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iSalud, oh faro que en la noche alumbras como un
Sol! Muchas fiestas, coros, danzas surjan en Argos,
pues la gloria es mucha. De Agamendn avisaré a
la esposa. Que deje el lecho, y todos en las casas
con clamor, con fervor esas antorchas saluden sin
tardar... jDe Ilion las torres cayeron! Estas llamas
lo pregonan.

—Esquilo, Agamendn.
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Resumen

Con el incremento de detecciones tempranas de supernovas (SNs, en adelante) se ha puesto
cada vez mas en evidencia la necesidad de la existencia de un material circunestelar (CSM)
cercano, posiblemente eyectado por la estrella progenitora momentos previos a la explosién.
Miés recientemente, se ha detectado un exceso de flujo (o precursor) en datos pre-explosion
de una SN de tipo II normal, la SN 2020tlf. Esta deteccion ha abierto las puertas a diferentes
hipétesis sobre su origen.

En este trabajo nos proponemos explorar en detalle este intrigante objeto. Para eso ha sido
necesario adquirir el dominio de un cédigo hidrodindmico que simula la explosién de estrellas
masivas, y comprender los efectos de los distintos parametros fisicos sobre las SNs resultantes.
Luego, hemos caracterizado y comparado esta SN con una muestra de SNs normales bien
estudiadas a fin de establecer si se trata de un evento normal o si posee cualidades atipicas
para estos objetos. Posteriormente hemos inferido los pardmetros fisicos de la misma mediante
modelos hidrodindmicos que también fueron cotejados con distribuciones de parametros de
una poblacién de SNs. Por ltimo, hemos modificado el c¢6édigo hidrodindmico para poder
modelar eyecciones de material previas a la explosién. Esto nos permitioé analizar al precursor
de la SN 2020tlf e inferir sus propiedades fisicas. Adicionalmente, nos interesé ver si con esta
metodologia es posible explicar también el origen del CSM necesario para explicar la evolucién
temprana de su curva de luz.

A través del modelado hidrodindmico hemos encontrado los siguientes pardametros fisicos
para la SN 2020tlf: un progenitor con una masa y radio pre-explosion de 19.69 M y 1234 R,
respectivamente, correspondiente a una estrella con una masa inicial de 25 M, una energia
de la explosién de 1.8 x 10°! erg, y una masa de niquel de 0.023 M, con una mezcla de
niquel del 10 %. Estos valores fueron derivados del mejor modelo hallado. Adicionalmente fue
necesario incluir la presencia de un CSM con una masa de 1.42 M y una extensiéon de 6000
R, para reproducir las observaciones tempranas de la SN 2020tlf. Estos parametros implican
una elevada tasa de pérdida de masa de la estrella, de M~ 0.14 Mg ano 1, lo cual sugiere
un mecanismo diferente a un viento estacionario para dicha eyeccién. Nuestros resultados
muestran que en general —con excepcién de la masa de niquel— los parametros fisicos de la
SN 2020tlf son bastante extremos, indicando que se trata de un objeto peculiar dentro de la
familia de SNs II normales. Este resultado es consistente con lo encontrado en nuestro estudio
de parametros observacionales de la SN 2020tlf. Finalmente, hemos estudiado la inyecciéon
de energia a épocas anteriores a la explosién para intentar explicar las observaciones pre-
y post-explosién de esta SN, y hemos encontrado modelos que representan cualitativamente
bien estos datos. No obstante, no fue posible encontrar un modelo que simultdneamente
explique la emisién pre- y post-explosion de la SN 2020tlf. Esto abre la puerta a futuras
investigaciones.
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Capitulo 1

Introduccion

En este capitulo describiremos brevemente a los objetos de estudio de este trabajo, las
supernovas. En primer lugar, en la Seccién 1.1 pondremos en contexto la historia e importan-
cia de estos objetos para la astronomia. En la Seccion 1.2 presentaremos y describiremos el
esquema de clasificaciéon de supernovas tradicionalmente empleado en la literatura. Posterior-
mente, en la Seccién 1.3 ahondaremos en un tipo particular supernovas, las de tipo II plateau,
que son justamente el tipo de objetos de interés en esta tesis. En la Seccién 1.4, presentamos
una breve descripcién de la recurrente necesidad de que exista un material circunestelar cer-
cano a la estrella progenitora y su posible vinculo con precursores de supernovas. Finalmente
en la Seccion 1.5 se describen los objetivos principales y la estructuracion de esta tesis.

1.1. Contexto

Pocos eventos en el universo dan cuenta del gran reservorio energético de la naturaleza
como lo hace una explosién de supernova (SN, en adelante). La misma marca el fin de la
vida de las estrellas masivas, radiando cantidades colosales de energia, tipicamente del orden
de 10°! erg. De hecho es tan habitual hallar esta escala energética, que se la designé como
“foe” (por las siglas en inglés de fifty-one erg), lo cual justamente equivale a 10°1 erg. A lo
largo de esta tesis utilizaremos dicha notacién. Para ilustrar lo imponente de esa cantidad,
consideremos la energfa consumida a nivel mundial por afio, de poco menos de 7 x 10%7
erg durante 2022 (Ritchie et al., 2024). Supongamos que en todas las estrellas de la Via
Lactea existiera un planeta dotado de una civilizaciéon igualmente demandante. Utilizando
un estimativo a primer orden de ~ 4 x 101! estrellas en nuestra galaxia, entonces la energia
producida por una SN bastaria para satisfacer tales necesidades energéticas durante 2 x 101t
afios, que equivale a mas de 10 veces la edad del universo.

Pero no toda la energia producida por una SN se libera en forma de radiacién electro-
magnética (EM, en adelante). De hecho, la energia radiada equivale al 1% del total, mientras
que el 99% de la energia es liberada en forma de neutrinos que escapan del interior de la
estrella en sus instantes finales, y es de ~ 1053 erg. En este sentido, la deteccién de neutrinos
provenientes de la célebre SN 1987A represent6 una confirmacion de las teorias de explosién
de SNs. De hecho, esta fue la tinica vez que se han detectado neutrinos extragaldcticos, con la
excepcion de la reciente detecciéon de neutrinos provenientes del niicleo galactico activo de la
galaxia NGC 1068 (IceCube Collaboration et al., 2022). Siguiendo la analogia anterior, contar
con una produccién de energia de ~ 10°3 erg alcanzaria para cubrir el consumo energético
de una civilizacién como la terrestre para cada estrella de la Via Lactea durante més de 1000
veces la edad del universo. Esto es —claro estdi— si la energia liberada en neutrinos fuera
facilmente utilizable, lo cual lamentablemente no es el caso.



1. Introduccion

La fascinacién humana por estos eventos transitorios y energéticos tiene asimismo una rica
historia, pues han sido observados por diversas culturas en el pasado. Se cuenta con registros
en China, Furopa y Medio Oriente de apariciones de ‘nuevas estrellas’ —posteriormente
denominadas novas— en el firmamento, con el registro mas antiguo confirmado proveniente
del anio 1006 DC. El prefijo super- se implementé a fin de distinguir la subcategoria de aquellos
eventos de mayor luminosidad, lo cual fue posible gracias a la determinacién de las distancias
de galaxias cercanas (Zwicky, 1940). Esta denominacién, aunque sumamente estética, surge
de malinterpretar el fenémeno subyacente: una SN no representa el nacimiento de una estrella,
sino sus instantes finales.

La vida de una estrella comienza a partir de la produccién de reacciones nucleares estables
en su interior, mediante las cuales va transformando progresivamente elementos livianos en
otros mas pesados. Su devenir dependera de su masa al nacer o masa en la secuencia principal
de edad zero! (Myapg por sus siglas en inglés, de acé en adelante). Las estrellas con My g
por debajo de ~ 8 M, no alcanzan las temperaturas necesarias para quemar elementos
mas pesados que el carbono. Luego, se forma un ntcleo de carbono en el interior estelar.
Una vez agotado el helio (He) disponible en el interior estelar, este nicleo colapsa, dejando
un remanente denominado enana blanca y expulsando las capas exteriores de la estrella,
formando asi una nebulosa planetaria. Otro destino aguarda a las estrellas mas masivas que
~ 8 MQQ, que prosiguen con la quema de elementos hasta lograr formar un nticleo de hierro
(Fe) en su interior. Las reacciones de fisién y fusién de este elemento son endoenergéticas y
por lo tanto resulta imposible el sostenimiento de las capas exteriores de la estrella. El proceso
subsiguiente es de colapso por accion de la gravedad, que culmina con la formaciéon de una
estrella de neutrones (EN, en adelante) o agujero negro en su interior. Durante este proceso,
se eyecta material al medio interestelar a altas velocidades. Dicho material contribuye al
enriquecimiento quimico del medio ya que posee un contenido rico en metales debido a que
fue reprocesado en el interior estelar a lo largo de su vida.

Una tercera posibilidad abarca la evoluciéon de estrellas en sistemas binarios. En estos
sistemas, la transferencia de materia entre las estrellas compafieras amplia los escenarios de
explosion de SN que de otro modo no serian posibles en estrellas que evolucionan en solitario.
Un sistema binario de gran interés es el de una enana blanca y una estrella que comienza su
etapa de gigante roja. En este estadio, si la envoltura de la estrella compafiera supera su lobulo
de Roche, transfiere parte de su material a la enana blanca. Esta, con condiciones propicias de
acrecion puede aumentar su masa hasta iniciar una explosién termonuclear, produciendo un
tipo particular de SN que se detallard en la Seccién 1.2. Un escenario similar puede resultar
de una fusién de dos enanas blancas en un sistema binario de muy corto periodo orbital.

Los escenarios citados no agotan los posibles mecanismos que originan una explosion de
SN, si bien son los mas comunes. Existen eventos mucho mas luminosos que se han empezado
a estudiar en la ultima década, conocidos como SNs superluminosas o SLSNs (ver Quimby
et al. 2007 y Gal-Yam 2012). Estos eventos poseen luminosidades de entre 10 y 100 veces la
luminosidad promedio de una SN, y el mecanismo fisico detras de estas explosiones es motivo
de intenso debate en la comunidad astronémica.

Las SNs poseen luminosidades tipicas de 1010L® durante semanas a meses. Este valor es
comparable al de su galaxia anfitriona, y es comun ver en imagenes de SNs a estos objetos
destacando por sobre la galaxia. En la Figura 1.1 se muestra una imagen de la SN 1994D
junto a su galaxia anfitriona, tomada por el Hubble Space Telescope; alli se destaca la SN en

I'Reconociendo la existencia de dependencias con la metalicidad y rotacién, entre otros factores.

2En este trabajo no serd abordado el escenario particular de la formaciéon de enanas blancas de O+Ne+Mg
a partir de estrellas con masas iniciales de entre ~ 7-9 M si la pérdida de masa es muy rdpida (Pumo et al.,
2009).
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1.1. Contexto

Figura 1.1. Imagen de la supernova 1994D (parte inferior izquierda), observada por el Te-
lescopio Espacial Hubble junto a su galaxia huésped NGC 4526. En la imagen se pude ver que
la SN tiene un brillo comparable a la galaxia completa demostrando la gran energia emitida,
en un corto tiempo, de estas explosiones estelares.

el extremo inferior izquierdo. Por otra parte, es posible estimar la energia cinética de la SN
a partir del corrimiento Doppler de las lineas de emisién y absorcién. De este corrimiento se
encuentra que las velocidades medias de expansién del material eyectado son del orden de
2000 a 10000 km s 1.

Existen dos fuentes tradicionales de informacién electromagnética de una SN: la energia
emitida por unidad de tiempo, denominada curva de luz (CL, en adelante) y los espectros.
Las CLs proveen informaciéon importante sobre sus estrellas progenitoras y las propiedades
de la explosién, y los espectros permiten medir las velocidades de algunas lineas que son
trazadoras de la velocidad fotosférica (v, en adelante). Es posible que en un futuro se anadan
mas fuentes de informacion, dado el advenimiento de la astronomia de ondas gravitacionales.
De ser posible detectar ondas gravitacionales provenientes de SNs, proveeria informacién
valiosa de la estructura de sus progenitores y la detectabilidad de las mismas desde su fases
iniciales (ver Vartanyan et al. 2023 y Wolfe et al. 2023). De la misma manera, los neutrinos
también serian una fuente de informacién muy importante pues son emitidos varias horas
antes de la primera senial electromagnética proveniente de la explosién. Asi, poder detectar
neutrinos permitiria encontrar SNs desde sus comienzos, lo cual no es posible en la actualidad.
Desafortunadamente los neutrinos solo han sido observados en pocas oportunidades y en
cantidades infimas.

El comportamiento de la CL de una SN esta sujeto fundamentalmente a dos procesos:
el calentamiento y enfriamiento del material. Por un lado, se tiene la energia depositada en
la envoltura durante la explosién. Dicha energia provoca una potente onda de choque (OC,
en adelante) que avanza por la estrella convirtiendo energia interna en energia cinética y
calentando al objeto. Y por otro lado se encuentra la enegia depositada por el decaimiento de
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material radioactivo, el cual fue sintetizado durante la nucleosintesis explosiva que se produjo
durante el pasaje de la OC. En cambio, la expansién y la difusiéon radiativa del material son
los principales procesos de enfriamiento o pérdida de energia. Las CLs presentan a su vez
una gran diversidad morfolégica debido a su dependencia con las propiedades fisicas de sus
estrellas progenitoras, los pardametros de la explosién y del medio circundante. Andlogamente,
algunos de los procesos y parametros fisicos mencionados afectan la expansién de la fotésfera.

1.2. Clasificacion de SNs

Las SNs presentan una gran diversidad espectrofotométrica que ha permitido establecer
un esquema de clasificacién basado en sus caracteristicas observacionales. La clasificacién
tradicionalmente utilizada en la literatura se remonta a la distincién hecha por Minkowski
(1941), quien separé las SNs en dos tipos segtn las propiedades de sus espectros. El primer
grupo —denominado tipo I— no tenia rastros de hidrégeno (H) en sus espectros, mientras
que el segundo grupo —tipo II— exhibia anchas lineas de emisiéon de dicho elemento.

Este esquema se fue ampliando con el crecimiento de la base de datos espectroscépicos y
de nuestro entendimiento sobre estos objetos. A mediados de los anos 1980s resulté evidente
la posibilidad de separar a las SNs de tipo I en distintas subclases, en funcién de la presencia
o no de otros elementos. Toda SN que exhiba la linea de emisién de Si II a 6355 A se clasifica
como tipo la. Si no posee dicha linea pero muestra lineas de emisién de He, se clasifica como
tipo Ib. Finalmente, si no posee ninguna de estas lineas, se clasifica como tipo Ic.

Ahora bien, la naturaleza de las SNs Ia es considerablemente distinta de los otros tipos.
Prueba de ello es la uniformidad observada en sus CLs y en magnitud absoluta de los maximos,
lo cual permite utilizarlas como estimadores de distancias extragalacticas de alta calidad
hasta escalas cosmolégicas (Cadonau et al. 1985, Tammann & Leibundgut 1990). De hecho,
las SN ITa son los mejores estimadores de distancia existentes a escala cosmoldgica y fue
justamente con estas SNs que se descubrié la aceleracién del universo y la determinacion de
una nueva componente dominante en el universo de origen desconocido, la “energia oscura”.
Otra evidencia de que su naturaleza es diferente al resto de las SNs proviene de los entornos
estelares de estos objetos. Las SNs de tipos II, Ib y Ic se disponen cerca de regiones de
formacion estelar en galaxias tardias, lo cual indica su asociacién con ambientes de estrellas
jovenes. En cambio las SNs Ia pueden encontrarse tanto en galaxias elipticas como espirales.
En la actualidad se ha llegado a un consenso sobre los dos tipos de SNs que existen segin
su naturaleza fisica: las SNs de explosiéon termonuclear, identificadas con las SNs Ia; y las de
colapso gravitatorio, identificadas con el resto de categorias (II, Ib y Ic).

Las SNs de colapso gravitatorio se dividen a su vez en distintas subclases en funcion de
sus propiedades fotométricas. Las SNs de tipo II pueden dividirse en dos tipos segin la forma
de la CL. En algunas SNs de tipo II la luminosidad se estabiliza a un valor constante durante
varias semanas; esta etapa se denomina plateau, y sera detallada en la Seccién 3.1. A estos
objetos se los denota como SNs de tipo II-P. En cambio, si la luminosidad de una SN decrece
linealmente en el tiempo, dicha SN se dice de tipo II-L. No obstante, la distinciéon entre SNs
II-P y II-L ha sido cuestionada recientemente, a raiz de estudios que muestran un continuo de
pendientes entre estas presuntas poblaciones (ver Anderson et al. 2014). Dicha controversia,
aunque de gran relevancia en el estudio de estos objetos, escapa al propésito de este trabajo.
Por simplicidad se mantendra la nomenclatura tradicional.

Incluso aparecen mas categorias de SNs de colapso gravitatorio al considerar otras pro-
piedades espectroscépicas: las SNs IIn muestran lineas de emisiéon angostas en el 6ptico; las
SNs IIb presentan lineas de emisiéon de H en la banda éptica al comienzo que desaparecen a
medida que evoluciona el objeto; y las SNs Ic-BL que muestran lineas anchas en sus espectros
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Figura 1.2. Esquema de clasificacién actual de SNs.

en el 6ptico e infrarrojo cercano, indicadoras de altas velocidades y las cuales en algunos casos
han sido asociadas a brotes de rayos gamma de larga duracién (Woosley & Bloom, 2006).
Estos objetos han sido denominados también como hipernovas.

En la Figura 1.2 se muestra un esquema de clasificacién basado en la clasificacién de Turat-
to (2003) y adaptado en esta tesis. En dicha figura queda plasmado lo discutido anteriormente
y permite visualizar mejor los diferentes tipos de SNs normales existentes. Debemos notar
que las SLSNs han sido excluidas de dicho esquema, que como mencionamos anteriormente
son SNs con brillos inusualmente mas elevados que las SN de colapso normales.

Una recopilacién de todas las SNs descubiertas durante 10.5 afios en un voltmen de 28
Mpc realizada por Smartt et al. (2009) ha revelado las proporciones relativas de cada subclase
de SN. Dicho estudio muestra que las SNs se reparten en: 27 % de SNs Ia, 59 % de SNs II-P,
29% de SNs Ib/c, 5% de SNs IIb, 4% de SNs IIn y tan solo 3% de SNs II-L. Este estudio,
como otros trabajos previos, muestra que la subclase de SN analizada en esta tesis representa
el tipo de explosién mas frecuentemente observada en una muestra limitada por volumen.

1.3. SNs tipo II-P

De especial interés para este trabajo son las SNs tipo II-P ya mencionadas, que presentan
una etapa en la cual sus CLs tienen una luminosidad aproximadamente constante. Esta etapa
de plateau tiene lugar gracias a la presencia de una envoltura rica en H. Es decir, resultan
de progenitores que han podido retener una fraccién significativa del H contenido en su
envoltura. La importancia de este material radica en que en esta etapa ocurre el proceso de
recombinacion del H que regula la evolucién de la luminosidad durante meses. Una descripcién
mas detallada de esta fase puede encontrarse en la Secciéon 3.1. Las SNs II-P también se
caracterizan por la presencia de prominentes lineas de H con perfiles P-Cygni. Por otro lado,
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como ya hemos mencionado, este tipo de explosiones son las més frecuentes en la naturaleza
(Smartt et al. 2009, Arcavi et al. 2010). Luego, es de esperar que sean uno de los principales
contribuyentes al enriquecimiento quimico del medio interestelar.

Por otro lado, se han propuesto a las SNs II-P como posibles buenos estimadores de
distancias, potencialmente a escalas cosmoldgicas. Dicha estimacién se obtendria a partir de
la correlacion existente entre la luminosidad del plateau y la velocidad de expansion a mitad
del plateau (Hamuy & Pinto, 2002), y proveeria un método alternativo a la estimacién de
distancias mediante las magnitudes maximas de SNs Ia. Por todo lo anterior, es de gran
relevancia conocer las propiedades fisicas de sus progenitores para entender el origen de estos
objetos y sus efectos sobre la evolucién de la galaxia.

Mediante el modelado hidrodinamico de SNs II-P se ha demostrado hace algunas décadas
que es necesario tener una estrella supergigante roja (RSG, en adelante) como progenitor,
con una envoltura de H extendida para poder reproducir la fase de plateau (Grassberg et al.
1971, Falk & Arnett 1977). Atn més, se ha comprobado que los progenitores de esta subclase
son RSGs, y la confirmaciéon provino de la deteccién directa de progenitores en imagenes de
archivo, en la banda del 6ptico (Van Dyk et al. 2003, Smartt et al. 2004).

Observacionalmente, las SNs II-P muestran un amplio rango de luminosidades y duracién
del plateau, velocidades de expansién y cantidad del niquel radiactivo (Hamuy 2001, Bersten
& Hamuy 2009). Varios estudios han demostrado que la morfologia de sus curvas de luz estd
relacionada con las propiedades fisicas del progenitor, como la masa eyectada, energia de la
explosién y el radio de la pre-SN (Arnett 1980, Popov 1993). Se han establecido calibracio-
nes numéricas a partir de formulas analiticas para derivar parametros fisicos utilizando un
conjunto de observables (Litvinova & Nadezhin 1983, Litvinova & Nadezhin 1985). Dichas
calibraciones han sido actualizadas en Kasen & Woosley (2009). Sin embargo, la utilizacién
de férmulas analiticas para la derivacion de pardmetros ha sido ampliamente cuestionada
en la literatura, principalmente por dos razones: en primer lugar la definicién y medida de
ciertos observables es ambigua, y por otra parte existe una gran degeneracién en los para-
metros fisicos derivados (ver por ejemplo Bersten et al. 2011). Un método més preciso para
derivar parametros fisicos es modelar la CL completa junto a las velocidades de expansién.
Este método es el que utilizaremos en el presente trabajo para analizar a la SN 2020tlf.

Alternativamente al método de modelado hidrodindmico, existe un método de deteccién
directa de progenitores utilizando imagenes de archivo previas a la explosién, en la regién en
la que se observé la SN (Van Dyk et al. 2012, Smartt 2015). A partir de la fotometria éptica
observada se puede inferir la masa y radio del progenitor conectando las observaciones con
los caminos evolutivos de las RSGs. Para confirmar la asociacién entre el objeto observado
y la SN se requiere la obtencién de imagenes post-explosiéon de SN, a fin de confirmar la
desaparicion de la estrella identificada. Esta metodologia es muy poderosa y ha conducido a
importantes avances en este campo en los tltimos anos (ver Smartt 2015). Sin embargo, este
método requiere de la existencia de imagenes previas y de que la SN sea lo suficientemente
cercana como para poder resolver estrellas en las imagenes tomadas. Usualmente se considera
que el limite de aplicabilidad ronda en una distancia de ~ 30 Mpc. A mayores distancias solo
los métodos indirectos pueden ser utilizados para derivar pardmetros de progenitores de SNs.
Entre los métodos indirectos, el modelado hidrodindmico de CLs y velocidades de expansién
es el més utilizado en la literatura.

La determinacion de las masas de RSGs asociadas a SNs II-P en la literatura ha generado
serios interrogantes en torno a las predicciones tedricas sobre estas estrellas. Tanto la teoria
como las observaciones indican que la masa minima inicial de estas estrellas es de aproxima-
damente 8 M (Heger et al., 2003). En cambio, no existe un acuerdo sobre el valor de la masa
maxima de sus progenitores. De parte de la teoria de evolucién estelar se estima que la masa
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1.3. SNs tipo II-P

méaxima no excede las 25 M (nuevamente referimos a Heger et al. 2003), mientras que las
observaciones directas de progenitores sugieren un limite de hasta 18 M, (ver Smartt et al.
2009 y 2015). Esta discrepancia se conoce como el “Problema de las RSGs”, y es motivo de
intenso debate en la comunidad astronémica. Recientemente se publicé un trabajo analizando
detalladamente una muestra de 74 SNs y confirmando el problema de las RSG, utilizando
un método alternativo a la deteccién directa (Martinez et al., 2022b). El método utilizado
para derivar parametros fue el modelado hidrodinamico de la CL y velocidades como el que
se realiz6 en esta tesis, junto a un andlisis estadistico robusto de las distribuciones de masas.
En la Figura 1.3 se muestra una comparaciéon realizada por el Dr. Martinez en su tesis doc-
toral (Martinez, 2023) entre la funcién de masa inicial obtenida del modelado de la muestra
de SNs antes mencionada y la funcién predicha por la teorfa de evolucién estelar (Salpeter,
1955). Alli pueden verse diferencias apreciables en la distribucién de masas que reafirman las
discrepancias discutidas.
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Figura 1.3. Distribuciéon acumulada de las masas iniciales estimadas en la tesis doctoral
del Dr. Martinez para una muestra de SNs. Los tridngulos amarillos con barras de error se
corresponden a la mediana y al intervalo de confianza de la distribucién de un subconjunto de
SNs de la muestra con observaciones de mejor calidad. En contornos sombreados se muestra
el modelo construido con el valor de la mediana de las distribuciones de los parametros.
En linea discontinua se presenta la distribucién acumulada de masas iniciales calculada con
una pendiente correspondiente a una funcién de masa inicial de Salpeter (1955). Para mads
informacién, consultar Martinez (2023).

Por otra parte, en la literatura se ha encontrado que las masas inferidas a través del
modelado hidrodindmico son por lo general méas elevadas que la masas inferidas por métodos
directos (Utrobin & Chugai 2008, Maguire et al. 2010 y Bersten et al. 2011). Este tema fue
abordado en detalle en Martinez & Bersten (2019) y (2020). En dichos trabajos mostraron
que dadas las incertezas en las estimaciones, las diferencias previamente sefialadas en la
literatura no eran significativas y ademas encontraron que es posible encontrar soluciones de
alta masa si no se desacopla la degeneracién en los modelos hidrodindmicos. Para lograr un
desacoplamiento en la degeneracién de los modelos, se requeriria utilizar un método estadistico
robusto e incorporar las velocidades de expansion al analisis.

Esta serie de incongruencias relacionadas a las masas de los progenitores de las SNs II son
un foco activo de estudio en el area de evolucién estelar y SNs. La solucién a este problema
requerird la colaboracion conjunta de las comunidades de ambas areas de investigacion.
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1.4. DMaterial Circunestelar y Precursores de SNs

Si bien a grandes rasgos es aceptada la teoria de colapso gravitatorio para estrellas masivas
mencionada en la Seccién 1.1, algunos pormenores del comportamiento fisico de estos objetos
en sus estadios evolutivos finales sigue siendo enigmético en la actualidad. De especial interés
son las estimaciones de la tasa de pérdida de masa, parametro del cual depende la cantidad
de H presente en la envoltura al momento de la explosion, y que altera profundamente la
evolucién de estos objetos (Smith, 2014).

Las estimaciones de esta tasa se encuentran plagadas de incertezas vinculadas a los meca-
nismos fisicos subyacentes. En la mayoria de los casos la pérdida de masa no puede derivarse
de primeros principios, y por lo tanto los modelos evolutivos dependen de prescripciones
empiricas de esta cantidad (Brott et al. 2011, Ekstrom et al. 2012). Esto trae problemas
aparejados: las muestras de RSGs utilizadas habitualmente poseen una escasa cantidad de
estrellas, son heterogéneas en masas y metalicidades, tienen elevadas incertezas en las esti-
maciones de distancias, entre otras dificultades (Beasor et al., 2020).

Pese a estas limitaciones, existe una forma de extraer informacién de las etapas de vida
finales si se asume la presencia de material circunestelar (CSM, en adelante) alrededor de la
estrella progenitora al momento de la explosién. Este CSM puede estar compuesto por mate-
rial estelar primigenio o por elementos producidos durante los diferentes estadios evolutivos
de la quema nuclear. Dichos elementos enriquecen el medio circundante al ser expulsados
durante eventos de pérdida de masa como vientos estelares o violentas erupciones (Smith,
2014).

La presencia de CSM alrededor de SNs tipo II-P ha sido propuesta para explicar simulta-
neamente tres rasgos observacionales presentes en muchas SNs: la presencia de lineas angostas
durante los primeros dias desde la explosién, la ralentizacion del aumento en brillo hasta al-
canzar la luminosidad maxima, y la dilatacién del posterior descenso en luminosidad durante
las primeras semanas luego de la explosion (Forster et al. 2018, Gonzalez-Gaitan et al. 2015,
Yaron et al. 2017). El nimero de SNs que exhiben tales comportamientos ha crecido en los 1l-
timos afos, y sus observaciones no son explicables por los modelos iniciales tradicionalmente
empleados en la literatura (Morozova et al. 2017, Dessart et al. 2017, Anderson et al. 2018).

Dado que la presencia de un CSM cercano a la estrella al momento de explotar afecta
las caracteristicas observacionales de una SN durante los primeros dias de evolucion, es de
gran importancia contar con una cobertura temporal aceptable a etapas tempranas. Este
objetivo es notoriamente dificil dada la naturaleza impredecible de estos eventos. En las
ultimas décadas ha mejorado sustancialmente la cadencia de las observaciones gracias al
aumento en la cantidad de misiones de relevamiento del cielo. Existen varios programas
focalizados en encontrar SNs lo més temprano posible dada la importante informacién que
aportan estos datos (ver por ejemplo, relevamientos como KISS, HiTS, HSCT, ATLAS, ZTF
o POISE).

El origen de este material es un gran interrogante en la actualidad. Algunos mecanismos
han sido propuestos para explicar el CSM, que en la mayoria de casos involucra inestabilidades
producidas durante las etapas finales de la estrella, por diversos motivos. Un recuento mas
detallado se describe en la Seccién 2.3 de este trabajo.

En esta misma linea, es posible que la formacién de una fraccion importante del CSM esté
vinculada a otro fenémeno que ha sido detectado recientemente en imagenes pre-explosiéon
de un objeto: el precursor.

Precursor es el nombre que se le ha dado a la emisiéon observada previa a la explosion,
cuyo brillo excede en varios érdenes de magnitud a la luminosidad esperada de estrellas pro-
genitoras. Su origen fisico no se ha esclarecido pero se presume que esta asociado a eyecciones
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eruptivas del material de la estrella en las etapas evolutivas finales muy proximas a la explo-
sion, de unos meses a anos. Hace ya algunos anos se han encontrado SNs —en su mayoria de
tipo IIn o eventos similares— con erupciones pre-explosién (Foley et al. 2007, Mauerhan et al.
2013, Corsi et al. 2014). Las SNs IIn indican la presencia de CSM a través de la deteccion
de lineas angostas presentes en sus espectros en el 6ptico durante toda su evoluciéon. Por
otro lado, estos objetos son més brillantes y con una forma de la CL diferente de las SNs II
normales. Todo esto ha llevado a la hipdtesis de que las SNs IIn se encuentran fuertemente
influenciadas por la presencia de un CSM denso. En el caso de las SNs II-P normales, el efecto
del CSM solo es notorio a épocas tempranas (t < 30 dias). En dichas épocas es donde se ve
la presencia de lineas angostas y cambios en la CL respecto a modelos sin CSM. Luego, se
piensa que para SNs normales la eyeccion del CSM es mucho mas moderada que en el caso
de las SNs IIn.

La asociacion de CSM con la existencia de precursores no es casual, pues un trabajo
reciente ha determinado que aproximadamente un 25% de las SNs IIn posee emisién de
precursor asociada (Strotjohann et al., 2021). Esto solo incluye precursores con luminosidades
superiores a 5 x 1040 erg s71 con detecciones hasta tres meses antes de la explosién. No han
sido analizados precursores de baja luminosidad y/o gran duracién, lo cual podria elevar
considerablemente la proporcién de SNs IIn con estas erupciones.

Una propuesta natural para explicar este vinculo supone que el mismo mecanismo de
formacion del CSM es responsable de generar el precursor. En otras palabras, la idea es
postular la existencia de un proceso fisico que libera una energia mucho menor a la de una
SN, pero que es capaz de expulsar las capas mas externas del progenitor. Para esto, bastaria un
proceso que libere del orden de 1074 foe, la energia de ligadura de una RSG tipica (Dessart
et al., 2010). Parte de esta energia podria ser radiada, emitiendo a luminosidades mucho
mayores que la de una RSG, y este exceso de flujo constituiria el precursor. Luego, las capas
expulsadas pasarian a conformar el CSM cuyos efectos se observan en la etapa temprana de la
SN (Moriya et al. 2011, Morozova et al. 2020, entre otros trabajos previamente mencionados).
El proceso aqui presentado sera estudiado en esta tesis en el Capitulo 6.

La existencia de precursores a los eventos de SNs representa un eslabén crucial en la
comprensiéon de los tltimos estadios evolutivos de estrellas masivas. Ademas, abre la posibi-
lidad de alertar en un futuro la inminente aparicién de una SN en galaxias cercanas, con una
anticipacién de meses a anos. Semejante escenario supondria una progreso sustancial para las
areas de evolucién estelar y de SNs, de contar con observaciones de alta calidad en la antesala
del fin de vida de las estrellas masivas. Por lo tanto, su estudio resulta de sumo interés para
la comunidad cientifica.

1.5. Este trabajo

En este trabajo nos enfocaremos en el interesante caso de la SN 2020tlf, una SN normal
de colapso gravitatorio con envoltura rica en H. La particularidad de este objeto es que se
ha detectado un precursor en imagenes pre-explosién (Jacobson-Galan et al. 2022, JG22 en
adelante). Si bien otros precursores han sido previamente observados en un conjunto pequeno
de SNs, en todos los casos anteriores los objetos fueron clasificados como SNs IIn. Es decir,
objetos que presentan lineas de emisién angostas y con claros signos de interaccién con un
medio circunestelar en toda la evolucién de la SN. La posibilidad de que objetos normales
también sean precedidos por algtin tipo de emisién abre una puerta importante en nuestro
entendimiento de las fases finales evolutivas de las estrellas masivas.

En este trabajo nos proponemos investigar con gran nivel de detalle la SN 2020tlf. En
primer lugar, nos familiarizaremos con un coédigo numérico que simula la explosién de es-
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1. Introduccion

trellas masivas (Bersten et al., 2011). Dicho c6digo necesita de configuraciones iniciales para
inicializar la explosion. Tanto el codigo como los modelos pre-SN utilizados serdn presentados
en el Capitulo 2. Luego, en el Capitulo 3 analizaremos el efecto en la CL y velocidades de
expansion a variaciones de distintos pardmetros fisicos. Dicha exploracién serd fundamental
para luego realizar el modelado hidrodindmico de la SN 2020tlf. En el Capitulo 4 se presenta
un resumen de las principales caracteristicas observacionales de la SN 2020tlf y re realiza un
estudio morfologico de su CL en comparacién con una muestra de 74 SNs II-P ya estudiada
en la literatura, provenientes de Martinez et al. (2022a). Luego, en el Capitulo 5 derivaremos
sus parametros de explosion y del CSM a partir del modelado hidrodindmico. En el Capi-
tulo 6 nos centraremos en el analisis del precursor de la SN 2020tlf. Utilizando una versién
modificada del cédigo, derivaremos las propiedades fisicas que debe tener el precursor para
explicar por un lado la emisién pre-SN, y por otro las observaciones luego de la explosién. En
el Capitulo 7 presentaremos una amplia discusiéon de los resultados obtenidos durante esta
tesis. Alli compararemos los pardmetros fisicos obtenidos del modelado hidrodindmico con
los parametros de la muestra de SNs antes mencionada y con los de otros trabajos. Ademas,
ofreceremos una serie de observaciones del modelado en general. Finalmente, en el Capitulo 8
brindaremos una serie de reflexiones finales ademés de nuestras perspectivas a futuro para
este campo de gran potencial.
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Capitulo 2

Modelos de supernovas

Este capitulo introduce el marco tedrico para el calculo de modelos de SNs. Primero, en la
Seccion 2.1 se describe brevemente el cédigo utilizado en esta tesis para simular explosiones
estelares. Posteriormente, en la Seccién 2.2 se presentan los modelos iniciales o modelos pre
supernovas (pre-SN, en adelante) que son necesarios para inicializar los calculos. Finalmente,
en la Seccién 2.3 se presenta una modificacién necesaria en la estructura inicial de la estrella
para tomar en cuenta la presencia de un material CSM cercano a la estrella antes de la
explosion. Todo lo desarrollado en este capitulo serd utilizado para el modelado de nuestro
objeto de interés, la SN 2020tlf.

2.1. Cbdigo hidrodinamico

La tarea de simular el colapso de una estrella masiva a partir de primeros principios
es sumamente dificil. Por ello, y siguiendo la metodologia habitualmente empleada en la
literatura, en este trabajo se plantea la explosién de una SN como un proceso separado en
dos partes independientes:

= Colapso del niicleo y formacién de la OC, con una escala de tiempo de ~ 1 segundo.

= Expulsion de la envoltura estelar, con una escala de tiempo de dias.

Si bien se desconoce la naturaleza exacta del mecanismo fisico que da lugar a este desaco-
plamiento del proceso, la gran disparidad en escalas energéticas y temporales permite tratar
ambas etapas por separado. Estos procesos se vinculan a través de la energia transferida a la
envoltura por la OC, cuantificada a través del pardmetro de energia de explosion (Eexp, en
adelante).

Para el tratamiento de la expulsién de la envoltura se utilizard un c6digo hidrodindmico
Lagrangiano unidimensional desarrollado por Bersten et al. (2011). Si bien el mismo no simu-
la el colapso del ntucleo, la explosion es artificialmente generada inyectando energia térmica
dentro de la estrella, método conocido como bomba térmica en contraposicién al método de
“pistén”, donde la energia se inyecta como término extra en la ecuacién de energia. Espe-
cificamente, la energia se inyecta en una regién cercana al nicleo de Fe de la estrella y en
una escala de tiempo corta de unos segundos, comparables a las del colapso. Inmediatamente
esto genera la formaciéon de una potente OC que transforma la energia interna en energia
observable cuando la misma llega a la superficie estelar.

Este cédigo resuelve la evolucién de la SN mediante la integracién numérica de las ecua-
ciones hidrodindmicas y de transporte radiativo bajo la aproximacién de difusién, para un
gas autogravitante con simetria esférica (es decir, en 1D). Las ecuaciones diferenciales que
describen la hidrodindmica y el transporte radiativo con estas consideraciones son:

11
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» Definicion de velocidad:

gz = u (2.1)
= Conservacién de la masa: . e 9y
Voo - ET[ 3Lm (2.2)
= Conservacién del momento:
‘?;t‘ — — 4nr? £n(P+q) - GT’" (2.3)
= Conservacién de la energia:
- (2.4)
= Transporte radiativo de energia:
L = — (4nr?)? hac T (2.5)
3x Om

Aqui, m es la coordenada lagrangiana masa, que se toma como variable independiente en
lugar del radio (r) para describir la estructura del objeto, u es la velocidad, V es el volimen
especifico, P es la presion total del gas y radiacién, T es la temperatura, x es la opacidad
media de Rosseland, L es la luminosidad, y ¢ es una viscocidad artificial agregada a las
ecuaciones a fin de difundir la presién y energia sobre varias secciones de masa en el frente
de choque (Von Neumann & Richtmyer, 1950). Existen numerosas formas de expresar esta
viscocidad artificial, todas dependientes del gradiente de velocidades, y cuyo propédsito es el
de proveer un esquema de interpolaciéon conveniente entre el fluido alterado por el paso de la
OC y el fluido sin alterar.

Por otra parte, E es la energia interna total por unidad de masa (incluyendo gas y radia-
cién), y ey corresponde a la energia depositada por el decaimiento radioactivo de la cadena
56Nj — 96Co — °6Fe, mecanismo sobre el cual se profundizard en la Seccién 3.1. Sin em-
bargo, cabe mencionar en este punto que el cédigo asume un transporte gris con opacidad
xy = 0.03 cm? gfl, para la radiaciéon y producida durante dicho decaimiento y permitiendo
cualquier tipo de distribucién del material en la estrella progenitora. Segin puede apreciarse
en la Ecuacién 2.4, no se han considerado otras fuentes de enfriamiento y/o calentamiento,
como pueden ser pérdidas de energia por neutrinos o la liberacién de energia proveniente
de reacciones termonucleares. Esto Ultimo se debe a que la escala energética de la OC es
considerablemente mayor a la de los procesos antes mencionados. Si bien la produccién de
neutrinos es importante durante la formacion de la OC, la mayoria de estos son producidos
antes de que la OC alcance la fotdsfera estelar y por ende no afectan significativamente la
evolucién posterior de la SN (ver Hillebrandt 1994, Burrows 1991, Janka et al. 2007), con lo
cual no son aqui considerados.

Por tdltimo, A es el denominado limitador de flujo, un parametro agregado arbitrariamente
a la ecuaciéon de difusion para lograr una transicién suave entre regiones dépticamente gruesas
y delgadas, garantizando la causalidad (Winslow 1968, Levermore & Pomraning 1981). Al
resolver estas ecuaciones se obtiene una descripcion completa de la estructura de la SN a
través de la determinacién de las cantidades r, u, V, T y L en funcién del tiempo y de la
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2.2. Modelos iniciales

coordenada lagrangiana m. La prescripcién detallada puede encontrarse en Bersten et al.
(2011).

La explosién se simula de manera ad hoc (como se menciond anteriormente) incluyendo
un término adicional en la Ecuacién 2.1, cuya forma exacta no es de relevancia. Pero si es
importante que esta energia se inyecta cerca del niicleo y en una escala de tiempo corta.
Para que el sistema de ecuaciones sea cerrado, ademas de las ecuaciones presententadas es
necesario disponer de una ecuacién de estado para vincular las variables P, T, o y composicién
quimica de cada capa del objeto, ademas de las tablas de opacidades. Una descripcion de las
mismas puede verse en la Seccién 2.2 de Bersten et al. (2011) o en la tesis de doctorado de
la Dra. Bersten (Bersten, 2010).

2.2. Modelos iniciales

La evolucién de una SN estd sujeta a las condiciones fisicas de su estrella progenitora al
final de su vida. Dichas condiciones deben ser especificadas para poder simular la explosién.
Las mismas se especifican a través de un modelo inicial que brinda una descripcién detallada
de la estructura de la estrella previa a la explosion. Esto a su vez depende de un vasto niimero
de propiedades fisicas asociadas al progenitor, como el radio, masa, presién y temperatura,
entre otros. En este sentido, la elecciéon de un modelo inicial no es un asunto trivial y requiere
de suma consideracion.

Existen dos maneras de brindar la estructura que deberia tener la estrella antes de ex-
plotar, lo que se denomina modelo pre-SN: a través de un modelo evolutivo o mediante uno
paramétrico. La primera opcién consiste en evolucionar una estrella desde el comienzo de su
vida en la secuencia principal de edad cero -o ZAMS segiin sus siglas en inglés- hasta el tltimo
estadio antes de explotar. Esta configuracion final es la utilizada como modelo inicial para el
calculo hidrodinamico. La segunda, en cambio, ofrece una prescripcién ad hoc de la estruc-
tura estelar previa a la explosién, comtinmente realizada por medio de modelos politrépicos
representativos de la estructura estelar.

Cada una de estas opciones presenta sus propias ventajas y desventajas: los modelos pa-
ramétricos resultan ser numéricamente mas sencillos de tratar y requieren menores tiempos
de cémputo. Sin embargo, carecen del sustento fisico proporcionado por los modelos evoluti-
vos. No obstante, la verosimilitud de estos tltimos ha sido desafiada (ver Utrobin & Chugai
2008, Utrobin & Chugai 2009) en vista de las discontinuidades que presentan en sus perfiles
quimicos, entre otras cuestiones. En este sentido, las transiciones suaves introducidas por la
via paramétrica podrian llegar a ser representaciones més fidedignas de la distribuciéon de
elementos quimicos en los progenitores de SNs.

Los modelos politrépicos empleados cominmente son los de politropa simple y doble. Los
modelos simples se calculan resolviendo la ecuacién de Lane-Emden para un dado indice n;
estos reproducen bien la envoltura externa de la estrella, pero no el nticleo de la misma. Es
necesario incorporar una segunda politropa —es decir, usar un modelo doble— para repre-
sentar mejor las regiones centrales. Se ha optado por esta dltima opcién para comparar entre
modelos paramétricos y evolutivos.

En este trabajo no se pretende ahondar en el amplio campo de la evolucion estelar.
Por simplicidad, en esta tesis se utilizara una grilla de modelos evolutivos calculados por
Nomoto & Hashimoto (1988) (NHS8S8, en adelante). En la Tabla 2.1 se presentan algunas
propiedades caracteristicas de dichos modelos. En primer lugar se muestra la masa inicial o
en la ZAMS (Mzans) v la masa y el radio previos a la explosion (Mpre sN, Rpre-sn)- Se
incluye la coordenada masa donde se inyect6 la energia en cada modelo (que denominamos
Meut), cuyo valor refleja la extension aproximada del nicleo de Fe de la estrella. Se espera que
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2. Modelos de supernovas

estas regiones colapsen y formen un remanente compacto en su interior durante la explosién.
También se presenta la masa de H en cada modelo (My). Puede verse como regla general que
la My aumenta con la masa total de la estrella.

Dado que la energia no se inyecta en el centro de la estrella sino a una masa Mcyt, la
cantidad de material eyectado resulta inferior a M, gN. La masa maxima que puede ser
eyectada durante la explosion la denominamos Mej, que en cada modelo puede ser estimada
como:

Mej - Mpr67SN — Mecut (2'6)

Los valores de Mg; de los modelos de NH88 en funcién de sus respectivas Mcyt se presentan
en la Tabla 2.1. Notar que de todos modos este valor va a depender de la energia inyectada y de
si el objeto experimenta o no la caida de una fraccion del material estelar sobre el remanente
compacto (proceso conocido como fallback). No obstante, en esta tesis no estudiaremos el
fenémeno de fallback.

Es importante aclarar que es de esperarse una diferencia entre Mzans ¥ Mpre gy debido
a los episodios de pérdida de masa durante la evolucién de la estrella (ver Reimers 1975 y
Kudritzki & Puls 2000, entre otros). Para cuantificar las diferencias entre estas cantidades
hemos calculado el porcentaje de masa perdida a lo largo de la vida de la estrella (%perq)-
El mismo se calcula de la siguiente manera:

operd = 100 x (1 - I\W) (2.7)
ZAMS
Los resultados del calculo de %perq para los modelos evolutivos disponibles estan incluidos
en la Tabla 2.1. Un analisis de los porcentajes resultantes permite inferir que los progenitores
mas masivos pierden una fraccién mayor de su masa inicial, lo cual se condice con una mayor
tasa de pérdida de masa.

Nombre Mgzawms Mpre—SN Rpre—SN Meut My Mg %perd

M13 13 12.73 576 1.5  6.17 11.23 2
M15 15 14.11 517 1.6 6.77 1251 5.9
M18 18 16.74 729 1.7 751 15.04 7
M20 20 18.35 812 1.8 7.93 16.55 8.2
M25 25 21.69 1234 2 8.44 19.69 13.2

Tabla 2.1. Modelos iniciales de NH88, con sus respectivos parametros. Las masas y radios
estdn dados en unidades solares. Estos modelos han sido calculados adoptando metalicidad
solar (z=0.02) y sin considerar rotacion.

La diversidad de masas involucradas puede resultar confusa para el lector. Para una mejor
comprensién, en adelante se empleard un tnico término para designar los modelos iniciales
empleados. Por tanto, en este trabajo se denominard al modelo inicial por su masa en la
ZAMS, o lo que es lo mismo, su identificador de modelo en la Tabla 2.1.

En la Figura 2.1 se presentan los perfiles de densidad en funciéon de m y r para la grilla
de modelos de NH88 presentados en la Tabla 2.1. Se distinguen claramente tres regiones:

= un niicleo denso, destinado a colapsar y formar un objeto compacto;

» una zona con un gradiente de densidad muy elevado, rica en He (ver también la Figu-
ra 2.3);
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2.2. Modelos iniciales

= una regién extendida de baja densidad y rica en H. La transiciéon entre nticleo rico de
He y la envoltura (donde el gradiente de densidad es alto) se da a partir de ~ 4 M.

Noétese que la transicién entre el ntcleo y la envoltura se da a mayores valores de la
coordenada masa para progenitores mas masivos. Es decir, existe una relacion entre el tamano
del niicleo rico en He y la Myzang del progenitor. Con excepcién del progenitor M15, puede
verse que en la muestra de progenitores empleada, al aumentar la masa en la ZAMS el radio
pre-SN también aumenta.

En lo sucesivo se utilizaran los modelos evolutivos de NH88 para el andlisis variacional
de los pardmetros globales de explosién (ver Capitulo 3) y el modelado hidrodindmico de la
SN 2020tlf (ver Seccién 5.1 y Seccion 5.3), dado que estos poseen un mayor sustento fisico.

75 Mzams [Mo] 75 Mzams [Mo]
(Rpre—sn [Ro]1) (Rpre —sn [Ro1)
5.0 13 (600) 5.0 13 (600)
— 15 (500) —— 15 (500)
— 25 — 18 (700) 2.5 — 18 (700)
‘E —— 20 (800) — 20 (800)
o 00 — 25 (1200) 0.0 — 25 (1200)
S
Q —-2.5 —-2.5
(o)}
]
- =5.0 -5.0
-7.5 -7.5
-10.0 -10.0
2.5 5.0 75 10.0 12,5 15.0 17.5 20.0 225 0 200 400 600 800 1000 1200
Masa [Me] Radio [Ro]

Figura 2.1. Perfiles de densidad de los modelos de NH88, en funcién de la masa (izq.), y del
radio (der.). Para més detalles, ver la Tabla 2.1.

En la Figura 2.2 se compara el perfil de densidad en coordenadas masa y radial de un mo-
delo evolutivo con uno paramétrico. Ambos poseen la misma masa y radio, correspondientes
a los valores del modelo evolutivo M15. Como puede apreciarse, un modelo evolutivo implica
un perfil resultante de mayor complejidad que uno paramétrico. Si bien no se superponen
exactamente, se aprecia en lineas generales una estructura dividida en dos regiones: un nu-
cleo denso extendido hasta ~ 4 M (o ~ 7 R,), y una envoltura menos densa extendida
hasta ~ 14 M (o ~ 500 R), es decir hasta la masa final del progenitor (Mp gn). Si bien
es un mero ejemplo, este sirve de muestra de que la separacién entre nicleo y envoltura es
una cualidad intrinseca necesaria en cualquier modelo progenitor realista.

De todos modos, para el andlisis del efecto del CSM sobre la CL temprana (ver la Sec-
cién 2.3) se han utilizado modelos politrépicos propios. Esto se ha realizado apelando al
pragmatismo ya que estos modelos, al ser mas simples, son mas rapidos de calcular y son
igualmente utiles para entender los cambios generales en los modelos al variar los pardametros
del CSM.

Como ultimo aspecto importante de los modelos iniciales, en la Figura 2.3 se presentan
las distribuciones de las abundancias de los elementos quimicos més relevantes en funcién
de la coordenada Lagrangiana para un modelo con Mzang de 15 M (modelo M15). Dicha
distribucién se conoce cominmente como perfil quimico de la estrella. El objetivo de la figura
es mostrar las diferentes regiones existentes en la estrella previo a la explosion. Si bien los
valores exactos cambian para los diferentes modelos pre-SN, la divisién aproximada en dichas
regiones estara presente en todos los modelos. Caben destacar en particular 3 regiones:

= un interior de la estrella (m < 1.8 M), compuesto en su mayoria por materiales més
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Figura 2.2. Comparativa entre los perfiles de densidad correspondientes a modelos de doble
politropa y modelos evolutivos de NHS88, en funcién de la masa (izq.), y del radio (der.).

pesados que el He y con un nicleo rico en Fe. Se espera que dicha regién colapse y
forme una EN;
» Una regién densa (ver también Figura 2.2) rica en He (1.8 Sm < 3.2 M);

» Una envoltura extendida rica en H (ver también Figura 2.2), con contenido de He en
menor medida (m 2 3.2 M).
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Figura 2.3. Perfil quimico tipico del progenitor de una SN de tipo II. Especificamente, aqui se
muestra el perfil quimico del modelo M15 de NHS&8. Se indican los elementos con abundancias

superiores al 20 % en alguna regién de la estrella. Las abundancias se representan de forma
fraccional.

La presencia de una envoltura rica en H y extendida en estos modelos es de suma impor-
tancia, pues permite que la SN tenga una etapa de baja variabilidad en luminosidad conocida
como plateau, que se analiza en detalle en Seccion 3.1.

Ademas de los elementos presentados, durante la explosién se producen elementos radio-
activos, principalmente 99Ni. En nuestro trabajo, la masa y distribucién del %Ni han sido
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incorporadas de manera ad hoc. Especificamente, se asumié una distribucién constante con
un valor de la masa de °6Ni (Msey;, en adelante) variable a determinar al momento de com-
parar con las observaciones. Es decir, que se asume a la Msey; como un pardmetro libre. Esta
metodologia es usualmente utilizada en la literatura debido a que los modelos que calculan la
nueclosisntesis explosiva suelen predecir valores y distribuciones de niquel inadecuadas para
explicar las observaciones. Es por esto que usualmente se especifican estas cantidades de ma-
nera paramétrica y se determinan sus valores al comparar con los datos. Para mas detalles
consultar la Subseccién 3.2.2, donde se muestran los efectos de la variacién de Msey; sobre
las CLs y vy.

2.3. Material circunestelar

En los ultimos anos se han encontrado evidencias de que la mayoria de las SNs ricas
en H presentan una evolucién considerablemente maés lenta de lo predicho por el modelado
hidrodindmico durante los primeros 30 dias desde la explosién. Para explicar dicho compor-
tamiento, se ha propuesto que el progenitor esté rodeado de un CSM, posiblemente eyectado
por la estrella en estadios previos a la explosion, a fin de reproducir el comportamiento que
muestran las CLs bolométricas (ver Chugai 1994, Moriya et al. 2011, Morozova et al. 2017,
Yaron et al. 2017 y Forster et al. 2018, entre otros).

Una serie de mecanismos fisicos han sido propuestos en la literatura para tratar de explicar
la presencia de este CSM en torno a estrellas masivas. Se cree que este material se origina
por la expulsiéon de las capas externas de la estrella durante los estadios finales de su vida.
Sin embargo, el mecanismo fisico responsable de la eyecciéon de dichas capas atin no se ha
esclarecido completamente y es un tema de gran interés en la actualidad. Entre los mecanismos
fisicos cominmente sugeridos se encuentran:

= destellos o flashes nucleares que pueden producir la igniciéon de oxigeno, neén o silicio
en los tltimos meses de vida de las estrellas RSGs, con masas en la ZAMS en el rango
de 8-12 M, (ver Woosley et al. 1980, Dessart et al. 2010 y Woosley & Heger 2015, entre
otros).

= ondas de gravedad inducidas durante la quema estable en etapas evolutivas tardias en
el interior de las RSGs. Durante dicha quema se podrian formar ondas acusticas que al
propagarse inyecten energia en la envoltura lo cual podria suceder en los meses previos
a la explosién. Tales ondas serian capaces de provocar la eyeccién de hasta ~ 1 M (ver
Quataert & Shiode 2012, Shiode & Quataert 2014, Fuller 2017 y Wu & Fuller 2021,
entre otros).

= vientos super-Eddington generados en la superficie de estrellas supergigantes de tipo
LBV (por sus siglas en inglés, Luminous Blue Variable), capaces de acelerar la pérdida
de masa y producir emisién pre-SN observable (ver Shaviv 2001 y Ofek et al. 2016,
entre otros).

= interaccién con una compaiera binaria cercana, que podria acelerar la pérdida de masa
en algunos eventos (ver Chevalier 2012, Mcley & Soker 2014 y Sun et al. 2020, entre

otros).

= pérdida de masa por accidon centrifuga en estrellas Wolf-Rayet masivas de alta rotacion
(ver Aguilera-Dena et al. 2018).
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No todos los mecanismos antes mencionados seran aplicables al caso de la SN analizada en
esta tesis. Por otro lado, independientemente del mecanismo responsable de la presencia del
CSM, el interés aqui radica en poder incluir dicho material a nuestros calculos ya que el mismo
serd necesario para el modelado hidrodindmico de la SN 2020tlf (Seccién 5.3). Por lo tanto, a
continuacién precisamos la metodologia empleada. La misma consiste en agregar ad hoc un
material con un determinado perfil de densidad al final de la envoltura de un modelo evolutivo
de los ya considerados en la Seccién 2.2. La implementacién de este procedimiento se realizé
mediante una subrutina del cédigo hidrodindmico presentado en la Secciéon 2.1 desarrollada
durante la Tesis de Licenciatura de la Lic. Brenda Englert (Englert Urrutia, 2018) y en
Englert Urrutia et al. (2020). Dicha subrutina requiere la definicién de tres pardmetros para
determinar completamente el perfil de densidad del CSM a adjuntar, a saber:

= densidad interna (p;): densidad maxima —a escala logaritmica y en gr cm 3— que

alcanza la distribucién de CSM, que delimita la extensién de la envoltura del progenitor
y el comienzo del CSM.

= extensién (Rcgyr): limite externo en unidades de R que alcanza la distribucion del
material.

» indice (a): factor que denota el orden de la potencia de la distribucién, dado que la
misma sigue un comportamiento de tipo ley de potencias en funcién del radio (p oc r™%).
El caso particular de oo = 2 corresponde a viento estacionario; otros valores implican
vientos acelerados.

-6 -6
log p,[gr cm=3] log p [gr cm™3]
(Resm [Ro]) (Resm [Ro])
7 —— -8.5(800) _7 —— -8.5(800)
—— Sin CSM —— Sin CSM

-9
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Figura 2.4. Comparativa entre un perfil de densidad con (azul) y sin (negro) CSM, en funcién
de la coordenada masa (izq.), y en radio (der.). El valor de p; se indica en escala logaritmica,
mientras que el valor de Rcgp se indica entre paréntesis. Notar que al incorporar el CSM,
este modifica la parte mas externa de la distribucién.

Una vez especificados los valores de dichos parametros, la rutina que disponemos incluye
un CSM al modelo inicial, y se prosigue con el calculo hidrodindmico. Con esta informacién,
junto a la densidad del viento, su velocidad y radio, se puede estimar la tasa de pérdida de
masa del objeto, y la cantidad de masa del CSM a partir del perfil asumido.

En este trabajo se empleardn en lo sucesivo perfiles de viento estacionario, esto es, con
indice o = 2. Este valor es habitualmente empleado como estdndar en estudios de SNs con
CSM, y en particular en los realizados para la SN 2020tlf (JG22 y CU22).

Una comparativa de la alteracién en el perfil de densidad de un modelo inicial antes y
después de haber incorporado CSM se muestra en la Figura 2.4. Notese que dicho material
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2.3. Material circunestelar

solamente afecta a la estructura mas externa de la estrella. Esta pequena modificacion tiene
un efecto importante en la emisién a t < 30 dias de una dada SN. El efecto sobre la CL y
las v¢ a la variacién de los pardmetros p; y Rogy para un indice fijo o = 2 serd analizado
respectivamente en la Subseccién 3.3.1 y Subsecciéon 3.3.2.
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Capitulo 3

Variacion de parametros

En este capitulo nuestro objetivo es adquirir una comprensién general de las principales
caracteristicas de las CLs y las v¢ de los modelos de SNs presentados en el Capitulo 2, y sus
dependencias con los pardametros fisicos de dichos modelos. Con este propésito, como punto
de partida ofrecemos en la Seccion 3.1 una descripciéon detallada de la morfologia de la CL
de una SN II-P tipica, identificando cada una de sus etapas y su relacién con los procesos
fisicos subyacentes. Luego, en la Secciéon 3.2 realizamos un analisis de los efectos sobre las
CLs y vy al variar una serie de parametros libres del modelo que determinan las propiedades
fisicas de la SN. Estos pardmetros se denominan parametros globales de la explosién (a saber,
Eexp, Msoy;, mixsepy; y modelo del progenitor). Por dltimo, en la Seccién 3.3 realizamos un
analisis variacional similar, que involucra a los parametros que caracterizan a la distribucién
del CSM (a saber, p; v Regum)-

3.1. Caracteristicas de la curva de luz

Un aspecto esencial de las SNs es la variacién en su luminosidad bolométrica (Ly), en
adelante) —esto es, integrada sobre todo el espectro electromagnético— a lo largo del tiempo.
A diferencia de la gran mayoria de eventos astrofisicos, la escala temporal propia de eventos
de SN permite estudiar en detalle su evolucién en cuestién de meses. La CL es sensible a
diferentes parametros fisicos de sus progenitores y a propiedades de la explosién. Luego,
primeramente nos proponemos estudiar las diferentes fases esperadas para una SN de tipo
II-P.

En la Figura 3.1 se muestra una CL tipica para una SN II-P, con sus distintos estadios
delimitados. Podemos distinguir las siguientes fases: un incremento muy marcado en la lumi-
nosidad que se corresponde con la irrupcién de la OC en la superficie estelar, un pronunciado
méximo! de corta duracién (de algunas horas, aunque este se prolonga a escala de dias con la
inclusién del CSM), una fase donde la luminosidad cae rapidamente, otra donde la luminosi-
dad es aproximadamente constante o plateau, una segunda caida pronunciada en luminosidad
conocida como transicion y la cola radiactiva. Cada una de estas etapas se corresponde con
distintos procesos fisicos que subyacen y dominan la evolucién de las CLs en cada instante,
y que detallaremos a continuacién. Esta denominacién serd empleada a lo largo de esta tesis
al momento de referirse a cada etapa:

» Llegada de la OC: también conocida como Shock Breakout (o SBO por sus siglas
en inglés). La OC generada en el interior de la estrella por la deposicién de energia

INo alcanza a verse el méximo en la F igura 3.1 dado que se corta el grafico a log(L) = 44.5 para que se
distingan las demés fases con mayor claridad. El maximo tiene un valor de L = 3.35 x 10%° erg s L.
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3. Variacion de parametros
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Figura 3.1. CL tipica para una SN de tipo II-P. En el grafico se muestran diferentes fases
durante su evolucién y el efecto de incluir un CSM al modelo inicial, cuyo efecto solo es
notorio a épocas tempranas (t < 30 dias). Adicionalmente se presenta un modelo sin material
radioactivo para mostrar el claro efecto del mismo durante el final del plateau y la cola

radioactiva.
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se propaga hacia las capas exteriores de la misma hasta alcanzar la superficie estelar.
El paso de la OC calienta las capas que atraviesa, alcanzando temperaturas de 109
K. Asimismo, cuando la OC llega a las capas mads externas, las cuales tienen una
profundidad 6ptica baja, la radiacién puede comenzar a escapar del objeto. Dada las
altas temperaturas alcanzadas, los fotones emitidos inicialmente seran mayoritariamente
ultravioletas (UV; de ahora en adelante) y rayos X, que se emitirdn en un lapso de
algunos segundos a una fraccion de hora. La llegada de la OC a la superficie estelar
representa entonces la primera sefial electromagnética de una SN, a través de un abrupto
aumento en la Ly del objeto.

Maximo: la luminosidad de la SN aumenta en varios 6rdenes de magnitud durante las
primeras horas desde la explosién, hasta alcanzar un maximo bien pronunciado cuyo
valor depende de la energia de la explosién y de las propiedades del progenitor, pero que
tipicamente toma valores 2 1042 erg s 1. Este maximo estd potencidado principalmente
por la energia depositada por la OC, la cual esta vinculada con la energia de explosion.

Enfriamiento: luego del SBO el objeto se expande muy rapidamente y se enfria. Este
enfriamento causa una disminucién muy abrupta de la temperatura que lleva a una
rapida disminucién de la L. Al disminuir la temperatura, el maximo de la emisién
se corre al rango del éptico. Luego, si bien la Ly, disminuye, la luminosidad en las
bandas Opticas aumenta. La duracion de esta fase estd vinculada con la estructura de
la region mas externa del progenitor y el radio del mismo. Para objetos mas compactos
esta fase es mucho mas rapida comparada a objetos méas extendidos. Ademas, como se
desarrollara en la Seccion 3.3, esta fase temprana depende fuertemente de la presencia



3.1. Caracteristicas de la curva de luz

o ausencia de CSM, asi como de su distribucién.

= Plateau: la OC calienta el material a medida que lo atraviesa, y para el caso de
progenitores de SNs II que poseen envolturas ricas en H, todo este material se ioniza.
Posteriormente, cuando el material eyectado se expande, las temperaturas disminuyen.
Al alcanzar valores cercanos a la recombinacién del H —de ~ 6000 K— lo cual se da
inicialmente en las capas mas externas, comienza otro estadio en el cual la emisién es
regulada por este proceso de recombinacién. Se distinguen entonces dos regiones en
la envoltura, delimitadas por un frente de recombinacién. Este frente separa las capas
exteriores, donde el material es frio, neutro, y por ende transparente a la radiacion; y las
capas interiores, donde el H se encuentra ionizado y es por ende opaco?. La fotésfera,
definida como aquella capa con profundidad 6ptica T = %, se encuentra proxima al frente
de recombinacién; este recede en coordenada masa (o Lagrangiana), mientras que se
expande en coordenada radial. Este proceso de recombinacién antes descripto deriva
observacionalmente en una etapa de escasa variabilidad en la luminosidad bolométrica
o amesetamiento en la CL (denominado comtinmente plateau); para més detalles de este
proceso ver Bersten et al. (2011). Esta etapa suele durar unos ~ 75 dias en promedio
(Martinez et al. 2022a, Martinez 2023), aunque la determinacion de este valor estd sujeta
a los detalles de como se define cada etapa de forma sistematica (para mas informacién,
ver Capitulo 4). Cabe destacar que la duracién del plateau posee dispersiones elevadas,
de ~ 25 dias. Esta fase finaliza una vez que todo el H en la envoltura se ha recombinado.

= Transicion: la fotésfera alcanza la base de la envoltura una vez recombinada la totali-
dad del H presente en la misma, produciendo una caida drastica en la luminosidad. El
aporte térmico de la envoltura se ve progresivamente minimizado frente al decaimiento
radioactivo de niquel.

= Cola radiactiva: durante la propagacién de la OC se producen varios isétopos inesta-
bles, principalmente el 6Ni, que posee un tiempo de vida medio de 6.1 dias. Este decae
en ®°Co cuyo tiempo de vida medio es de 77.3 dias. El %°Co a su vez decae en el isétopo
estable 96Fe, completando la denominada cadena *°Ni — 6Co — %6Fe. Durante los
decaimientos radioactivos se emiten fotones vy, los cuales son reprocesados a energias
en el rango del 6ptico antes de emerger de la fotdsfera. Este proceso es el que princi-
palmente potencia la CL durante la cola, y de alli que se la denomine cola radioactiva.
Es importante remarcar que el decaimiento que potencia la cola radioactiva es °6Co —
% Fe, ya que practicamente todo el niquel ha decaido una vez llegado a esta instancia.
Notese que —a escala logaritmica— la CL durante esta fase se ve como una recta con
pendiente negativa. Este comportamiento es esperable si la energia producida por el
proceso subyacente decrece exponencialmente en el tiempo. Precisamente esto ocurre
con los procesos de decaimiento radioactivo. Como se vera luego en Subseccién 3.2.2
la luminosidad en la cola es una medida casi directa de la masa de "SNi producida en
la explosién. Prueba de ello es la inclusién en la Figura 3.1 de un modelo sin Ni (en
color rojo). Como puede verse, en ausencia de material radioactivo la cola desaparece
denotando que es esta cantidad la que determina principalmente la luminosidad de esta
etapa.

2Esto se debe a que la opacidad estd dominada por el scattering de electrones o scattering Thomson.
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3. Variacion de parametros

3.2. Parametros globales

Uno de los principales objetivos de esta tesis es derivar parametros fisicos de SNs a través
de la comparacién de modelos hidrodindmicos con las observaciones. Es usual utilizar las CLs
y v como observables para realizar dicha comparativa. En esta tesis se define la fotésfera
como aquella capa donde la profundidad éptica del continuo es igual a 2/3. Luego, definimos
como vy a la velocidad de dicha capa. Notar que la v; se va moviendo hacia adentro en sentido
Lagrangiano a medida que evoluciona la SN, siguiendo el comportamiento de la fotésfera.

Como primer paso en este trabajo, hemos investigado el efecto de variar parametros
relevantes de la explosion sobre las CLs y v¢. Las principales propiedades fisicas exploradas
son:

» energia de la explosién (Eexp)
= cantidad de “ONi (Msey;)

» mezcla de “Ni (mixsey;)

= modelo del progenitor1

Fl significado de cada parametro serd clarificado en las subsecciones siguientes. Ademas
de estos pardmetros, que denominaremos parametros globales de la explosion, se analizara
también el efecto en los observables ante la posible presencia de CSM. El CSM se caracterizara
por medio de los siguientes pardmetros:

» densidad interna del CSM (p;)
= extension del CSM (Rcogm)

Durante gran parte del andlisis se emplearda un modelo de referencia que consiste de
una estrella progenitora proveniente de cdlculos evolutivos de NH88, denotada por M15 (ver
Seccion 2.2). La misma posee las siguientes propiedades pre-SN: una Mzapg de 15 M, Mg;
de 12.51 M, Rpyre sn de 517 Ry una Meyt de 1.6 M. Se asumi6é una Msey; de 0.05 M,
una mixsey; del 70 % y una energia de 2 foe como valores estandar a variar. Este modelo
base sera variado de a un parametro fisico a la vez a fin de analizar el efecto individual de
cada uno de ellos. Si bien para la exploracién de los pardametros globales se utilizé6 un modelo
evolutivo, para el andlisis de las propiedades del CSM se opté por utilizar (por simplicidad)
modelos paramétricos de doble politropa. Para la distincién de estos dos tipos de modelos
pre-SN ver la Seccién 2.2.

Un aspecto importante del andlisis siguiente es que los pardmetros que denominamos
globales (Eexp, Msey;, mixsey; ¥ Mpre-sN) determinan principalmente la evolucién de las
CLs y las v¢ a t 2 30 dias. Por otra parte, la presencia de un CSM moderado solo afecta
los modelos a t < 30 dias (ver Morozova et al. 2017). No obstante, el efecto del CSM pasa
a ser considerable cuando la interaccién se vuelve dominante debido a la presencia de un
CSM denso. Los objetos que presentan un CSM denso se clasifican espectroscopicamente
por la presencia de lineas angostas que perduran durante toda la evolucién y sus CLs se
ven notoriamente distintas a las estudiadas en esta tesis. Dichos objetos se los conoce en
la literatura como SNs IIn (ver Seccién 1.2). Luego, para objetos normales sin indicios de
interaccion fuertes, la derivacién de parametros puede desacoplarse en dos etapas, una primera

1 Los nombres de los modelos referencian la masa en la ZAMS de cada progenitor. Sin embargo, las principa-
les propiedades fisicas afectadas al modificar el progenitor son el radio y masa pre-SN. Para més informacién,
consultar la Seccién 2.2.
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3.2. Parametros globales

etapa donde se infieren los parametros globales y la otra donde se estudian las propiedades
del CSM, que afectan a la etapas anteriores (t < 30 dias). Esta serd la metodologia a seguir
en esta tesis al momento de analizar a la SN 2020tlf.

3.2.1. Enmergia de la explosiéon

El primer parametro a estudiar es la energia depositada en el interior del progenitor,
conocida como energfa de la explosién (Eexp). En el cédigo hidrodindmico presentado en la
Seccion 2.1, la Eexp es inyectada a una coordenada Lagrangiana cercana al nticleo rico en Fe
de la estrella, denominada Mcyt. La elecciéon no es arbitraria, sino que se espera que en esta
region se forme la OC. La deposicién no es instantanea, sino que es una funcién decreciente
en el tiempo y de caracter exponencial, con dos parametros libres fijados por el usuario. Para
més detalles, consultar Bersten (2010).
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Figura 3.2. Efecto de la Eexp sobre las CLs (izq.) y las vy (der.); las energias estdn en
unidades de foe. Puede verse que los eventos mas energéticos conducen a CLs mas luminosas
a costa de una menor duracién del plateau, y una leve disminucién en la luminosidad de la
cola radiactiva. Asimismo, se observa que a mayor Eeyp, resultan mayores las vy durante toda
su evolucién.

En la Figura 3.2 se muestra el efecto sobre las CLs (panel izquierdo) y v¢ (panel derecho)
al modificar el pardmetro Eex, considerando valores de energias de 0.5, 1, 1.5, 2 y 2.5 foe.
Ademsds, en la Figura 3.3 se muestra una ampliaciéon del efecto en la CL a t < 3 dias. A
mayor Eexp inyectada se encuentra que:

» la luminosidad méxima es mayor y se da a épocas mas tempranas (ver Figura 3.3). Esto
es consecuencia de que el SBO ocurre antes, ya que la OC avanza maés rapidamente al
poseer mas energia;

= aumenta la luminosidad durante el enfriamiento;

= aumenta considerablemente la luminosidad durante el plateau pero se reduce la duracién
de esta fase. La luminosidad durante la etapa del plateau aumenta al haber mas energia
disponible por unidad de masa (Young, 2004), pero al expandirse més rapidamente
acelera su enfriamiento y reduce asi la duraciéon del plateau. En conclusion, esta etapa
es la més sensible frente a cambios en Eexp;

= decrece levemente la luminosidad de la cola radiactiva, pero es un efecto menor com-
parado a los anteriores items. Esto es de esperarse ya que dicha fase mayoritariamente
depende del valor de la masa de 99Ni asumida (ver Subseccién 3.2.2);
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3. Variacion de parametros

= las vy poseen valores mas elevados durante toda su evolucién. Debe notarse sin embargo
que las velocidades del material eyectado comienzan a estabilizarse en torno a un valor
aproximadamente constante, una vez transcurridos ~ 100 dias desde la explosién.
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Figura 3.3. CLs para distintas Eexp durante los primeros 3 dias desde la deposicién de
energia.

3.2.2. Cantidad de niquel

La presencia de material radioactivo, principalmente niquel, en el material eyectado de
una SN tipo II es consecuencia de la nucleosintesis explosiva que sucede cuando se propaga
la OC en el interior estelar. Si bien la cantidad de niquel es pequena, del orden de una
centésima, altera notoriamente su CL. En la Figura 3.4 se muestra el efecto sobre las CLs
(panel izquierdo) y v¢ (panel derecho) al analizar distintos modelos con valores de Msey; de
0.08, 0.05, 0.02 M. También se incluye un modelo sin %Ni. De la figura puede verse que:

1. la cola radioactiva es la principal fase afectada por variaciones en la Mse ;.
2. una menor Msey; se traduce en una menor luminosidad durante la cola radiactiva.

3. se observa que a mayor Msey;, se aplana la pendiente del plateau, asi como también
aumenta levemente su duracion.

4. la cola desaparece cuando no se considera la presencia de °6Ni en la simulacién.

5. la evolucién de la vy no se ve afectada por la presencia de niquel. Esto se debe a que el
Ni no altera significativamente la dindamica de la fotosfera.

En otras palabras, la luminosidad de la cola radiactiva es una medida directa de la
cantidad de niquel producido en la SN, y el proceso fisico subyacente es el decamiento
56 Nj—26Co—0Fe, como se explicé en la Seccion 3.1.
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Figura 3.4. Comparacién de CLs (izq.) y v¢ (der.) para modelos con diferentes masas de
niquel en unidades de M.

3.2.3. Mezcla de niquel

Asi como en el andlisis previo se mostré que la Msey; presente en el progenitor influye
sobre la cola radiactiva de las CLs, es igualmente importante destacar que la distribucién del
Ni en el progenitor también altera los resultados del modelado.

Este parametro de distribuciéon del niquel que hemos denominado mixsep;, por simplicidad
se asume uniforme. Asf, el °°Ni queda restringido a una regién acotada del interior de la
estrella, y se parametriza en proporcion a la extensiéon en masa hasta donde dicho material se
ha distribuido. Asi, tomaremos mezclas de niquel al 20 %, 50 %, 70 % y 100 % de la extension
del objeto, donde 100 % representa la presencia de 99Ni distribuido uniformemente hasta la
superficie. Estos modelos se muestran en la Figura 3.5.

De la figura puede verse que a mayor mezcla (valores més altos de mixsey;), aumenta
levemente la luminosidad durante la etapa del plateau y se reduce su duracion. Incluso puede
apreciarse una leve modificacién en la pendiente del plateau, que se vuelve menos empinada
(ver discusién al respecto en Bersten et al. 2011). Asimismo, una mayor mezcla resulta en
una leve disminucién de la luminosidad de la cola radiactiva, alterando en menor medida el
posible valor de Msey;.

Un fenémeno de gran interés surge para mezclas bajas < 20 %, donde puede distinguirse
una disminucién anticipada de la luminosidad del plateau, que se estabiliza durante unos dias
antes de pasar a la etapa de transicién propiamente dicha. A esta caracteristica particular
se la ha denominado en este trabajo como escalon, y se vuelve relevante en esta tesis al
estudiar el caso particular de la SN 2020tlf en la Seccién 5.1. Un comportamiento similar en
la CL hacia el final del plateau ya ha sido encontrado con anterioridad en la literatura, bajo
condiciones similares de baja mezcla de 6Ni (ver Utrobin 2007).

Tal como se ha encontrado para el andlisis de Msey; previo, aqui tampoco se ven modifi-
caciones en las vy durante toda la evolucion al considerar distintas mixsey;.

3.2.4. Modelo del progenitor

Para este andlisis se han utilizado los modelos evolutivos pre-SN de diferentes masas
calculados por NH88 que se han presentado en el Seccion 2.2. Notese que tanto la masa como
el radio pre-explosion varian en cada caso, por lo tanto no es posible analizar el efecto de
cada uno de estos parametros por separado. Por otro lado, es importante reiterar la diferencia
entre masa inicial de la estrella 0 Mzans v 1a My gn- Es esperable que estas ultimas sean
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Figura 3.5. Comparacién de CLs (izq.) y v¢ (der.) a distintas mezclas de niquel.

menores debido a los episodios de pérdida de masa durante la evolucién estelar de estrellas
masivas. En la Tabla 2.1 se muestran las propiedades mas relevantes de cada modelo, y en la
Figura 2.1, se muestran los perfiles de densidad pre-SN de estos modelos como funcion de la
masa.

En la Figura 3.6 se muestra el efecto sobre las CLs y v¢ al emplear distintos modelos
iniciales. Para las CLs puede apreciarse que —en lineas generales— para progenitores mas
masivos aumenta la luminosidad total de la SN; en lo respectivo al plateau, aumenta su
duracién, su pendiente se vuelve mas empinada, y se vuelve mas suave la transicién a la cola
radiactiva (en contraste con la transicién mas bien brusca en progenitores de masa menor). El
progenitor M13 es una excepcién a este comportamiento, pues posee un plateau mas luminoso
que los casos de M15 y M18, si bien dura menos y la transicién es mas marcada segin lo
estipulado. También es notoria la paridad en luminosidad del plateau entre los progenitores
M15 y M18.

Estudios previos han mostrado que la luminosidad durante la fase de plateau disminuye
con la masa y se incrementa su duracién. No obstante, esto se encontré asumiendo un valor
fijo del radio del progenitor. En cambio, un aumento en el radio del progenitor produce un
incremento tanto en la luminosidad como en la duracién del plateau, siempre y cuando se
asuma un valor de la masa fijo (ver por ejemplo Bersten et al. 2011 y Utrobin 2007). A
primera vista lo hallado en la Figura 3.6 podria parecer contradictorio con los comporta-
mientos esperados. Sin embargo, en el escenario aqui presentado tanto la masa como el radio
varian segun el modelo y particularmente el modelo M15 posee un radio menor que el modelo
M13 (ver Tabla 2.1). Por lo tanto, al variar simultdneamente los dos pardmetros del modelo
progenitor, se complejiza el efecto resultante sobre las CLs y vy.

En lo respectivo a las v¢, puede verse que la velocidad maxima disminuye para modelos
iniciales mas masivos. El mismo comportamiento se mantiene durante los primeros ~ 50 dias
desde la explosiéon. Posteriormente se vuelven indistinguibles entre si las vy de los modelos.

3.3. Parametros del CSM

A continuacién nos proponemos estudiar el efecto de los parametros del CSM sobre las
CLs y vy, a saber: p; y Regy. En las simulaciones presentadas a continuacién se emplea un
modelo de doble politropa con los siguientes pardmetros globales de la explosion: Eexp de 1.5
foe, masa y radio pre-SN! de 15 Mgy 400 R_respectivamente, Msey; de 0.05 M y mixsey;

1Aqui no se han utilizado modelos evolutivos, por lo tanto no es posible definir una Myzaus.
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Figura 3.6. Comparacién de CLs (izq.) y v¢ (der.) para diferentes modelos progenitores
descriptos en la Seccién 2.2.

de 70 %. La densidad del CSM adosado artificialmente sigue una ley de potencias p o< 1 * de

tipo viento estacionario (¢ = 2). Para mds detalles de la inclusién de CSM ad hoc, consultar
la Seccién 2.3.

3.3.1. Densidad interna del CSM

El primer parametro asociado al CSM aqui analizado es la densidad interna o pj, repre-
sentada a escala logaritmica y en unidades de g cm™. En la Figura 3.7 se comparan las CLs y
v¢ para un progenitor con una extension fija del CSM de 800 R, mientras que el pardmetro
log(p;) toma valores de -8, -8.5, -9 y -9.5. Por otra parte, en la Figura 3.8 se muestran los
perfiles de densidad de los modelos presentados. Alli se ve que cuando la densidad disminu-
ye a un valor pj, la envoltura es reemplazada por un perfil que sigue una ley de potencias
o o 12, asumiendo un viento estacionario que se adosa al modelo inicial. Dicha estructura
se ve como un cambio abrupto en la pendiente de cada perfil.

14
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Figura 3.7. Comparacién de CLs (izq.) y v¢ (der.) a distintos valores de log(pi), para una

extension fija del CSM de 800 R, . En negro se incluye un modelo sin CSM a modo de
comparacion.

Fisicamente, tanto la densidad interna como la distribuciéon del CSM dependen de la tasa

de pérdida de masa de la estrella en las etapas finales de su vida. Dada la densidad del viento,
su velocidad y extension del CSM, es posible estimar la tasa de pérdida de masa para los
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Figura 3.8. Modificacion del perfil inicial del progenitor para tomar en cuenta la presencia
del CSM. Diferentes valores de log(p;) son presentados, asumiendo un valor fijo de Rogy =
800 R . Sin embargo, el grafico se presenta hasta R = 450 R, para mayor claridad. En el
panel izq. (der.) se muestra el perfil de densidad en funcién de la masa (radio). Nétese que

a mayor pj, aumenta la masa final del progenitor. En negro se incluye un modelo sin CSM a
modo de comparacién.

modelos presentados. En la Tabla 3.1 se muestran las estimaciones de la pérdida de masa
(M) en M, afios ! y de la masa total del CSM (Mcgy) en M, para los modelos utilizados,
indicados por su valor de p;. Se observa —como es de esperar— que a mayor p; para un Rcogy
fijo, aumenta la Mqgpg. Esto se condice ademas con una mayor M.

log(pilg cm™®]) M [M,, afios '] Mcgm [M,]

-8 0.731 0.802
-8.5 0.267 0.28
-9 0.092 0.09
-9.5 0.038 0.037

Tabla 3.1. Tasas de pérdida de masa y Mcgy para los modelos de p; presentados.

Los valores presentados son varios érdenes de magnitud superiores a lo indicado por las
observaciones actuales de RSG, cuyos valores de M son tipicamente del orden de ~ 10°—1077
Mg afios 1 (Beasor et al. 2020, Humphreys et al. 2020). Sin embargo, los valores presentados
en la Tabla 3.1 son acordes a los encontrados en otros trabajos que modelan las CLs tempranas
de SNs II (ver por ejemplo Morozova et al. 2017, Yaron et al. 2017). Estas diferencias en M

representan un problema abierto de amplia discusion en la literatura (ver Smith 2014, Moriya
et al. 2018).

Del panel izquierdo de la Figura 3.7 puede apreciarse el claro efecto que tiene la inclu-
sion de CSM en la CL temprana, a épocas < 40 dias. Principalmente, se encuentra que la
incorporacion de CSM a los modelos iniciales afecta a la fase de enfriamiento. Puntualmente,
se observa que a mayor p; la fase de enfriamiento posee una duracién mayor, asi como una
pendiente menor. Esta dilatacion del enfriamiento repercute sobre la etapa del plateau, cuya
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3.3. Parametros del CSM

duracién disminuye. De hecho la duracién combinada de las fases de enfriamiento y plateau?

se mantiene constante, ya que la etapa de transiciéon en todos los modelos ocurre aproxima-
damente en el mismo rango temporal (entre ~ 80 — 100 dias post-explosién). El tinico caso
donde parece dilatarse también el intervalo de transicién se da en el modelo de log(p;) = -8.
Esto posiblemente se atribuye a que densidad del CSM es sumamente alta y por lo tanto
puede que comience a afectar a otras etapas de la CL.

Un claro efecto en las vy también se ve en presencia de un CSM (ver panel derecho de la
Figura 3.7). Principalmente se destaca que, a mayor pj, el valor maximo de v¢ disminuye. En
paralelo, se observa un ensanchamiento en la distribucién de velocidades para p; mas grandes.
No obstante, el efecto del CSM deja de ser considerable para t = 30 dias.

La presencia del CSM altera la evolucién temprana de las SNs debido a su interaccién con
la OC tras el SBO. Cuando la OC alcanza la superficie estelar, se encuentra con un material
extra que ralentiza la expansiéon produciendo una emisién menos pronunciada durante el
méaximo. Asi, se retrasa considerablemente el enfriamiento del material hasta alcanzar la
temperatura de recombinacién del H, disminuyendo efectivamente el estadio de plateau. En
lo respectivo a las vy, la presencia del CSM desacelera las capas mas externas de la estrella,
y eso repercute en las velocidades resultantes.

3.3.2. Extension del CSM

El otro pardmetro de gran importancia es la extension Rcogyp hasta la cual incluiremos
la presencia de CSM en el progenitor. Los detalles de su definiciéon pueden encontrarse en
la Seccién 2.3. En la Figura 3.9 se contrastan las CLs (panel izq.) y v¢ (panel der.) para
un progenitor en presencia de un CSM con un valor de log(p;) fijo de -8.5, y para diferentes
valores de Rggy de 600, 800, 1000 y 1200 R, . En la Figura 3.10 se presentan los perfiles
de estos modelos. De los mismos puede inferirse que al extender la distribuciéon del CSM
esto implica un aumento total en la masa del objeto. Aqui se ha empleado el mismo modelo
progenitor y parametros de la explosion que los usados en la Subseccion 3.3.1.
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43.0 600 10 'll 600
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Figura 3.9. Comparacién de CLs (izq.) y v¢ (der.) a distintas extensiones del CSM, para
una densidad interna del CSM fija con un valor de log(g; [erg s 1]) = -8.5. En negro se incluye
un modelo sin CSM a modo de comparacién.

2El intervalo temporal que abarcan las fases de enfriamiento y plateau en este trabajo se denotan Cd y Pd,
respectivamente. Al intervalo temporal combinado de ambas se lo denomina fase dpticamente gruesa debido a
la elevada opacidad de la fotésfera durante este periodo, y se denota OPTd. La relacién entre estos intervalos
es sencillamente OPTd = Cd + Pd. Para maés informacién sobre la denominacion técnica de estos intervalos,
consultar la Seccién 4.2 y Martinez et al. (2022a).
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3. Variacion de parametros

De la Figura 3.9, se ve que a mayor Rcgy aumenta la luminosidad y duraciéon de la fase
de enfriamiento, y la pendiente durante el enfriamiento se vuelve levemente menos abrupta.
Nuevamente, se encuentra que es despreciable el efecto sobre la evolucién posterior a t 2 40
dias. Por otro lado, se encuentra que la variaciéon en Rcgy también afecta a la duracion de la
etapa de plateau de manera similar a la discutida en la Subseccién 3.3.1. Es decir, la duracién
combinada de enfriamiento y plateau permanece constante, y como el enfriamiento aumenta
su duracion, luego la duracién del plateau se ve disminuida. Para las v¢, a mayor extension
se tiene un maximo en velocidades menos pronunciado aunque ligeramente mas ancho en el
tiempo. Esto se debe a que a mayor Rcgy (v por ende, mayor masa) disminuye la energia
disponible por unidad de masa, lo cual ralentiza la OC. Esto implica una reduccion efectiva
en las velocidades, que se estabilizan en la evolucién posterior. El efecto del Rcgy en las CLs
y v¢ es similar al del gj, lo cual muestra que existe una degeneracién entre estos parametros.
En este sentido, es posible que el pardmetro del CSM que mayor efecto produzca sea la Mgy
involucrada mas que su distribucién especifica.
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Figura 3.10. Modificacion del perfil inicial del progenitor para tomar en cuenta la presencia
del CSM. Diferentes valores de Rcgy son presentados, asumiendo un valor fijo de log(pi) =
-8.5. En el panel izq. (der.) se muestra el perfil de densidad en funcién de la masa (radio).
Notese que a mayor Rogy, aumenta la masa final del progenitor. En negro se incluye un
modelo sin CSM a modo de comparacién.
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Capitulo 4

SN 2020tlf: caracteristicas observacionales

En este capitulo se brinda una descripciéon detallada del objeto de estudio de esta tesis, la
SN 2020tlf. Este objeto fue elegido porque representa la primera SN con caracteristicas nor-
males que presenta una emisién previa a la explosién, conocido como precursor. Previamente
se ha encontrado este tipo de precursores en SNs IIn con signos claros de interaccién con CSM
en toda su evolucién. La existencia de dicha emisién muestra que hay muchos interrogantes
vinculados a las etapas evolutivas finales de las estrellas masivas. En la Seccion 4.1 se presenta
una descripcion de los datos existentes para la SN 2020tlf. Estos provienen mayoritariamente
del trabajo de JG22. Luego, en la Seccion 4.2 se ha derivado un conjunto de parametros
observacionales que caracterizan las CLs de SNs II. Dichos observables seran comparados con
los observables provenientes de una gran muestra existente de SNs II.

4.1. Observaciones

Esta seccién provee un resumen de las observaciones disponibles publicadas en el trabajo
de JG22. Las figuras aqui presentadas fueron tomadas de dicho trabajo y se han incluido para
que el lector pueda seguir las descripciones realizadas sin necesidad de consultar directamente
esa publicacion. En JG22 presentaron un extenso andlisis espectroscopico y fotométrico de la
SN 2020tlf, que abarca un gran conjunto de datos y cobertura temporal. A continuacién se
detalla la informacién més relevante de las observaciones utilizadas.

La SN 2020tlf fue reportada por primera vez al “Transient Name Server” el 16 de Septiem-
bre de 2020 por el telescopio espacial ATLAS. Sin embargo, las primeras detecciones de esta
SN fueron realizadas por el PS1 con algunos dias de anticipacion, siendo su primera deteccion
el 5 de septiembre de ese ano. Esta SN se ubica a 9.3” al este y 6.9” al sur del nicleo de NGC
5731, una galaxia de tipo SABecd. La misma posee una extincién estimada de E(B-V) = 0.018.
En el trabajo de JG22 se asumi6 un corrimiento al rojo de z = 0.008463 + 0.0003 (Oosterloo
& Shostak, 1993), correspondiente a una distancia de 36.8 £+ 1.29 Mpc para una cosmologia
ACDM estandar. Lamentablemente no existen estimaciones de distancia independientes. En
la Figura 4.1 se muestra una imagen de la SN 2020tlf a los 6 dias de la explosiéon, cuando su
brillo atin era comparable al de su galaxia anfitriona.

4.1.1. Fotometria

En lo respectivo a la fotometria, se cuenta con una amplia cobertura en longitud de
onda de la SN desde rayos X hasta radio y con alta cadencia en las bandas UV, 6ptico e
infrarrojo cercano (NIR segun sus siglas en inglés, en adelante). Este conjunto de datos ha
sido recopilado gracias a una multitud de instrumentos, a saber:
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2020-09-12
PS1/YSE g-band
+6 days since first light

Figura 4.1. Imagen de la SN 2020tlf con su galaxia anfitriona, NGC 5731. La misma co-
rresponde a la banda g del PS1, y fue tomada 6 dias después de la explosion. Cortesia de los
autores de JG22.

» Swift (UV y rayos X) » LCO (bandas ugri) = VLA (banda X1)
» PS1 (bandas griz) » Lulin (bandas BVgr)
= ATLAS (bandas co) » ZTF (bandas gr)

En la Figura 4.2 se presentan las CLs en diferentes bandas fotométricas de la SN 2020tlf,
publicada como parte del trabajo de JG22. Alli se muestran datos a tiempos muy préximos a
la explosién, provenientes de ATLAS, LCO y ZTF. Estos datos evidencian el abrupto aumento
en luminosidad, y ha permitido a los autores estimar el tiempo de la explosién o first light a
tg = 59098.7 MJD. En esta tesis se utilizard dicho valor para hacer referencia al instante de
explosion.

Por otra parte, se destaca claramente una excelente cobertura fotométrica y temporal
durante los primeros 40 dias luego de la explosién en gran cantidad de bandas (w2, m2, wl,
u, B/b'y V/v de Swift). Esta cobertura permitié observar la subida en luminosidad hasta
alcanzar el méximo en distintas bandas, lo cual no es comtinmente observado y menos ain
con la cobertura fotométrica presentada.

La etapa de plateau posee una buena cobertura general, exceptuando quizés el rango de
~ 40 - 60 dias donde plateau se conté con datos de tres bandas (u, B/by V/v de Swift). Por
otro lado, la transicién a la cola radioactiva también ha sido observada en escasas frecuencias.
Esto ultimo es importante pues podria afectar la interpretacion de una posible caracteristica
encontrada y modelada en la Seccién 5.1, que hemos denominado escaldn. Como se vera mas
adelante, el mejor modelo hallado reproduce esa peculiar caracteristica vista en la fase de
transicién. Sin embargo, en vistas de la falta de cobertura fotométrica durante dicha fase, el
escalon podria deberse a un artefacto introducido por las incertezas en el cdlculo de la CL
bolométrica. Finalmente notamos la buena cobertura fotométrica durante la cola radioactiva,
mayoritariamente en las bandas griz del PS1 y ZTF que son las principales bandas que
contribuyen al flujo bolométrico a estas épocas.

!Banda en radio (3 - 10° Hz), no confundir con rayos X (106 - 10%° Hz).
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Figura 4.2. Datos fotométricos de la SN 2020tlf en magnitud absoluta y con un corrimien-
to arbitrario entre diferentes bandas agregado para una mejor visualizacién. Se grafican con
distintos colores los datos de diferentes bandas, y con distinto marcador se indica el instru-
mento que realizd la observacion. Para el caso del observatorio Swift se incluyen ademaés las
no detecciones, atenuadas e indicando el limite superior en magnitud. Cortesia de los autores
de JG22.

La confeccion de la CL bolométrica en JG22 se llevd a cabo utilizando los datos fotomé-
tricos observados por ZTF, PS1, LCO, ATLAS y Swift. Para los intervalos sin informacién
completa se realiz6 una interpolacion de cada banda observada utilizando polinomios splines
de bajo orden. Luego, se ajusté un modelo de cuerpo negro (BB) a la fotometria observada
y se integr6 dicho modelo. El ajuste de BB provee ademas la evolucién del radio y la tem-
peratura del BB. En el presente trabajo se utilizard la CL bolométrica obtenida con esta
metodologia. Sin embargo notamos que existen métodos mas precisos para el cilculo de la
Lpo1 como los presentados en Martinez et al. (2022a). Es nuestra intencion en el futuro volver
a hacer dicho calculo con otros métodos.

4.1.2. Espectroscopia

Con respecto a la espectroscopia, desafortunadamente no existe una buena cobertura de
la SN 2020tlf durante la fase fotosférica (t < 130 dias), lo cual es importante para medir
las velocidades de algunas lineas que luego se podrian comparar con las v¢ de los modelos
hidrodindmicos y determinar mejor los parametros fisicos de este objeto (ver Seccién 5.2). Las
observaciones espectroscopicas disponibles han sido tomadas con los espectrégrafos DEIMOS,
LRIS y NIRES (del observatorio Keck), Kast (Shane) y Binospec (MMT).

En la Figura 4.3 se muestra el conjunto de espectros de la SN 2020tlf presentados en JG22.
Hay un tnico espectro temprano de este objeto a los 10 dias desde la explosion, que reveld
lineas de emisién angostas consistentes con la posible presencia de CSM. Lamentablemente,
al ser tan temprano dicho espectro no cuenta con lineas de absorciéon que puedan utilizarse
como trazadores de la v¢. El siguiente espectro fue tomado recién a los 95 dias, ya que no
se han podido realizar observaciones espectroscopicas desde Tierra durante los meses previos
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Figura 4.3. Datos espectroscépicos de la SN 2020tlf. Se presentan los espectros a 10, 95,
126, 152, 214, 244 y 276 dias post-explosion. Los instantes de tiempo se encuentran referidos
al tiempo del maximo en la banda B. Cortesia de los autores de JG22.

debido a la posicion del Sol. Este espectro presenta blanketing de lineas provenientes de
metales presentes en la envoltura rica en H, una caracteristica propia de espectros tomados
durante la fase de recombinacién. Posteriormente se han tomado espectros a 126, 152, 214,
244 y 276 dias post-explosion. Estos espectros muestran caracteristicas tipicas de una SN
transicionando a la fase nebular, como es esperable para las fechas en que fueron tomados.
Los autores de JG22 han comparado los espectros nebulares con modelos de fase nebular,
obteniendo un rango de masas para el progenitor de la SN 2020tlf de 10-12 M.

Solo los espectros a épocas menores a 130 dias son de interés para nuestro anélisis. Luego,
como hemos mencionado antes, el espectro se transforma en nebular y comienza a estar
dominado por lineas de emisién. Si bien estudiar las propiedades nebulares de la SN 2020t1f
es de gran interés, escapa al proposito de este trabajo.

Elemento L Fase [dias] L Velocidad [ km s 1] L Referencia

95.3 2026.7
FeIL(BI69A) | 1p6.8 1747.3
95.3 3153.7

Ha 126.8 3097 1]
H 95.3 2698.6
P 126.8 2537.6

Cal(8498 A) | 953 5361 2]

Tabla 4.1. Velocidades estimadas para diferentes elementos calculadas en dos épocas. La
linea de Fe IT 5169 A es la que usualmente se usa como estimadora de la velocidad fotosférica.
[1] Indica datos provistos para este trabajo por parte de Keila Ertini, mientras que [2] indica
el valor de la linea de Ca I derivado por CU22. Dicha linea no se considera un buen estimador
de la v¢ de las SNs, pero se incluye por completitud en el andlisis.

Para derivar pardmetros fisicos a través del modelado hidrodindmico se suele utilizar
informacién espectroscépica ademas de fotométrica. Se suele comparar las CLs y la evolucién
de las vy entre modelos y observaciones. A menudo se utiliza la velocidad de la linea de Fe 11
de 5169 A como trazador de las v, si bien pueden utilizarse otras lineas de menor fidelidad
como trazadores, especificamente las lineas de Ho, Hg y Hy, (ver Dessart & Hillier 2005).

Para nuestro objeto de estudio no han sido publicadas dichas velocidades. Solo existe
una medida de la velocidad de la linea de Ca I 8498 A provista por CU22, que no es un
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buen trazador de la v¢. Para suplir la falta de mediciones, la Lic. Keila Ertini? ha solicitado
y medido los espectros observados por JG22 para la SN 2020tlf a 95 y 126 dias. Midi6 las
velocidades de linea de Fe 11 5169 A, Hy y Hg para ambas épocas como se hace usualmente, a
través de los minimos de absorcién de las mismas. En la Tabla 4.1 se presentan las velocidades
de las lineas halladas.

4.1.3. Precursor

Tras la primera deteccién de la SN 2020tlf se revisaron imagenes de archivo de la galaxia
anfitriona en las cuales se detecté un exceso de flujo estadisticamente significativo (> 3o0)
hasta ~ 130 dias antes de la explosiéon, denominado precursor. Estos datos provienen del
relevamiento “Young Supernova Experiment” (YSE, Jones et al. 2021) tomados con el teles-
copio Pan-STARRS1 (PS1) en las bandas riz, y del “Zwicky Transient Facility” (ZTF, Bellm
2014) en las bandas gr. La ausencia de datos de bandas mas energéticas sugiere que la fuente
es de baja temperatura. En la Figura 4.4 se presenta la CL bolométrica del precursor de la
SN 2020tlf, ajustada e integrada a partir de un modelo de BB. Por otra parte, tras revisar
otros datos de relevamientos previos en la ubicacion de la SN 2020tlf, los autores no han
detectado emision pre-explosion significativa entre -3478 y -2389 dias (PS1, bandas griyz), y
entre -1714.1 y -6.5 dias (ATLAS, bandas co) desde la primera deteccién.

40.3
e SN 2020tlf
40.2 -
40.1 -
"
el |
(@) _
T 40.0 {I I!‘ = { .
~ [ )
> .
o [ J [ ]
39.9 4 ¢ {
30.8
39.7 T T T T T T T T
-140 -120 -100 -80 -60 —-40  —20 0

Dias desde la explosién

Figura 4.4. CL bolométrica del precursor de la SN 2020tlf. Notar que el exceso en flujo se
detecta hasta ~ 140 dias antes de la explosion.

2La Lic. Keila Ertini pertenece al grupo de investigacién SOS, por sus siglas en inglés Supernova Observa-
tions and Simulations. Para méas informacién, consultar la pagina oficial del grupo SOS.
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A partir de la fotometria disponible, en JG22 han estimado una Ly, para la emision
pre-SN integrando las bandas fotométricas existentes con un modelo de cuerpo negro. No se
hicieron correcciones por los flujos no observados, lo cual podria conducir a una subestima-
ci6n de la luminosidad (ver Capitulo 6). La Ly, derivada muestra una pequetia variabilidad
alrededor de 10%0 erg s1. Integrando la Ly, durante los 130 dias que fue observada, obtu-
vieron una energia radiada de ~ 1047 erg. Este valor es del mismo orden de magnitud que la
energia de ligadura tipica de la envoltura rica en H en las RSGs (Dessart et al., 2010); esta
similitud no necesariamente es casual. Mas adelante en este trabajo se explorara la simulacién
de precursores inyectando valores similares de energia en la base de la envoltura de H de un
modelo inicial proveniente de NH88 (ver Capitulo 6).

4.2. Parametros observacionales

Para adquirir una mejor perspectiva sobre las cualidades de la SN 2020tlf, es conveniente
realizar una comparativa de sus principales caracteristicas observacionales frente a otras SNs
de tipo II-P. El objetivo es comprender si sus rasgos son tipicos o peculiares dentro de una
poblacién ya estudiada en la literatura de este tipo de objetos. En esta seccién se estimara un
conjunto de pardmetros que caracterizan las CLs de SNs de tipo II previamente definidos en la
literatura. Luego, se comparara con una poblacién de SNs cuyos parametros ya se encuentren
disponibles, y por dltimo se analizaran los resultados.

Como muestra de comparaciéon se utilizaron las SNs II-P observadas por el programa
“Carnegie Supernova Project 17 (CSP-I, Freedman 2005). El CSP-I hizo un seguimiento
quinquenal destinado a proveer curvas de luz calibradas, en éptico (uBgVri) e infrarrojo
cercano (YJH). Del mismo modo también se obtuvieron datos espectroscopicos en el 6ptico.
El CSP-I ha estudiado tanto SNs Ia como SNs de colapso gravitatorio (de nuestro especial
interés) observando objetos de bajo redshift (z < 0.2) con los telescopios Swope y du Pont, y
objetos de alto redshift (z > 0.2) utilizando el telescopio Baade. Para més informacién, véase
Hamuy et al. (2006). Especificamente, la muestra consiste de 74 SNs de tipo II-P. Sus CLs
bolométicas fueron presentadas y calculadas en Martinez et al. (2022a). Asimismo, en dicha
publicacién se presenta un método para la caracterizacién de los parametros observacionales
de CLs bolométricas, que es una modificaciéon al método introducido por Anderson et al.
(2014). Los observables alli definidos son:

» tp: tiempo transcurrido desde la explosion hasta la mitad de la transicién entre plateau
y cola radiactiva. Es el primer pardmetro que debe ser medido en este método.

= Mgpq: magnitud bolométrica absoluta al final de la etapa de plateau, medida 30 dias
antes del tp.

= Mi,i: magnitud bolométrica absoluta al comienzo de la cola radiactiva, medida 30 dias
después de tp.

» Tirans: donde termina la pendiente de la fase de enfriamiento y donde empieza la pen-
diente de la fase de plateau.

= s1: pendiente de la fase de enfriamiento, en mag 100 dias™.

= so: pendiente de la fase de plateau, expresada como la variaciéon temporal de la magnitud
en mag 100 dias .

= s3: pendiente de la fase de cola radiactiva, en mag 100 dias .
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= OPTd: duracion de la fase épticamente gruesa, que es equivalente a t, (OPTd = tp).
» Cd: duracién de la etapa de enfriamiento, que es equivalente a Tirans (Cd = Tirans)-
= Pd: duracion del plateau, definida como Pd = OPTd - Cd.

El cémputo de estos observables correspondientes a la SN 2020tl1f se llevé a cabo emplean-
do métodos de MCMC mediante el paquete de python emcee (Foreman-Mackey et al., 2013).
La rutina utilizada es una modificacién menor de la implementada por el Dr. Laureano Mar-
tinez para derivar las mismas cantidades para la muestra de comparacién. En la Tabla 4.2 se
presentan los valores derivados de dicho ajuste. Una representacién grafica de los mismos se
muestra en la Figura 4.5. Como puede apreciarse, el ajuste hallado es fidedigno.

Observable Valor Error

Meond 1657 0.21
Miail -13.47  0.02
s1 9.72 243
S9 1.75 047
s3 129  0.04
Tirans 35.58  6.97
OPTd 132.26  1.50
Pd 96.68  5.47
cd 35.58  6.97

Tabla 4.2. Observables derivados de la CL bolométrica de la SN 2020tlf a partir del paquete
emcee. Las unidades de Myax, Mend ¥ Miail estan en mag; las unidades de s, s2 y s3 estan
en mag 100 dias™; y las unidades de Tirans, OPTd, Pd y Cd estédn en dias.
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Figura 4.5. CL bolométrica de la SN 2020tlf donde se han indicado los pardmetros obser-
vacionales. Dichos valores son presentados en la Tabla 4.2.

A continuacién se presenta una comparacién entre los observables derivados para la SN
2020t1f con los mismos derivados para la muestra del SNs II del CSP previamente mencio-
nada. Una tabla completa con los observables de la muestra del CSP-I puede encontrarse
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4. SN 2020tlf: caracteristicas observacionales

en el Apéndice A de Martinez et al. (2022a). Para una mejor visualizacién de los datos, se
confecciond una serie de histogramas compilados en las Figura 4.6, Figura 4.7 y Figura 4.8.
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Figura 4.6. Histograma de los pardmetros Mgpq (a) y Myap (b) para una muestra de SNs IT
del CSP comparada con los valores obtenidos para la SN 2020tlf. Con linea amarilla punteada
se indica en qué parte de la distribucion se encuentran los pardmetros de la SN 2020tlf, y la
altura de la misma indica cémo se veria modificado el histograma de incluir a este objeto.

Consideremos las magnitudes involucradas, que se muestran en dos paneles en la Figu-
ra 4.6. De la Figura 4.6a se ve que la SN 2020tlf posee un valor de la My,q mayor a la media
de la muestra. Por el contrario, en la Figura 4.6b se aprecia que la M,; de este objeto es
mucho menor a la media (ver Figura 4.6b).

Analicemos ahora las pendientes de las rectas ajustadas en cada etapa. Las mismas se
muestran en tres paneles en la Figura 4.7. En la Figura 4.7a se encuentra que la pendiente
s1 forma parte del extremo de mayor inclinaciéon en pendientes durante el enfriamiento. En
el caso de s9, en la Figura 4.7b se encuentra que la pendiente del plateau es bastante tipica
comparada a la muestra. De la Figura 4.7c puede concluirse que s3 también tiene un valor
promedio comparado a la distribucién de SNs (ver Figura 4.7c¢).

Por tdltimo, restan comparar los parametros temporales obtenidos del ajuste, presentados
en tres paneles en la Figura 4.8. De la Figura 4.8c puede verse que la SN 2020tlf posee un
Cd inusualmente alto en contraste con la muestra de SNs. Es decir, su etapa de enfriamiento
es de larga duracién. De manera andloga, la Figura 4.8b revela que esta SN posee un valor
de Pd muy elevado frente a los valores tipicos de la muestra. Es decir, este objeto posee una
fase de plateau de gran duracién. Por dltimo, en la Figura 4.8a se encuentra que el OPTd de
la SN 2020t1f también estd en el extremo de mayor duracién, si bien es la conclusién logica
de contar con valores de Pd y Cd muy elevados.

Tras haber recopilado estas valoraciones, un denominador comun se pone de manifiesto:
la SN 2020tlf es un objeto relativamente atipico, a juzgar por la inusual disposicion de la
mayoria de sus observables dentro de una amplia muestra (destacando a M1, S1, Ttrans,
OPTd, Pd y Cd). En resumidas cuentas, las caracteristicas sobresalientes de esta SN son:

1. elevado brillo en lineas generales.
2. larga duraciéon y empinada pendiente de la fase de enfriamiento.
3. larga duracién del plateau.

La combinacién de estas peculiaridades ha representado un desafio a la hora de modelar

adecuadamente este objeto, que se desarrolla en detalle en la Capitulo 5. En cambio, no
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Figura 4.7. Idem Figura 4.6, histogramas correspondientes a los siguientes parametros: sy

(a); s2 (b); y s3 (c).

ameritan mayor consideracion los parametros so y s3, dado que tienen valores corrientes
dentro de la muestra analizada.

Los resultados aqui presentados coinciden con el trabajo de CU22, quienes concluyen que
este objeto presenta varias propiedades fotométricas inusuales, a diferencia del trabajo de
JG22 donde proponen que este objeto es normal dentro de las SNs II.

Cabe mencionar que durante el desarrollo de esta tesis hemos realizado un analisis similar
al presentado en esta seccion, para otra SN. Hace algunos meses se descubri6 la SN 2023ixf,
una SN normal de tipo II-P que constituye el evento de SN mas cercano en décadas, y que
cuenta con una excelente cobertura espectral y fotométrica durante toda su evolucién. Dada
su relevancia, esta SN ha suscitado el interés de la comunidad, lo cual derivé en la publicacién
de una veintena de articulos. Con nuestro grupo de investigacion, el Supernovae Observations
and Simulations (SOS), hemos realizado un extenso andalisis de esta interesante SN, que
incluye la derivacién de las caracteristicas observacionales de la SN 2023ixf aprovechando las
técnicas aqui presentadas. Esto llevé a una publicacién cientifica (Bersten et al., 2023).
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Figura 4.8. Idem Figura 4.6 y Figura 4.7, histogramas correspondientes a los siguientes
pardmetros: OPTd (a); Pd (b); y Cd (c).
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Capitulo 5

SN 2020tlf: modelado hidrodinamico

En este capitulo se presenta un dnalisis para intentar encontrar un modelo hidrodinamico
que pueda explicar las observaciones de la SN 2020tlf. Dicho modelado se divide en dos partes
que se analizan de forma independiente. En una primera instancia se realiza la derivacién de
pardametros globles (ver Capitulo 3), es decir, se trataron de determinar los valores de la
Mzams, Mpre SN Y Rpre sN del progenitor, de la Eexp, la Msey; y mixsey; a partir del
modelado de la CLs durante el plateau, la transiciéon y cola radioactiva (o equivalentemente,
a t 2 30 dias). Este estudio se presenta en Seccion 5.1. Se presentan asimismo comparaciones
entre las v¢ del modelo y las observaciones en la Seccién 5.2. Posteriormente, se lleva a
cabo un anélisis de los datos tempranos (t < 30 dias desde la explosién). Para explicar esta
emision temprana, por lo general es necesario asumir la presencia de un CSM cercano a
la SN, que justamente es modelado y sus parametros son derivados en la Seccién 5.3. La
elecciéon del mejor modelo se basd en una comparacion visual de las CLs de los modelos con
las observaciones de la SN 2020tlf.

5.1. Modelado a t > 30 dias: parametros globales

Dada la insuficiencia de datos espectroscépicos, el andlisis presentado se centrard prin-
cipalmente en el estudio de la CL, mientras que el analisis de las v quedara relegado a un
corolario en la Seccién 5.2. En la Figura 5.1 se presentan modelos de CLs comparados con los
datos de la SN 2020tlf. Los modelos iniciales utilizados para inicializar los calculos de CLs
han sido descriptos en el Secciéon 2.2, y en todos los casos fueron utilizados valores de Eexp
de 2 foe, Msey; de 0.05 M, y una mixsey; de 70 %. De la inspeccién de esta figura, y con
la experiencia adquirida en la Subseccion 3.2.4 al variar modelos iniciales, se han descartado
los progenitores con masas M < 18 M. Esto se debe a que no es posible reproducir los datos
de la SN para estos casos. Podria el lector suponer que al aumentar la Eexp, la luminosidad
durante el plateau aumentaria, lo cual es necesario para que estos modelos menos masivos
reproduzcan los datos en esa etapa. Sin embargo esto causaria una considerable disminucion
en la duracion del plateau, lo cual iria en contra de las observaciones. En conclusién, existe un
compromiso al reproducir la luminosidad y duracién del plateau que ningtin modelo con masa
menor a 20 M puede solventar. No se han analizado en profundidad otros pardmetros pues
en el caso de la Msey;, esta afecta casi exclusivamente a la cola radiactiva (Subseccion 3.2.2).
En cambio, si bien la mixsey; es capaz de alterar la duracién y pendiente del plateau, su efecto
es relativamente menor (Subseccién 3.2.3). Luego, de los modelos presentados en la Figura 3.6
solo aquellos con masas iniciales de 20 y 25 M fueron investigados con mayor detalle. Notar
que, tal como fue anticipado, la emisién temprana de esta SN no puede replicarse en estos
modelos sin incorporar CSM (ver Seccién 5.3).

Al inspeccionar nuevamente la Figura 3.6 puede verse que el modelo M20 con menos de
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Figura 5.1. Comparacion entre las observaciones de la SN 2020t1f y modelos de progenitores
de NHS88, presentados en la Tabla 2.1.

energia y 56Ni podria funcionar. Asi, se ha explorado un rango de valores de Eexp entre 1.5 y
2 foe, Msey; entre 0.02 y 0.05 M, y mixsey; entre 20 y 70 %. En la Figura 5.2 se muestran
los modelos de mejores resultados. Sin embargo, como puede verse no se ha encontrado una
solucion satifactoria ya que en todos los casos la luminosidad del plateau se ve subestimada,
y se ha corrido la misma suerte al intentar reproducir su duracién.
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Figura 5.2. Mejores modelos para el progenitor M20, Msey; de 0.02 M, y mixsey; de 20 %.

Modelos con diferentes valores de la Eexp son mostrados. Nétese que no representan fielmente
la CL bolométrica.

Queda por determinar si es posible representar la CL de la SN 2020t1f empleando al proge-
nitor mas masivo del que disponemos, correspondiente al modelo M25 definido en Seccién 2.2.
Luego de una minuciosa exploraciéon paramétrica con Eexp en el rango de 1.4 a 2 foe, Msey;
de 0.2 0.5 M, y mixsey; de 10 a 80 %, se ha encontrado que el modelo que mejor reproduce
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5.2. Velocidades fotosféricas

los datos a t 2 30 dias posee los siguientes pardmetros:

Parametro Valor
MyzaMS 25 M
Mecut 1.6 M

Mpre sy 21.69 M
Rpre N 1234 R,

Eexp 1.9 foe
MiXs6y; 10%

Tabla 5.1. Parametros globales correspondientes al modelo que mejor reproduce la CL de la
SN 2020tlf.

En la Figura 5.3 se presenta dicho modelo. Como puede verse, el modelo encontrado
reproduce muy bien los datos de la SN 2020tlf, sin considerar las observaciones a t < 30 dias
que seran modeladas en la Seccién 5.3 asumiendo la presencia de un CSM.

Notar que en el rango de 100-140 dias el modelo reproduce también una posible peculia-
ridad observada en la CL, caracterizada por un leve descenso en la luminosidad hacia el final
del plateau, seguido de un periodo de luminosidad aproximadamente constante de unos ~ 10
dias, que finaliza en una caida pronunciada propia de la etapa de transicién (ver Seccién 3.1).
En este trabajo se ha denominado a dicha caracteristica como escalén dada su forma. La
aparicién de este escalén en los modelos se hizo evidente en el Capitulo 3 al explorar distintas
miXsey;, segin puede verse en la Figura 3.5; a bajas mixsey; es posible vislumbrarlo. Sin em-
bargo, antes de arribar a conclusiones definitivas sobre las razones posibles para la existencia
del mencionado escaléon, es importante mencionar que en ese rango de dias —correspondiente
a la transicion— la cobertura fotométrica no ha sido muy buena, tal como se ha mencionado
en la Subseccién 4.1.1 (ver Figura 4.2). Consecuentemente, el calculo bolométrico estéd sujeto
a grandes incertezas y de alli que no resulte del todo claro si dicha caracteristica es o no real.

No obstante, existen algunos anélisis tedricos en la literatura, como Utrobin (2007), quien
ha detectado un comportamiento inusual de la CL de la SN 1999em hacia el final del plateau,
reminiscente de lo obsevado aqui. Esta peculiaridad ha sido precisamente recuperada con
modelos con bajas mixsey; tal como en nuestros modelos. Esto abre muchos interrogantes
que, aunque sumamente interesantes, exceden a este trabajo.

5.2. Velocidades fotosféricas

El andlisis previo sugiere un progenitor de caricter bastante masivo para la SN 2020tlf
en comparaciéon a las masas habitualmente derivadas tanto de observaciones pre-SN como
de modelados de grandes bases de datos de SN tipo II (ver Smartt et al. 2009, Smartt
2015, Morozova et al. 2018 y Martinez et al. 2022b). Sin embargo, no es posible ignorar
la degeneracién existente en el modelado hidrodindmico, particularmente para las masas
inferidas si no se emplea informacién espectroscépica (al respecto, Martinez et al. 2020). En
este sentido, para romper la degeneraciéon es de gran utilidad contar con velocidades de lineas
representativas de la velocidad de la fotésfera para contrastarlas con el modelado.

En la Figura 5.4 se muestra dicha comparacién, con la velocidades derivadas de las lineas
de Ca I, Fe II, Hy y Hg; la obtencion de las mismas se explicé previamente en la Subsec-
cion 4.1.2. Inicialmente estas observaciones no fueron consideradas porque no fueron provistas
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Figura 5.3. Mejor modelo en ausencia de CSM contrastado con las observaciones de la SN
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Figura 5.4. Comparacion entre las velocidades fotosféricas del modelo fiduciario, comparadas
con las velocidades de las lineas de Ca I, Fe II, Hy y Hg de la SN 2020tlf.

en la publicacion de JG22. Luego, en una publicacién posterior de CU22 emplearon la velo-
cidad de la linea de Ca I de 8498 A a una época de 95.3 dias para comparar con los modelos.
Sin embargo, se ha ignorado en el analisis debido a la forma en la cual fue medida, y el hecho
de que este elemento no es un buen trazador de la fotésfera. Posteriormente gracias a la ayuda
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5.3. Modelado a t < 30 dias: parametros del CSM

de la Lic. Keila Ertini, quien solicité los pocos espectros observados de este objeto y midié
las velocidades de Fe II, Hy y HB’ fue posible hacer la comparacién que aqui presentamos
(ver Subseccién 4.1.2).

En la Figura 5.4 también puede verse que el modelo subestima la velocidad de la linea de
Cal, que es la linea utilizada en el trabajo de CU22. El modelo se aproxima considerablemente
bien al comportamiento de la velocidad de la linea de Hy y sobreestima las velocidades de
las lineas de los elementos Fe II 'y Hg. Considerando la escasa cantidad de datos y que las
hipétesis del cédigo dejan de ser validas a ~ 100 dias (donde el material eyectado comienza
a ser Opticamente delgado), las velocidades presentadas no fueron tomadas en cuenta para
encontrar el mejor modelo presentado en la Figura 5.3. Sin embargo se planea realizar un
nuevo analisis a futuro tomando en cuenta el valor de la lineas de Fe II, que son las que mejor
caracterizan las velocidades de la fotésfera.

5.3. Modelado a t < 30 dias: parametros del CSM

Una vez determinados los parametros globales de la SN, resta modelar la CL temprana,
para lo cual se asumird la presencia de CSM alrededor del objeto. Esta propuesta se desprende
de la notoria subestimacién de la duracién y luminosidad de la etapa de enfriamiento del mejor
modelo hallado en la seccién previa, y considerando que en la Seccién 3.3 se encontrd que
la interaccion con el CSM provoca un aumento de estos dos aspectos del enfriamiento en las
CLs resultantes.

La incorporacion de ese CSM en los modelos iniciales no presenta mayores dificultades,
y se detalla en la Seccion 2.2. El CSM aqui incluido representa un perfil de densidad tipico
de tipo p o r 2, agregado al final de la envoltura del modelo inicial empleado. Este tipo de
perfiles con CSM se muestran en la Figura 2.4.

Para obtener un modelo adecuado a t < 30 dias, se realiz6 una exploraciéon paramétrica
en una grilla de p; del CSM en el rango —11 < log(p [gr em3]) < -9, con saltos de a 0.5 en
log(p); y una grilla de extensiones del CSM en el rango 4000 < Rcgy [Rg] < 10000, con
saltos de a 1000 R, . De esta busqueda se encontr6é que el modelo mds representativo de la
CL temprana de la SN 2020t1f posee una log(p;) = —10, y un Rcgy = 6000 R, . Esto implica
una tasa de pérdida de masa de 0.14 M afios ! y una masa total del CSM de Mgy = 1.42
M, .

En la Figura 5.5 se muestra al mejor modelo hallado hasta el momento, contrastado
con modelos de Rggy = 6000 £ 1000 R (izq.) y de log(p;) = —10 £ 0.5, a modo de
contraste con modelos de inferior calidad. De la comparativa en extensiones radiales del CSM,
la variacion resulta pequefia, mientras que la variacién en densidades altera considerablemente
la morfologia completa de la CL.

De la misma manera, en la figura Figura 5.6 se muestra una comparaciéon de las CLs com-
pletas para el modelo con y sin CSM. Puede apreciarse que, dado que fue necesario bastante
CSM para reproducir la CLs temprana, este también ha afectado la CL a fases posteriores a
los 30 dias. Nétese que, aunque en términos generales se obtiene un mejor modelo, empeora la
representaciéon durante el plateau al sobreestimar levemente la luminosidad del mismo. Para
refinar la CL resultante se ha realizado una pequeiia modificacién a la Eexp, utilizando un
valor de Eexp=1.8 foe (0.1 foe menor al mejor modelo sin CSM), en vistas de reducir ligera-
mente la luminosidad del plateau, y extender su duracién (segtn lo visto en Subseccién 3.2.1).
Asi, en la figura Figura 5.7 se muestra que esta modificacién en la Eeyxp efectivamente mejora
la CL resultante.

De este analisis puede concluirse que el modelo fiduciario para la CL bolométrica de la
SN 2020tlf requiere de un progenitor con una Mzang de 25 M, Eexp de 1.8 foe, Msey; de
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Figura 5.5. Comparativa entre el modelo fiduciario con CSM de la SN 2020t1f, donde se han
empleado los pardmetros globales detallados en la Tabla 5.1, y pardmetros de CSM de log(p;

[gr em™3]) =-10 y Ragym = 6000 R, ; este se compara

con modelos con idénticos parametros,

salvo el Rogy en £1000 Ry (a) y la log(p;) en 0.5 (b).
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Figura 5.6. Comparativa entre el mejor modelo sin

CSM, y la mejora sustancial en la CL

temprana del modelo fiduciario al incorporar este material.

0.023 M, y mixsey; de 10 %. Por otra parte, se requieren parametros de CSM de log(p; [gr
cm 3]) de -10 y Rogy de 6000 R, que implican una Mgy de 1.42 M y una pérdida de

masa de 0.14 M afios !. Este conjunto de pardmetros se lista en la Tabla 5.2.

Los valores del CSM obtenidos son bastante extremos. Resulta particularmente notoria
la tasa de pérdida de masa obtenida, la cual es varios 6rdenes de magnitud superior a lo
esperado para las RSGs. Esto ya ha sido encontrado en la literatura para otras SNs II-P con

48



5.3. Modelado a t < 30 dias: parametros del CSM
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Figura 5.7. Comparativa entre el mejor modelo con CSM para una Eeyp de 1.9 foe frente a
un modelo donde se ha reducido la Eexp a 1.8 foe; se aprecia que este tltimo es una mejora
sobre el original, en términos globales.

evidencias de CSM cercano, como por ejemplo el caso de la SN 2013fs (Yaron et al., 2017). Se
ha propuesto la presencia de vientos acelerados en vez de estacionarios (los utilizados aqui)
como alternativas posibles (Moriya et al., 2017). Los vientos acelerados si bien reducen las
estimaciones del M, siguen sin poder reproducir los valores observados. Esto ha llevado a
pensar en otros mecanismos de eyeccion del material a épocas tempranas, como se presentara
y discutira en el Capitulo 6.

Una comparativa y discusion de los valores aqui presentados con los pardmetros hallados
en la literatura puede encontrarse en la Seccién 7.2.

Parametro Valor
MyzaMS 25 M,
Radio 1200 R

Eexp 1.8 foe
Msoy;  0.023 M,
MiXs6y; 10%
logler) 10
Reosm 6000

Tabla 5.2. Parametros globales y del CSM correspondientes al modelo que mejor reproduce
todas las etapas de la CL de la SN 2020tlf.

Por 1ltimo, en la Figura 5.8 se muestran las vy del modelo refinado, junto a las velocidades
de lineas presentadas en la Tabla 4.1 y las v; del mejor modelo sin CSM. Se aprecia que en
el rango donde se tienen velocidades de lineas medidas (90-130 dias), no hay diferencias
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5. SN 2020tlf: modelado hidrodinamico

apreciables en el comportamiento de las v¢ de ambos modelos. La pendiente mas aplanada
del modelo con CSM representa levemente mejor las velocidades de linea de Hy, no asi para las
velocidades de Hg y Fe Il Lamentablemente no se cuenta con velocidades de lineas observadas
a t < 40 dias desde la explosién, que resultarian mas ttiles para discernir cudl es el mejor
modelo. Esto se debe a que durante la etapa de enfriamiento, las v¢ de los modelos con CSM
son notoriamente menores a los modelos sin CSM (ver Seccién 3.3).

g 0 He
O Hg
N Fell
. .
77 .3 == Sin CSM
AN —— Con CSM

v[103 kms™1]

0 20 40 60 80 100 120 140
Dias desde la explosiéon

Figura 5.8. Comparativa de las v¢ de los modelos con y sin CSM, junto a las velocidades de
lineas de Hy, Hg y Fe IL.
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Capitulo 6

SN 2020tlf: Precursor

En este capitulo nos dedicaremos al andlisis de la emisién pre-explosion de la SN 2020tlf.
Para eso, fue necesario modificar el cdédigo hidrodindmico utilizado en el Capitulo 5 incor-
porando una fuente extra de energia previa a la explosion. En la Seccién 6.1 se ofrece una
descripcién de dicha modificacién al cédigo. Luego, en la Seccién 6.2 hemos realizado el mo-
delado del precursor observado en la SN 2020tlf. Posteriormente en la Seccién 6.3 se presentan
modelos para el precursor y el resto de la CL de la SN 2020tlf. Nuestro objetivo fue determinar
si era posible con la nueva metodologia implementada explicar también los datos tempranos
de la SN 2020tlf, sin la inclusién de un CSM ad hoc como se hizo en la Secciéon 5.3.

6.1. Modificacién del Cédigo

Como se ha visto en el Capitulo 5, a menudo es necesario incluir la presencia de un CSM
en el modelo del progenitor para explicar las observaciones tempranas de la CL de una SN.
Luego, una gran incégnita abierta en este campo es dilucidar su origen. La técnica de adosar
este material de manera ad hoc al modelo pre-SN que ha sido empleada en la Secciéon 5.3
se mantiene agnoéstica en este dilema, y por lo tanto no provee explicaciéon alguna de los
posibles mecanismos fisicos que generan la presencia y distribuciéon del CSM utilizado. Por
otra parte, la deteccién de emision pre-SN en los meses previos a la explosién de la SN 2020t1f
sugiere un posible nexo con la formacién de este material, que a continuaciéon detallamos. La
idea es aventurar que a través de algin mecanismo fisico se produce la eyeccion parcial de
la envoltura de la estrella en los estadios finales de evolucién. Asi, el CSM se compondria de
este material previamente expulsado.

En la literatura se han propuesto sucesivas explicaciones a la formacién del CSM en
estrellas masivas, segtin se detalla en la Seccion 2.3. Si bien la fisica subyacente difiere consi-
derablemente en cada caso, se encuentran dos factores que constituyen el denominador comin
tipico de estos procesos propuestos:

= la escala temporal del mecanismo es del orden de algunos meses antes de la explosion.
= involucra una pérdida de masa acelerada de parte de la envoltura de la estrella.

Un método simple y promisorio para simular la formacién y distribucién del CSM en
los progenitores de SNs fue propuesto en el trabajo de Morozova et al. (2020). En dicho
trabajo han podido reproducir las caracteristicas del CSM mediante una leve inyeccién de
energia en la base de la envoltura rica en H unos meses antes de la explosion. El método
propuesto utiliza un modelo de bomba térmica analogo al utilizado para simular explosiones
de SNs (ver Seccién 2.1), pero en este escenario se inyecta una energia del orden de la
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6. SN 2020tlf: Precursor

energia de ligadura de la envoltura de H, de ~ 1047 erg (ver Dessart et al. 2010). Este valor
equivale a 10 foe, lo cual es mucho menor a la Eexp tipica de una SN (~ 1 foe). Tras la
inyeccion, el progenitor evoluciona un determinado tiempo durante el cual se modifican las
condiciones fisicas de la estrella, dejando una estructura en el perfil de densidad externo que
en algunos casos es reminiscente de la distribucion de CSM ad hoc vista en la Seccién 2.3.
Dependiendo de la energia podria llegar a producirse un aumento considerable en luminosidad,
conduciendo a la formaciéon del previamente mencionado precursor (ver Seccién 1.4). En
esencia el procedimiento es idéntico al presentado en la Seccion 2.1 para simular la explosién
de una SN, aunque varian considerablemente las escalas energéticas y temporales utilizadas.
Una vez transcurrido un dado intervalo de tiempo se vuelve a inyectar energia, esta vez para
simular la explosion de la SN propiamente dicha.

En este trabajo utilizaremos este método propuesto por Morozova et al. (2020) para
intentar modelar el precursor de la SN 2020tlf. Para eso, hemos adaptado el cédigo presentado
en la Seccion 2.1 para obtener modelos hidrodindmicos donde se inyectan energias mucho
menores que las energias tipicas de explosiéon en una regién mas externa del progenitor, ya
que originalmente el cédigo depositaba la energia en una zona cercana al nicleo de Fe, a
~ 1.4 M. A estos modelos los denominaremos modelos pre-explotados para diferenciarlos de
los modelos previamente utilizados (ver Capitulo 2). Luego, definimos tres pardmetros libres
que determinan las propiedades fisicas de dichos modelos: la energfa inyectada (Eprec), la
ubicacién aproximada —en coordenada Lagrangiana— de la base de la envoltura rica en H
(Menvl, cuyo valor depende del modelo progenitor adoptado), y el tiempo transcurrido entre
que se deposita Eprec ¥ Eexp (tprec)-

Nuestro objetivo es determinar si con esta metodologia es posible explicar la emisién pre-
SN detectada para la SN 2020tlf. Adicionalmente, nos interesa también ver si al depositar
una energia previa a la explosion —la cual producira modificaciones al perfil inicial de la
estrella, ver Figura 6.1— se pude reproducir la CL bolométrica temprana de la SN 2020tlf
sin adosar un CSM ad hoc, a diferencia de lo realizado en la Seccién 5.3. Esto ademés podria
dar un sustento mas realista a la formacién del CSM.

En lo que sigue se presenta un estudio de precursores utilizando como modelo inicial al
modelo M25 y con los pardmetros globales de la explosiéon encontrados en la Seccion 5.3. Esta
eleccion fue hecha considerando que este modelo es el que mejor representa las observaciones
de la SN 2020tlf. Para este progenitor adoptaremos un valor de Meny = 7 M. En la siguiente
seccion se presentan los resultados obtenidos al aplicar la metodologia aqui presentada y
considerando diferentes valores de los pardmetros libres Eprec ¥ tprec definidos méas arriba.

6.2. Modelado del precursor de la SN 2020tlf

En esta seccién se presenta un intento de modelar la CL pre-explosién de la SN 2020tlf,
para lo cual se han calculado modelos de precursor utilizando la metodologia e implementacién
de nuestro cédigo detalladas en la Seccion 6.1.

En primer lugar es importante mostrar las alteraciones que genera la inyecciéon de energia
previa a la explosién sobre los perfiles de densidad de las estrellas progenitoras, y sobre las
CLs tras simular la explosién de SN propiamente dicha. Para hacer esta comparativa, se

'No confundir con la cantidad My definida en la Seccién 2.2. El parametro My representa la masa total
de H en la estrella progenitora integrada desde el centro de la estrella hasta su superficie, mientras que Meny
indica la coordenada Lagrangiana donde comienza la envoltura rica en H. Esto no implica que no haya H en
regiones mas internas de la estrella, sino que se encuentra en una fraccién menor. Luego, la cantidad de H a
coordenadas Lagrangianas por encima de Meny es menor a My, pues no contempla la fraccién de H presente
en las capas mas internas que la envoltura rica en H. Para una mejor visualizacién, consultar la Figura 2.3.
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6.2. Modelado del precursor de la SN 2020tlf

utilizé como referencia el modelo evolutivo M25 presentado en la Seccion 2.2. A dicho modelo
se le inyect6 una Eprec de 1 X 10 foe. En la Figura 6.1 se muestran los perfiles de densidad
obtenidos a tprec = 500 y 1000 dias desde la inyeccién de energia. Los mismos son comparados
con el perfil inicial del modelo M25 (en negro, linea continua), y con el perfil de CSM adosado
artificialmente con los pardmetros del CSM derivados en la en la Seccién 5.3 (en negro, linea
discontinua).

torec [dias]
—— 500
—— 1000
—61 —— Sin precursor
==+ CSM ad hoc

~104

log p [gr cm™3]

—-124

—144

0 500 1000 1500 2000 2500
Radio [Re]

Figura 6.1. Comparacion entre el perfil de densidad del modelo evolutivo M25 y los perfiles a
tprec = 500 y 1000 dias desde la inyeccién de Eprec = 1 x 104 foe. También se incluye el perfil
de M25 modificado ad hoc para incluir la presencia de CSM. Esta figura permite distinguir
las diferentes morfologias que adquiere el extremo del perfil a diferentes tprec. Notar que
a valores grandes de tprec, €l perfil externo comienza a parecerse a la estructura del CSM
incluida artificialmente (ver Seccién 2.3).

De la Figura 6.1 se observa que la inyeccién de energia previa induce una modificacién de la
parte mas externa del perfil de densidad. La estructura resultante es similar a la incorporada
de manera artificial en la Seccién 2.3 para incluir el efecto del CSM. Es decir, a partir de
un dado valor de la densidad —reminiscente del parametro p; antes definido— se ve una
region extendida y de baja densidad. En esta region la densidad en funcién de la coordenada
radial depende de los pardmetros Eprec ¥ tprec asumidos, y a medida que incrementa tprec
adopta una forma similar a la de una ley de potencias (p o 1 %, como los perfiles con CSM
agregado artificialmente). Aqui solo se muestra su efecto al considerar cambios en tprec. Notar
sin embargo que la parte méas interna del perfil no se ve alterada.

Posteriormente hemos tomado el modelo a tprec = 500 dias y simulado la explosién del
mismo utilizando los pardmetros fisicos obtenidos del modelado de la SN 2020tlf (ver Ta-
bla 5.2). La CL completa se presenta en la Figura 6.2. La misma se compara con el modelo
sin pre-explotar (en negro). Lo primero que se observa es que en el modelo pre-explotado
se ve una fase pre-SN con una luminosidad del orden de log(Ly,) ~ 38.5. Este valor estd
muy por encima de la luminosidad del modelo sin la inyeccién de energia previa. Es decir
que efectivamente la inclusién de esta energia conduce a la produccién de un precursor. La
luminosidad y duracién del mismo dependeran de los valores especificos de Eprec ¥ tprec uti-
lizados. Notamos también la aparicién de una pequeiia fluctuacion en el brillo a ~ 320 dias
antes de la explosién por sobre el valor casi constante observado. La razén fisica de dicha
variacion no ha sido estudiada en detalle en este trabajo y quedara para una investigacién a
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6. SN 2020tlf: Precursor
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Figura 6.2. Comparacién entre la CL del mejor modelo sin CSM hallado en la Seccién 5.1
(en negro) y del mismo modelo con un precursor incluido, con pardmetros Eprec = 1 X 104
foe y tprec = 500 dias.

futuro.

Luego de la fase donde la Lj, se mantiene generalmente estable, se observa un abrup-
to incremento en la luminosidad debido a la explosiéon de SN propiamente dicha. De alli
en adelante la CL exhibe las fases tipicas de una SN tipo II, previamente explicadas en la
Secciéon 3.1. Sin embargo, se destacan algunas diferencias en el comportamiento de la CL
para el modelo con y sin el precursor. A saber: el modelo con precursor presenta una CL
post-explosion con una L, maxima menor que la del modelo sin precursor, y su fase de en-
friamiento es de mayor duracién y luminosidad. El modelo con precursor también altera otras
etapas de la CL, si bien en menor grado. En particular la fase de plateau se ve mas luminosa,
y la pendiente de la cola radiactiva se vuelve un poco méas empinada. En la Figura 6.2 no se
incluy6 el modelo resultante para tprec = 1000 dias, pues dada la baja densidad y extensién
del material redistribuido (ver Figura 6.1), no se producen modificaciones significativas en la
CL respecto al modelo sin precursor.

Una vez presentado el efecto de inyectar una energia previa a la explosién sobre los
modelos de SNs, hemos buscado un modelo de precursor adecuado para intentar reproducir
los datos disponibles de emision pre-explosion de la SN 2020tlf (ver Subseccion 4.1.3). Con
este propodsito se exploraron diferentes valores de Eprec ¥ tprec, ¥ se contrastaron las CLs
pre-SN resultantes con los datos. En la Figura 6.3 se muestran los datos bolométricos pre-
explosion de la SN 2020tlf junto a las CLs pre-SN de tres modelos de precursor con los
siguientes parametros:

» Eprec =1 X 1072 foe Y tprec = 220 dias, indicado en negro;
» Eprec = 4 X 1073 foe Y tprec = 235 dias, indicado en celeste;
» Eprec =1 X 1073 foe Y tprec = 275 dias, indicado en amarillo.

De dicha figura puede verse que el modelo de 1 x 103 foe subestima la luminosidad de
la emisién, mientras que el modelo de 1 x 1072 foe la sobreestima. Luego, se encuentra que
el modelo con Eprec = 4 X 1073 foe Y tprec = 232 dias es el que mejor representa la emision
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6.3. Modelos completos de la SN 2020tlf
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Figura 6.3. CLs pre-SN para diferentes modelos precursores con sus parametros indicados
en la figura. En color azul se muestra la CL pre-SN del modelo con precursor que mejor
representa la emisiéon pre-SN de la SN 2020tlf. Se incluye en linea rosa punteada la CL pre-
SN del modelo hallado en la Seccién 6.3, de Eprec = 2 X 1074 foe y tprec = 1300 dias. Dicho
modelo es el que mejor representa las observaciones de la SN 2020tlf post-explosion, aunque
como aqui se muestra, no modela correctamente la emision pre-SN observada.

pre-SN de la SN 2020tlf. Notamos que a pesar de reproducir exitosamente el comportamiento
del precursor de la SN 2020tlf, nuestro modelo 6ptimo no es apropiado para modelar el resto
de la CL de la SN 2020tlf. Al simular la explosién de SN empleando dicho modelo y utilizando
los parametros globales obtenidos en la Tabla 5.1, se obtiene una muy pobre representacién
de los datos. El modelo produce una gran sobreestimacién de casi todas las fases evolutivas
de la SN 2020tlf. Luego, no lo hemos considerado como véalido para modelar la CL completa
que se analizard en la Seccion 6.3. Este resultado es acorde con lo que que se muestra mas
adelante en la Figura 6.4. Alli puede verse que para valores de Eprec 2 3 X 1074 foe, las CLs

~

resultantes son inviables para reproducir las observaciones posteriores a la explosion.

6.3. Modelos completos de la SN 2020tlf

Como se comenté en la Secciéon 6.2, los parametros encontrados para reproducir la emisién
pre-SN no parecen ser adecuados para modelar el resto de la evolucién de la SN 2020tlf. Sin
embargo, aqui nos interesa ver si la metodologia aplicada para estudiar el precursor también
puede ser utilizada para simular las condiciones pre-explosiéon necesarias para explicar la
emisién observada de la SN 2020tlf a tiempos menores a 30 dias luego de la explosion.

Para intentar hallar un modelo fiel de las observaciones tempranas de la SN 2020tlf, se
explor una grilla de valores para Eprec en el rango de 107°-1072 foe con separaciones relativas
de energia de 0.1 o 0.5, y una grilla de valores para tprec en el rango de 50-5000 dias, con
separaciones temporales de 50, 100 o 500 dias. Se han cotejado los perfiles de densidad de estos
modelos con el perfil del modelo fiduciario con CSM ad hoc a fin de determinar los candidatos
idéneos para simular la explosion de la SN 2020tlf. Este analisis permitié descartar los valores
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6. SN 2020tlf: Precursor

de Eprec mayores a 5 x 1074 foe pues las distribuciones resultantes exceden ampliamente la
densidad y extension derivadas en Seccién 5.3. De manera andloga fue posible descartar
valores de Eprec por debajo de 1 x 107* foe ya que las distribuciones de CSM resultantes no
alcanzan ni la extension ni la densidad esperada.

Para los modelos de precursores que se obtienen al depositar Eprec en el rango de 1-5x 1074
foe, se utilizaron los perfiles evolucionados a un tiempo fijo de tprec = 1000 dias y se simuld
la explosion con los parametros fisicos globales de la SN 2020tlf. Se obtuvieron las CLs
bolométricas y se contrastaron con las observaciones de la SN 2020tlf a fin de acotar aiin mas la
exploracién paramétrica. En la Figura 6.4 se muestran algunas de estas CLs. Particularmente,
vemos que para una Eprec = 1 X 104 foe el modelo resultante no logra producir un efecto
notorio en la CL temprana. Mientras que para una Eprec = 3 X 10 % foe, el modelo resultante
produce una sobreestimacion de la luminosidad durante toda la evolucion. Luego, nos hemos
quedado con los modelos intermedios de Eprec = 2 X 1074 foe, que desarrollamos en mayor
profundidad.

45
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Figura 6.4. Modelos de CLs asumiendo diferentes valores de Eprec y un valor fijo de tprec
= 1000 dias. Estos modelos son comparados con las observaciones de la SN 2020tlf y con el
mejor modelo encontrado en la Secciéon 5.3 asumiendo la presencia de un CSM incluido ad

hoc.

Una vez determinado el valor de Eprec, hemos inspeccionado los perfiles de densidad de
los modelos pre-explotados a diferentes tprec con el objetivo de refinar aun mas la btsqueda.
Para esto hemos comparado los perfiles resultantes para una grilla de valores de tprec con el
mejor modelo con CSM ad hoc hallado en la Seccién 5.3. Dicha comparacién se presenta en
la Figura 6.5. Lo primero que debe notarse es que los modelos aqui presentados reproducen
cualitativamente bien el comportamiento presentado en el modelo donde el CSM se ha puesto
de manera artificial. Es decir, todos los modelos muestran una fuerte caida en densidad hacia
el final de la envoltura, seguida de una regiéon extendida de baja densidad. Por otro lado,
vemos que a mayores valores de tprec —lo que significa un lapso de tiempo mayor desde que
se inyectd la energia— la densidad externa disminuye y el material se extiende a distancias
mayores. Esto es consecuencia de que el material tuvo mas tiempo para expandirse. Por otro
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6.3. Modelos completos de la SN 2020tlf

lado, de una inspecciéon mas detallada de la Figura 6.5 se encontré que los modelos con perfiles
mas promisorios poseen valores de tprec de 1000 y 1500 dias. Entonces, la grilla de exploracion
quedé reducida a modelos con Eppec = 2 x 104 foe Y tprec = 1000-1500 dias.
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Figura 6.5. Perfiles de densidad de modelos con precursores de energia fija Eprec = 2 X 107*
foe y tprec variable. En negro se incluye el perfil del mejor modelo con CSM agregado artifi-
cialmente, hallado en la Seccién 5.3.

Luego se simul6 la explosion para seis modelos correspondientes a tprec = 1000, 1100, 1200,
1300, 1400 y 1500 dias. Las CLs bolométricas resultantes se muestran en la Figura 6.6, junto al
modelo fiduciario de CSM ad hoc. De la figura se identificé que el modelo més representativo
de las observaciones corresponde a un modelo de precursor con un valor de tprec = 1300
dias. En el panel principal de la Figura 6.6 se muestran las CLs de los modelos analizados.
Alli puede verse que todavia hay deficiencias importantes en los modelos presentados para
reproducir la fase temprana aunque la duracién y la luminosidad del plateau son representadas
de modo razonable. Sin embargo, si se corre de modo arbitrario el momento de la explosion a
5 dias después (ver recuadro, Figura 6.6), se observa que la fase de enfriamiento queda mejor
representada por el modelo de tprec = 1300 dias, aunque no refleja correctamente la llegada
de la OC a la superficie estelar (o SBO, ver Seccién 3.1) ni el aumento en luminosidad hasta
el maximo. Por otro lado, con este corrimiento se empiezan a ver diferencias importantes a
partir del los ~ 40 dias desde la explosién, y presenta problemas puesto que sobreestima la
luminosidad del plateau y prolonga su duracién unos ~ 10 dias.

A pesar de las diferencias encontradas, creemos que el modelo con Eprec = 2 X 1074 foe
Y tprec = 1300 dias representa cualitativamente bien la CL de la SN 2020tlf aunque no al
mismo nivel que el modelo presentado en la Seccién 5.3. No obstante, cabe destacar que con
esta metodologia se puede dar una explicacién més realista a la modificacion del perfil de
densidad externo necesario para modelar los datos tempranos de una SN. En ese sentido, es
interesante estimar la cantidad de material redistribuido por el precursor del mejor modelo
hallado. En los perfiles de densidad de los modelos con precursor se observa una fuerte caida
en densidad a partir de una dada regién de la envoltura (cercana en coordenada Lagrangiana a
Mpre—SN)a que es consecuencia de la energia depositada por el precursor. Este cambio abrupto
en densidad puede interpretarse como el final de la envoltura y el comienzo de una regién que
recuerda a las condiciones del CSM adosado artificialmente (ver Seccién 2.3). Luego, podria
pensarse que la masa ubicada entre la caida abrupta y el borde més externo es andloga a
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Figura 6.6. CLs para modelos con Eprec = 2 x 1074 foe y valores de tprec en el rango de
1000-1500 dfas. A modo de comparacién se incluye en linea gris el mejor modelo con CSM ad
hoc. El panel principal muestra la CL completa mientras que en el recuadro se muestra una
ampliacién de la misma durante la etapa de enfriamiento y con un corrimiento temporal en
los modelos de 5 dias.

la Mgy utilizada en la Seccién 2.3'. Asi, integrando el perfil de densidad del modelo con
Eprec = 2 x 1074 foe Y tprec = 1300 dias en esa regién, se encuentra un valor de Mgogy =
0.48 M, . Comparando este valor con el hallado para el modelo de CSM ad hoc (de 1.42
Mg, ver Seccién 5.3), vemos que la Mgy inferida de un modelo con precursor representa
aproximadamente un tercio de la Mgy del modelo con CSM agregado artificialmente. Este
resultado sugiere un mecanismo de pérdida de masa menos extremo que el inferido en la
Seccion 5.3.

Por otra parte, en la Figura 6.7 comparamos los resultados de las v¢ del modelo con
Eprec = 2 X 1074 foe Y tprec = 1300 dias, con las mediciones de las velocidades de lineas
disponibles de la SN 2020tlf. A modo de comparacién se incluyen las vy de los modelos
sin CSM, y con CSM ad hoc. En el intervalo de 90-130 dias —el rango temporal donde se
cuenta con velocidades de lineas medidas— son muy similares las v¢ de los tres modelos. Es
decir, representan bien las velocidades de linea de Hy, no asi las de H@ y Fell. Sin embargo
esto no permite distingir entre modelos. Una comparativa més productiva requeriria tener

1Sin embargo no es posible obtener un perfil de densidad idéntico al del modelo de CSM ad hoc sin importar
el modelo de precursor que se considere. Esto se debe a que el método aqui empleado para generar distribuciones
similares al CSM artificial iinicamente redistribuye el material presente en la estrella, sin agregar ni quitar
masa. En cambio, el adosamiento de CSM artificial implica agregar méds masa al modelo del progenitor. Aqui
simplemente se busca establecer una comparaciéon al orden de magnitud.
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6.3. Modelos completos de la SN 2020tlf

datos disponibles en los primeros ~ 40 dias desde la explosién, donde los modelos exhiben
comportamientos notablemente diferentes.
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Figura 6.7. Comparacién entre las vy del mejor modelo precursor y los modelos fiduciarios
con y sin CSM, comparadas con las velocidades de las lineas de Ca I, Fe II, Hy y Hg de la
SN 2020tlf.

Por 1dltimo hemos comparado la emisiéon pre-SN del mejor modelo encontrado en esta sec-
cién con los datos del precursor de la SN 2020t1f. Dicho modelo se presenta en linea discontinua
de color rojo en la Figura 6.3. Como puede verse, este modelo subestima considerablemente
la luminosidad real del precursor en ~ 2 érdenes de magnitud, por lo cual lo consideramos
insatisfactorio para representar los datos pre-explosién. Por otro lado, se sabe que la tltima
no deteccién de emisién pre-SN se dio a ~ 150 dias antes de la explosion, lo cual impone
severas restricciones a la posibilidad de un precursor de 1300 dias de evolucién como el que
aqui se presenta.

Con una mirada global al problema, consideramos que los resultados presentados en esta
seccidn son muy promisorios e interesantes. Los modelos reproducen cualitativamente el com-
portamiento observado tanto del precursor como en fases posteriores, y los perfiles luego de
la inyeccion de la Eprec reproducen las caracteristicas globales de los utilizados de manera ad
hoc para incluir el CSM. Sin embargo no hemos podido obtener un modelo autoconsistente
para todas las fases evolutivas de la SN 2020tlf, por lo cual nos proponemos en un futuro
realizar una exploracién més profunda que no ha podido ser realizada en este trabajo por
razones de tiempo. Una mayor discusién de los resultados hallados en esta seccién puede
encontrarse en la Seccion 7.3, junto con algunos comentarios finales.
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Capitulo 7
Discusion

Una vez concluidas las tareas propuestas en este trabajo, ofrecemos en este capitulo
una serie de reflexiones sobre los resultados obtenidos. En la Seccion 7.1 se comparan los
parametros fisicos de la SN 2020tlf derivados a partir del modelado hidrodindmico en el
Capitulo 5 con los de la muestra de SNs del CSP-1. De esta comparacion presentamos asimismo
un andlisis del lugar que ocupa esta SN dentro de la poblacién de SNs tipo II, en términos de
sus propiedades fisicas. Por otra parte, en la Seccién 7.2 se discuten los resultados obtenidos
del modelado de SN 2020t1f en este trabajo frente a los resultados encontrados en la literatura.
Destacamos las diferencias y similitudes con las conclusiones reportadas en otros trabajos que
han analizado el mismo objeto. Finalmente, en la Secciéon 7.3 ofrecemos un analisis de los
resultados vinculados al precursor, hallados en la Seccién 6.2 y Seccién 6.3. Presentamos
ademaés posibles alternativas al tratamiento utilizado en esta tesis.

7.1. Comparacion con SNs del CSP-1

En esta seccién se comparan los parametros globales obtenidos para la SN 2020tlf (ver
Seccién 5.1) con los pardmetros derivados para una muestra de 74 SNs II observadas por
el programa CSP-I. Dicha muestra ya fue introducida en la Seccién 4.2 donde previamente
se han comparado una serie de pardmetros observacionales de las CLs. Los pardmetros de
la muestra han sido derivados con el mismo cédigo hidrodindamico pero con modelos pre-SN
calculados con el codigo MESA (Paxton et al., 2011), en el trabajo de Martinez et al. (2022b).

Se confeccioné una serie de histogramas compuestos por los siguientes parametros: My s,
Mpre SNy Rpre SN, Eexp, Msey; y mixsey;- Incorporados a los histogramas se destacan los res-
pectivos parametros de la SN 2020tlf hallados en la Seccién 5.1 y las propiedades del modelo
inicial utilizado, presentado en la Seccién 2.2. Los mismos se muestran en la Figura 7.1 y
Figura 7.2.

En lo respectivo a los pardmetros Mzanms, Mpre SNy Rpre SN ¥ Eexp de la SN 2020tlf,
vemos que los cuatro parametros exceden con creces los valores encontrados para las SNs 11
de CSP-I (ver Figura 7.1). No se encuentran otros objetos en la muestra que hayan requerido
modelos con Mzans > 22 M, y de hecho la amplia mayoria poseen Mzans < 15 M. Lo
mismo se observa en las M. gN, cuyos valores derivados son siempre menores a 18 M y
que posee un pico de la distribucion centrado en M. gn ~ 11 M. Nuesto objeto en cambio
posee un valor cercano a ~ 22 M. La Eexp encontrada también cae claramente por afuera
de los valores encontrados para las SNs II del CSP, cuyo maximo valor es 1.5 foe y con una
mediana de Eexp = 0.63 foe. Sin embargo, es esperable que un progenitor de mayor masa
tenga asociada una mayor Eexp (ver Martinez & Bersten 2019 y Utrobin & Chugai 2015).
Luego, la Eexp derivada seria acorde a un progenitor de tan alta masa. Respecto al Ryre sN
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Figura 7.1. Histogramas para objetos de la muestra del CSP-I de 74 SNs, correspondientes
a los siguientes parametros fisicos: Mzams (a), Mpre-sn (b), Rpre-sN (€), ¥ Eexp (d). Con
linea amarilla se indica en qué parte de la distribucién se encuentran los pardmetros de la SN
2020tlf, y la altura de la misma indica cémo se veria modificado el histograma de incluir a
este objeto.

se ve una tendencia similar a los otros pardmetros mencionados, es decir, que la SN 2020tlf
posee un Rye gN que excede los valores més extremos de la muestra.

En la Figura 7.2 se muestran las distribuciones de Msey; y mixsey; para las SNs II del CSP
comparadas con los valores obtenidos en la Seccién 5.1 para la SN 2020tlf. De los historgramas
se puede observar que la Msey; se ubica dentro de los valores observados para la muestra de
objetos de comparacion, aunque se encuentra en la region de los de menor masa. En cambio,
la mixsey; cae nuevamente por afuera de la distribucién de la muestra, mostrando valores
excepcionalmente bajos. Tanto la baja Msey; en relacion a la masa total de la estrella como su
disposicion en las regiones mas internas del objeto, estdn de acuerdo con el comportamiento
esperable para objetos con Mzans > 25 M, que se ven afectados por el fenémeno de fallback
(ver Woosley et al. 2002).

Del estudio aqui presentado puede notarse que todos los parametros derivados para la SN
2020tlf —con la posible excepcién de la Mseyn;— caen considerablemente por afuera de los
valores derivados para muestras grandes de SNs II. Esto en cierta manera es consistente con
lo derivado en la Seccién 4.2, donde se compararon diversos pardmetros morfolégicos de la
CL bolométrica de este objeto con la misma muestra de comparacion y ese mismo apartado
se vio que la mayoria de sus caracteristicas observables eran atipicas.
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Figura 7.2. Idem Figura 7.1, para los siguientes pardmetros fisicos: Mse; (a) y mixsen; (b).

Confiando en nuestros resultados podriamos concluir que este objeto no es un objeto ti-
pico dentro de la distribucién de SNs II normales. Esto podria llevar a pensar que entonces
la emisién pre-SN observada también es una caracteristica peculiar y no algo esperable co-
munmente en este tipo de objetos. Sin embargo, no podemos dejar de mencionar que existe
una degeneracién importante en los parametros fisicos cuando no se utilizan las velocidades
fotosféricas completas para elegir el mejor modelo. Es mas, suele ocurrir que sin la inclusién
de dichas velocidades se deriven masas mayores (ver Martinez et al. 2020, Utrobin & Chugai
2008, y Utrobin & Chugai 2015).

En este sentido, es importante mencionar que la Msey; (que es justamente el valor que se
ubica dentro de la distribucién) es el parametro que esté sujeto a menor ambiguedad dentro
del modelado ya que este es méas facilmente derivable usando tinicamente datos fotométricos
tardios (ver la Figura 3.4 de la Subseccion 3.2.2 y la discusién presentada alli).

7.2. Comparaciéon con otros modelos

Luego del trabajo de JG22 donde se presentaron los datos de la SN 2020tlf y se realizo
un andlisis de los mismos, otro trabajo fue publicado en donde se ha realizado el modelado
completo de la SN 2020tlf con el foco puesto principalmente en la emisién temprana y su
precursor (CU22). A continuacion se contrastan los resultados obtenidos durante el modelado
hidrodindmico presentado en esta tesis (ver Seccién 5.1 y Seccién 5.3) con los modelos hallados
previamente en dichas publicaciones.

En JG22 se emplearon diversos métodos para determinar los parametros globales y del
CSM de la SN 2020tlf, sin ahondar en el modelado del precursor. Por un lado, utilizaron
los espectros nebulares y los contrastaron con espectros teéricos para distintos progenitores,
hallando que el progenitor de esta SN debia tener una Mzayg de ~ 12 M. Por otra parte,
realizaron el modelado hidrodindmico utilizando el cédigo HERACLES (Gonzalez et al., 2007)
aplicado a un conjunto de modelos iniciales prescriptos por Dessart et al. (2013). A saber,
un modelo con una Mzang de 15 M, una masa de Ni de 0.027 M pero diferentes radios
de 501, 768 y 1107 R, los cuales se corresponden con diferentes M g de 14.08, 14.09
y 14.01 M, respectivamente. Las diversas configuraciones pre-SN para una misma Mgzanrs
fueron obtenidas asumiendo diferentes hipétesis sobre los parametros evolutivos. Luego, esos
modelos fueron explotados con distintas energias, de 1.34, 1.27 y 1.24 foe respectivamente.

A los modelos ya mencionados se les agregé un perfil complejo de CSM consistente en
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dos estructuras: un nicleo denso y constante extendido a ~ 1.4 x 103 Ry, y un halo de tipo
viento estacionario extendido a 8.5—11.5 x 10* R, dependiendo del modelo. Las razones por
las cuales han postulado esta bimodalidad en la distribucién del CSM son: la evidencia de
CSM denso barrido durante los primeros ~ 10 dias desde la explosion, ya mencionada en
Subseccién 4.1.2 en forma de lineas angostas, correspondiente a esta estructura densa; y la
emisién temprana presente en la CL, que para ser reproducida en el modelado requiere la
interaccion de la OC con un material mas diluido y necesariamente de gran extension, dada
la prolongada duracién del enfriamiento radiativo.

Con estos modelos iniciales se procedié al modelado hidrodindmico, del cual los autores
han indicado que el mejor modelo se trata de aquél que posee un Ry gy de 1107 Ryy
Eexp de 1.24 foe. En todos los casos queda representada la emisiéon temprana de manera
satisfactoria, con la incorporaciéon del CSM ya mencionada. Respecto al plateau, el mejor
modelo es consistente con la duracién del plateau, pese a sobreestimar la luminosidad del
mismo; el modelo de 768 R, y Eexp de 1.27 subestima en unos ~ 10 dias la duracion del
plateau, aunque representa fielmente la luminosidad del mismo; y el modelo de 501 R y
Eexp de 1.34 falla al intentar reproducir tanto la duracién (la subestima en ~ 20 dias) como
la luminosidad del plateau (la cual también subestima). En resumen, ninguno de los tres
modelos presentados por este trabajo logra representar la totalidad de las etapas de la CL
bolométrica de la SN estudiada. Una consideracién importante a anadir en este relevamiento
es la incapacidad de este trio de modelos de reproducir la cola radiactiva de la CL, en vistas del
corte en los modelos a ~ 140 dias en el trabajo citado (ver Figura 18a). Esto es indicativo de
la sobreestimacién que se obtendria de la luminosidad en dicha cola causada por un valor mas
alto de la Msey; asumida. En esta misma linea, es importante remarcar que en dicho trabajo
se ha ajustado la Msey; mediante un procedimiento separado del modelado hidrodinamico,
que arroj6 un valor de 0.027 M. En conclusién, no cuentan en JG22 con un modelo que
determine univocamente todos los parametros de la SN 2020tlf.

Comparando los pardametros inferidos en esta tesis con los de JG22, puede verse que fue
necesario utilizar un modelo mas masivo (Mzang = 25 M frente a 15 M) y més energético
(Eexp = 1.8 foe frente a 1.24 foe). Interesantemente ambos célculos requirieron modelos
con Rpre sn grandes, del orden de ~ 1100 — 1200 R, . Noétese que los modelos de radios
menores, obtenidos de suposiciones estandar de la evolucion estelar, han sido descartados en
JG22. De igual manera, los modelos evolutivos de Rpr. gn pequenos han sido descartados
en este trabajo. Nosotros no hemos explorado modelos evolutivos en donde se hayan variado
parametros estandar como el valor asumido para la longitud de mezcla. Luego, seria de
esperar que (por ejemplo) el modelo M15 de NH88 (Mzang = 15 M) que posee un radio
preSN de ~ 500 R no diera buenos resultados, al igual que el del trabajo de JG22. Cabe
la posibilidad de que exista una solucién alternativa, si se emplearan modelos iniciales con
hipétesis diferentes. Al necesitar un modelo inicial con M. gn més grande, posiblemente por
la necesidad de tener un Ry, . gn mayor, fue necesario considerar una Eexp mayor. Respecto
a la Msey; encontrada, nuesto valor de 0.023 M (frente a 0.027 M) fue derivado de un
modo més preciso, y ademads representa bien los datos en la cola a diferencia de la clara
sobreestimacién de esta encontrada por JG22. De hecho, han modelado la Msey; de forma
separada al resto del modelado hidrodindmico, mientras que aqui se ha derivado Msey; en
un unico modelo autoconsistente con las observaciones en otras etapas aparte de la cola
radiactiva. Al no hacer mencién sobre como fue distribuido el material en JG22, no es posible
comparar nuestros resultados para el pardmetro de mezcla mixsey;. Por otro lado, la manera
en que fue modelado el CSM, con dos componentes, impide hacer una comparacién exahustiva
entre ambos. Cabe destacar que en este trabajo se ha reflejado la fase de enfriamiento de la
SN 2020tlf exitosamente con una tnica componente de CSM, sin necesidad de separarlo en
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dos estructuras distintas.

Otro trabajo presente en la literatura dedicado mayoritariamente al modelado hidrodina-
mico de la SN 2020tlf en la etapa temprana y el precursor, es el trabajo de CU22. En este
han empleado el c6digo radiativo CRAB (ver Utrobin 2007) para modelar el precursor de la SN
2020tlf a través de un método eruptivo. En dicho trabajo tomaron un modelo inicial de 12
Mg, 550 R, y una masa de 56Ni de 0.03 M, (Woosley et al., 2002). A este modelo de proge-
nitor se le inyecta una energia de 5.5 x 1073 foe en la capa de coordenada Lagrangiana m = 2
M, a 390 dias antes de la explosién, simulando un precursor de manera similar a la empleada
en la Seccién 6.2 y Seccion 6.3. Los autores reproducen satisfactoriamente las observacio-
nes de la emision pre-SN, ademds de obtener una masa eyectada por esta erupcion de 0.14
M, extendida a 3900 R . Estos parametros constituyen —de acuerdo al modelo de dichos
autores— la componente densa del CSM o nticleo, en analogia con el trabajo anteriormente
analizado.

Para el modelado hidrodindmico de la CL propiamete dicha, en primera instancia de-
terminaron las propiedades del CSM mediante el anélisis con métodos de Montecarlo de la
linea de Hy, presentando distribuciones de CSM de dos tipos: una idéntica a la distribucién
bimodal presentada por JG22, y otra de una tinica componente tipo halo. Para la primera se
tomaron como conocidos los parametros del niicleo de CSM a raiz del modelado del precursor,
mientras que se ajustaron los parametros del halo asumiendo un viento de tipo estacionario.
Con este método han obtenido una extension de 17200 R, y un coeficiente de densidad de
3.2 x 1016 gr cm™3, siendo la masa del halo de 0.22 M, . Para el segundo método, al no
contar con un nucleo de CSM, simplemente se ajusté la linea de Hy, para un modelo de halo
de idénticas caracteristicas, modificando el coeficiente de densidad a 3.8 x 1016 gr em™. En
estos modelos, la Mgy es de 0.37 M.

Una vez caracterizado el CSM a través de estas propuestas, realizaron el modelado hi-
drodindmico propiamente dicho inyectando una Eexp de 2 foe al momento estimado de la
explosién. Ambos modelos de CSM reflejan correctamente la emisién temprana de la SN
2020t1f y la luminosidad de plateau. Sin embargo, como los modelos presentados son cortados
a ~ 100 dias, es dificil evaluar cémo se comparan con la duracion de las etapas de plateau y la
cola radioactiva de nuestros modelos. Es posible imaginar que dados los bajos valores de masa
y radio, y la elevada energia utilizadas, estos modelos no representen bien la duraciéon del
plateau de la SN. Lo mismo es esperable durante la cola radiactiva, que tampoco se muestra
en CU22. En dicho trabajo la Msey; utilizada es de 0.03 M, lo cual es mayor a la encontrada
en JG22, que ya producia una clara sobreestimaciéon de la Ly, de la cola. Por lo tanto, es
posible que esta discrepancia se vea ain més acentuada.

En resumidas cuentas, CU22 presenta un modelo que reproduce satisfactoriamente las
etapas del enfriamiento y el plateau hasta ~ 100 dias a través de un progenitor de baja
masa junto a un modelo de CSM simple de tnica componente, o bien usando un modelo de
CSM bimodal que emplea los parametros obtenidos del modelado del precursor. Es decir, el
foco de ese trabajo ha sido la evolucién temprana de la SN 2020tlf. Lamentablemente, al no
mostrar el comportamiento de sus modelos a tiempos 2 100 dias, no es posible saber cémo se
comparan de forma conjunta con los modelos presentados en esta tesis. Esto impide saber si
los parametros globales derivados efectivamente reproducen la evolucién completa de la CL.

El modelo obtenido en esta tesis presenta un panorama interesante pues exhibe una tercera
alternativa —un progenitor de alta masa y tinica componente de CSM— a las ya mencionadas
(un primer modelo de baja masa con dos componentes de CSM y un segundo modelo de baja
masa con una componente de CSM). La existencia de mas de una solucién es posible debido a
la degeneracién que existe en el modelado hidrodinamico cuando solo se utiliza la fotometria
para elegir los modelos. La inclusién de informacién espctroscoépica —en especial en épocas
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tempranas— es critica para poder discernir entre modelos. Al no poseer dicha informacién es
imposible decidir entre soluciones de alta o baja masa, como ha sido discutido en detalle en
Martinez et al. (2020).

7.3. Observaciones finales

Tras haber finalizado el modelado y analisis de la SN 2020tlf mediante distintos métodos,
hemos compilado una serie de reflexiones y aspectos del modelado sujetos a debate. En lineas
generales, debe senalarse que nuestro modelo sugiere un progenitor masivo, con una Eexp
méas alta que la usualmente inferida y con Msey; en el rango tipico de las SNs II-P. Los
resultados hallados indicarian que este evento tiene propiedades fisicas més extremas que las
generalmenete observadas, como se ha concluido del andlisis presentado en la Seccién 7.1.

Tal conclusién se encuentra en linea con lo expresado en el trabajo de CU22. Segtn los
autores, es dificil explicar el halo de CSM tan extendido que proponen para progenitores
de baja masa como los que emplean en dicho trabajo y en el de JG22 (de 12 y 15 M,
respectivamente). Otro factor a favor de la hipdtesis de un progenitor de alta masa es la baja
Msep; presente. Valores bajos de Msey; son esperables para estrellas de masas 2 25 M, para
las cuales la teoria predice que gran cantidad del 56Ni ha de experimentar fallback (Woosley
et al., 2002).

De los resultados obtenidos en la Seccion 6.2 y Seccion 6.3, la principal conclusién que se
desprende es que no se ha encontrado un modelo autoconsistente, capaz de explicar simulta-
neamente:

= La emisién pre-SN detectada;
= La etapa de enfriamiento;
= Las etapas de plateau y cola radiactiva.

Si bien se encontré un modelo razonable para representar la evolucion post-explosiéon de la
CL (enfriamiento, plateau y cola radioactiva), no fue posible hallar uno que pueda también ser
compatibilizado con la emisién observada del precursor. Es presumible que una combinacién
de factores hayan afectado negativamente la calidad de los modelos de precursores hallados.
En primer lugar, los perfiles de densidad de los modelos de precursor son muy sensibles
ante variaciones de Eprec, tprec, la capa de deposicion Mepy, y la eleccion del modelo inicial
que se utiliza. Asimismo, podria deberse a limitaciones en el método utilizado para modelar
los precursores o propias de nuestro cédigo hidrodindmico. En este sentido es importante
mencionar que es la primera vez que se incorpora esta prescripcion al cédigo utilizado. En
consecuencia, es posible que sea necesario realizar mas exploraciones para ganar experiencia
en el modelado de precursores u optimizar las rutinas numéricas utilizadas para adaptarlas
a estos escenarios fisicos.

En paralelo, resulta sumamente intrigante la discrepancia existente entre la Eprec reque-
rida para reproducir los datos pre-SN y la etapa de enfriamiento. Se trata de un orden de
magnitud, y la diferencia que esto causa en la CL es muy notoria.

Otro aspecto relevante es que la mayoria de modelos de precursor analizados en este
trabajo suelen tener CLs post-explosién por encima de los datos bolométricos. Por otro lado,
vimos en la Secciéon 5.1 que los modelos de NH88 suelen tener CLs con valores menores a lo
observado, exceptuando el modelo M25 que hemos utilizado a lo largo de esta tesis. Entonces,
cabe la posibilidad de que un modelo inicial distinto, menos masivo y combinado con un
modelado de precursor adecuado, sea capaz de compensar la subestimacién de luminosidad
propia de los modelos de NH88 con la sobreestimaciéon propia del método utilizado para
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7.3. Observaciones finales

modelar los precursores. Todas estas razones en conjunto muestran que es necesario realizar
una exploracién mas profunda que por razones de tiempo se ha postergado para trabajo a
futuro.

Por 1ltimo, en lo respectivo a las v¢ no se cuentan con suficientes datos para diferenciar
entre los modelos propuestos aqui y los presentados en otros trabajos. Solamente podemos
afirmar que los valores relativamente bajos que presentan las velocidades de linea de Fe II
son un indicio de que quizds se requieran Eexp menores en nuestros modelos.
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Capitulo 8

Conclusiones y trabajo a futuro

En esta tesis hemos realizado un andlisis comprensivo de la SN 2020tlf y sus principales
caracteristicas. La eleccién del objeto de estudio fue motivada por ser la primera SN II-P con
deteccion de un precursor.

Durante este trabajo hemos utilizado las observaciones pre- y post-explosiéon publicadas
en el trabajo de JG22. Se realiz6 un recuento del conjunto de observaciones alli presentadas en
la Seccién 4.1. Particularmente, hemos utilizado la CL bolométrica alli calculada mientras que
los valores de las velocidades de las lineas utilizadas fueron medidas en modo independiente
por miembros de nuestro grupo de investigacion (SOS).

En primer lugar, fue necesario familiarizarse con un cédigo hidrodindmico para poder
simular la explosion de una SN tipica (Bersten et al., 2011). Con este propésito, y el de
comprender como se vinculan los pardmetros de la explosiéon con las CLs y velocidades de
expansion resultantes, se realiz6 un analisis variacional multiparamétrico. En el mismo, se
dilucidaron los efectos de variar por separado cada pardmetro de la explosién sobre las CLs
y v¢. El mismo andlisis variacional se efectud luego sobre los parametros que caracterizan al
CSM, estudiando ademaés las modificaciones a los perfiles de densidad pre-SN utilizados.

Como siguiente paso, analizamos las propiedades observacionales de la SN 2020tlf deri-
vando una serie de pardmetros morfolégicos que caracterizan su CL bolométrica. Para ello
hemos adaptado un cédigo de ajuste de parametros presentado en el trabajo de Martinez
et al. (2022a), que utiliza el método MCMC y lo aplicamos a nuestro objeto de estudio. Para
determinar si la SN 2020tlf posee caracteristicas observacionales normales o atipicas, los pa-
rametros hallados fueron contrastados con los mismos obtenidos en dicho trabajo para una
muestra de 74 SNs bien estudiadas provenientes del CSP. De esta comparacién se pudo de-
ducir que la SN 2020tlf es un evento inusual, dado que la mayoria de sus observables se ubica
en los extremos de las distribuciones. Este andlisis sugiere un origen atipico para esta SN.
Un anélisis similar fue realizado durante el desarrollo de esta tesis para derivar los parame-
tros observacionales de la SN 2023ixf. Dicho analisis forma parte de una reciente publicaciéon
cientifica (Bersten et al., 2023).

Posteriormente nos centramos en la derivacion de parametros fisicos de la SN 2020tlf a
través del modelado hidrodindmico de su CL bolométrica. Con las herramientas de analisis
adquiridas en la variaciéon paramétrica, modelamos la CL post-explosion completa de este ob-
jeto utilizando una amplia grilla de modelos. Del modelado hidrodindmico hemos encontrado
los siguientes pardmetros fisicos para la SN 2020tlf: un progenitor con una masa y radio pre-
explosion de 19.69 M y 1234 R respectivamente, correspondiente a una estrella con una
masa en la ZAMS de 25 M, una energia de la explosién de 1.8 foe, y una masa de 56Ni de
0.023 M, con una mezcla del 10 %. Estos valores fueron derivados del mejor modelo hallado.
Adicionalmente fue necesario incluir la presencia de un CSM con una masa de 1.42 M y una
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8. Conclusiones y trabajo a futuro

extension de 6000 R, para reproducir las observaciones tempranas de la SN 2020tlf. Estos
parametros implican una elevada tasa de pérdida de masa de la estrella, de M ~ 0.14 M
afio !, lo cual sugiere un mecanismo diferente a un viento estacionario para dicha eyeccion.

Se encontré que el progenitor requerido para reproducir las observaciones debe ser de alta
masa y /o radio. Tal conclusion surge de descartar los modelos de progenitores menos masivos
que Mzapms= 25 M de la grilla de modelos evolutivos de NHS88 utilizados en esta tesis.
El modelo elegido ademas de reproducir la CL completa de manera satisfactoria, también
reproduce el escalén observado durante la etapa de transicién. Esta interesante caracteristica
pudo ser encontrada asumiendo una muy baja mezcla del material radioactivo.

Luego se cotejaron los pardmetros fisicos inferidos para la SN 2020tlf con los pardmetros
derivados de la misma muestra de 74 SNs referida anteriormente. Se encontré que la mayoria
de parametros de la SN 2020tlf poseen valores extremos, por afuera de las distribuciones
encontradas para la muestra. Nuevamente, esto es indicativo de la naturaleza inusual de este
evento, y esta en linea con la atipicidad de sus observables. Los tnicos pardmetros fisicos
de la SN 2020tlf que no son en extremo superiores a los valores tipicos de la muestra son la
Msep; ¥ mixsey;- La Mseyy; se encuentra en el rango de baja masa de la distribucion, mientras
que la mixsey; se encuentra por debajo del extremo de baja mezcla. Esto aporta robustez
a la hipdtesis de un progenitor masivo, dado que para estrellas con Mzans > 25 M es
esperable que se vean afectados por procesos de fallback (Woosley et al., 2002). Este proceso
explicaria también la baja cantidad y mezcla de niquel observadas. Sin embargo, en vistas
de lo discutido en la Seccion 7.2, tal vez sea posible encontrar una solucién de menor masa
usando un modelo evolutivo que asuma parametros no estandar para la longitud de mezcla.
Esto permitiria obtener un modelo menos masivo con un Ry. gN mayor, en linea con los
resultados encontrados en el trabajo de JG22. Este tipo de progenitores se planea analizar
en un futuro.

Finalmente, nos hemos enfocado en el estudio del precursor de la SN 2020tlf. Para esto,
hemos tenido que modificar el cédigo hidrodinamico utilizado para adaptarlo al modelado de
eventos con energias considerablemente menores a las de una SN. Se realizé una exploraciéon
paramétrica para conformar una grilla de modelos de precursor con distintas energias y
tiempos de evolucion. Se compararon los perfiles de densidad de esta grilla de modelos con
el perfil del mejor modelo con CSM ad hoc, y luego se simularon distintas explosiones de SN
para acotar el rango de busqueda. Iterativamente se fue refinando la bisqueda hasta arribar a
un modelo que en lineas generales logra representar la etapa de enfriamiento de la SN 2020tlf,
si bien no es fiel reflejo de las etapas posteriores de evolucién. Por otra parte, se encontr6 que
la emisién pre-SN de este modelo de precursor no es suficiente para explicar la luminosidad
observada durante los cuatro meses previos a la explosion.

En paralelo, se determinaron los parametros fisicos requeridos para representar la emision
pre-explosion. Se encontrd un modelo de precursor que representa satisfactoriamente los datos
pre-SN, si bien dicho modelo sobreestima en gran medida la luminosidad de la CL de la SN
2020tlf. En resumen, la existencia de un modelo autoconsistente para explicar la CL completa
(antes y después de la explosién) nos ha eludido y sigue siendo una gran incégnita a develar
en el futuro.

En conclusion, la SN 2020t1f ha demostrado ser un objeto sumamente interesante y atipico
dentro de las SNs II normales, dada la emision pre-SN detectada (Subseccién 4.1.3), las
inusuales caracteristicas observacionales que presenta (Seccién 4.2) y los pardmetros fisicos
extremos que hemos derivado (Seccién 7.1). Ademés, hemos encontrado diferencias entre
nuestros resultados y los presentados en trabajos previos en donde se plantea un escenario
més tradicional para este objeto, con una Mzang = 15 M (Seccion 7.2). Sin embargo dichos
modelos de progenitor fueron calculados bajo suposiciones evolutivas no estandar conduciendo
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a valores elevados del Ry,. gn. Estas diferencias abren las puertas a realizar un analisis mds
profundo de esta SN, y explorar otras posibilidades que han quedado de lado en este trabajo
por razones de tiempo.

Como estudio a futuro en relacién a la SN 2020tlf, en primer lugar pretendemos calcular
por cuenta propia la Lj utilizando un método méas robusto tanto para CL de la SN como
para la emisién pre-explosion. Esto permitird refinar el modelado de la CL completa, y en
particular dos etapas de gran interés: el precursor, para el cual se cuenta con observaciones
en escasas bandas fotométricas; y la transicién entre el plateau y la cola radiactiva, a fin de
esclarecer la existencia o no del escaldon modelado en la Seccion 5.1.

En segundo lugar, realizaremos un modelado hidrodinamico més profundo de la SN 2020t1f
aprovechando las herramientas adquiridas en este trabajo e investigando escenarios fisicos mas
diversos. Con esta finalidad nos interesa expandir la grilla de modelos progenitores con la cual
contamos. Para incorporar modelos iniciales mas modernos, utilizaremos modelos calculados
con el cdédigo MESA y diferentes prescripciones para la longitud de mezcla. Esto nos permitira
obtener modelos menos masivos y con radios mayores, que podran ser empleados para el
modelado de la SN 2020tlf. También desarrollaremos un método estadistico de ajuste de tipo
MCMC para refinar la elecciéon del mejor modelo e intentaremos incorporar en dicha eleccion
a las velocidades de linea disponibles.

Para el modelado del precursor, seguiremos explorando el método presentado en la Sec-
ci6én 6.1, ampliando la grilla de modelos y ahondando en métodos alternativos para reproducir
la emisién pre-SN. Existe un vasto campo paramétrico a inspeccionar, que incluye la funcién
de inyeccién de energia adoptada y la regién de inyeccién, que en esta tesis han sido fijadas
por simplicidad. Intentaremos determinar si es posible obtener un modelo autoconsistente
para toda la evolucién de la SN.

Un aspecto clave de la propuesta de trabajo a futuro es la modificacion del c6édigo hidro-
dinamico del que disponemos. Especificamente, exploraremos distintas vias de modernizacién
del mismo, actualizando los médulos involucrados a versiones mas recientes del robusto len-
guaje de programacién FORTRAN. Se indagara incluso en la posibilidad de incorporar una base
de rutinas programada en el novedoso lenguaje Julia, laureado por su utilidad en la ciencia
computacional y con perspectivas de crecimiento como herramienta de calculo pesado. Se
exploraran otras alternativas, como expandir el alcance de nuestro codigo a escenarios mas
extremos o realizar modelados hidrodindmicos en 2D o 3D, lo cual representa un desafio de
gran dificultad.

También investigaremos la existencia de otras SNs con caracteristicas similares a las de
la SN 2020tlf, a fin de poner a prueba el método de modelado més exhaustivamente. Puede
que exista un nexo entre esta SN y las SNs IIn, una subclase peculiar de SNs que hemos
mencionado anteriormente. Por lo tanto, esta posibilidad es de gran interés para nuestra
futura investigacion.

Esperamos que la complecién de los analisis aqui mencionados lleve a la publicaciéon de un
articulo cientifico. Ademas, el trabajo propuesto servira de puntapié para presentar un plan de
doctorado con el objetivo de continuar con la linea de investigacion de SNs con precursores, sus
propiedades y métodos de modelado. Esencialmente, como trabajo de estudiante de doctorado
se buscara adquirir un entendimiento mas global del posible incremento de la actividad estelar
previa a la explosion. El plan de doctorado se realizara bajo la direccién de la Dra. Melina
Bersten, y por lo tanto asegura la continuidad de este proyecto.
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