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Resumen.

WR6 (HD50896) es la primera estrella Wolf-Rayet confirmada con evidencia de una
estructura de gran escala en su atmoésfera; sin embargo, el origen de ésta no es del todo
comprendido. Una mejor comprension de los parametros del viento estelar de WR6 y de
como éstos varian seria necesario para tener una visién acerca de cémo se generan las
estructuras atmosféricas de gran escala.

Usando espectros épticos de ESPaDOnS, buscamos variaciones en los pardametros del
viento estelar durante las diferentes fases en las que se observé la estrella. La atencion se
centrard en las dos fases extremas que muestran mayor dispersion respecto al espectro
promedio en el perfil de la linea He II A\ 4686.

Nosotros usamos el cédigo de transporte radiativo CMFGEN para construir los es-
pectros sintéticos modelos, los cuales se usaron para las comparaciones con los espectros
observados.

Nuestro trabajo arroja pardmetros generales para el viento estelar de WR6, Tog =
55[kK], M = 2,7 x 10~°[Mg /yr] y Vao = 1700[km/s]. Ademés, observamos variaciones
en la temperatura y la tasa de pérdida de masa entre las fases con una mayor y menor
intensidad para la linea He II A\ 4686. La temperatura efectiva incrementa a 59k K]
para la intensidad mas alta, mientras que la tasa de pérdida de masa decrece a 2,5 x
1075[Mg/yr] en este caso. Por el otro lado, la temperatura efectiva decrece a 52,5[kK]
y la tasa de pérdida de masa aumenta a 3 x 1075[My /yr] cuando la linea He 1T 4686
alcanza su minima intensidad.

Estos resultados confirman la naturaleza variable en el viento estelar, que en este
caso se traduce en dos de sus parametros fundamentales: temperatura y pérdida de
masa. Ambas variaciones pueden ser la clave de la inestabilidad en el viento desde su
base, que luego se traduce en la formacién de la ya conocida estructura a gran escala en
la atmoésfera de WREG.
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Abstract.

WR6 (HD50896) is the first Wolf-Rayet star confirmed with evidence to present a
stellar wind structure; however, the origin of the large-scale structure in its atmosphere
is not well understood. A better comprehension of the stellar wind parameters and how
these may vary during the variability of WR6 would be necessary to have an approach
about how the large-scale structures are generated.

Using ESPaDOnS optical spectra of WR6, we search variations on the stellar wind
parameters during the different phases of the spectral variations. The focus is put in the
two extrema phases which have the greater and smaller intensity in their He IT A\ 4686
line profiles.

We use the radiative transfer code CMFGEN to build the synthetic model spectra,
using them to the comparisons with our observations.

Our work gives general stellar wind parameters for WR6, Tog = 55[k K], M =27x
1075[Mg /yr] and Vi = 1700[km/s]. Furthermore, we observe variations in temperature
and mass-loss rate between the phases with the highest intensity and the lowest intensity
of their He II lines. Effective temperature increases to 59[kK| at the highest intensity,
whereas the mass-loss rate decrease to 2,5 x 107°[Mg/yr] respectively in that case.
On the other hand, effective temperature decreases to 52,5[kK] and the mass-loss rate
increases to 3 x 10~° respectively when the He II line profile reach its minimum intensity.

Results confirm the variable nature of the stellar wind, presented in this case on
two of its fundamental parameters: temperature and mass-loss; which could be used to
constraint the nature of the instability at the basis of the wind.

13
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Capitulo 1

Introduccion

1.1. Acerca de la Fisica Fundamental de las Estrellas.

Se sabe ya desde hace tiempo el hecho que las estrellas varian en el tiempo sus
propiedades fundamentales como temperatura, luminosidad y radio (Carroll & Ostlie,
1996).

Las estrellas son gigantescas esferas de gas a altas temperaturas que emiten energia
(principalmente en forma de radiacién electromagnética aunque, como veremos mas ade-
lante, no es la tnica forma) al medio exterior. Esta se produce en su interior gracias a la
fusién termonuclear: reacciones en las que los nicleos atémicos se transforman en otros
liberando el exceso de masa en forma de energia de acuerdo a la famosa ecuacién de
Einstein E = mc?. La principales reacciones termonucleares que ocurren en una estrella
son aquéllas en la que se quema hidrdégeno: el proceso protén-protén (pp) y el ci-
clo CNO (carbono—nitrégeno-oxigeno)ﬂ La energia producida por la fusiéon nuclear, en
forma de fotones (radiacion electromagnética), atraviesa toda la estrella desde el nicleo
hasta la superficie para ser liberada desde alli hacia el espacio.

Las estrellas se forman a partir del colapso gravitacional de una nube de gas (ya sean
nebulosas, remanentes de supernova o complejos moleculares). La nube se fragmenta,
y comienza a colapsar en distintos puntos. La compresion provoca que la temperatura
aumente: aumenta hasta que se dan las condiciones para que comiencen las reacciones
nucleares. La presion de radiacion, producida por la energia desencadenada, contrarres-
ta el colapso gravitacional y cada punto de concentracién de materia logra el equilibrio
nuevamente. Asi, creamos una esfera equilibrada hidrostaticamente cuyos fotones produ-
cidos en su interior gracias a la fusién nuclear seran liberados hacia el medio interestelar:
ha nacido una estrella.

Puesto que nuestra nube inicial no era densamente homogénea, los distintos puntos

'El proceso protén-protén consiste en cuatro dtomos de hidrégeno fusiondndose para formar uno
de helio, junto con energia en forma de radiacién gamma. Esta forma de quemar hidrégeno predomina
en las estrellas de baja masa. Por su parte, el ciclo CNO consiste en una cadena ciclica de reacciones
termonucleares que utiliza como catalizadores a los elementos CNO: carbono, nitrégeno y oxigeno. Este
proceso predomina en las estrellas mas masivas. Mdas detalles en el Apéndice

15



16 CAPITULO 1. INTRODUCCION

en donde la nube colapsa no concentran exactamente la misma cantidad de materia.
Algunas aglomeraciones serdn mas grandes y otras mas pequenas. Esto conlleva a que
la masa de las distintas estrellas nacientes sea variada: algunas con una masa de apenas
un décimo la del Sol, y otras hasta cincuenta veces mas masivas. Se ha encontrado que
la distribucién de estas masas no es homogénea, sino que sigue una distribucién del tipo
&(m) o« m™?, con «a un factor de ~ 2,35 para estrellas con masas superiores a m = 1
masas solares (Salpeter, 1955; Kroupa, 2001). Es decir, mientras mas masiva es una
estrella menos abundante es en el Universo.

. B Centauri ”
SUPERGIANTS

, . Spica v A Betelgsuse
. 10 MSun R &
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. . Antares
. Bellatrix .

Lifetime
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<€— increasing temperature surface temperature (Kelvin)

Figura 1.1: Diagrama de Hertzsprung-Russell. La ubicacién de las estrellas masivas aparece
encerrada en la elipse color magenta. Mas informacién acerca de los tipos espectrales que puede
tener una estrella, en la seccién

Una mayor masa para una estrella implica una mayor compresion en su nticleo; una
mayor compresion en el niicleo implica una mayor temperatura; y una mayor temperatura
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en el nicleo implica mas colisiones entre las particulas que lo componen, por lo cual la
tasa de reacciones nucleares aumenta. Dado lo anterior, mientras mas masa tenga una
estrella al nacer, poseerd una mayor temperatura y una mayor luminosidad (envia mas
fotones al espacio por unidad de tiempo). Hay una tltima consecuencia: la mayor tasa
de reacciones nucleares hace que el combustible (hidrégeno) se agote més rapido, por lo
que una estrella vive menos tiempo conforme mayor masa tenga.

A partir de todo lo anterior, resulta facil ver por qué el destino de una estrella
estd fuertemente ligado a la masa con la cual nace. Las estrellas masivas (estrellas
cuya masa inicial sea igual o superior a diez veces la masa del Sol) son mds calientes, méas
luminosas y viven menos que sus compaifieras mas pequenas. Ademads, la gran masa trae
otras consecuencias no incluidas en el descripcion previa. La alta temperatura que logran
alcanzar los nticleos de las estrellas masivas (~ 108K) provoca no sélo que la tasa de
reacciones nucleares aumente, sino también hace aparecer reacciones nuevas, imposibles
de ocurrir a la temperatura tipica de los nticleos de estrellas pequefias (~ 7x 10°K). Y un
ultimo elemento: no sélo fotones son emitidos desde la estrella, sino también particulas
en forma de viento estelar: un flujo de particulas en movimiento que emerge desde la
fotosfera. Puesto que las estrellas masivas liberan més energia al medio interestelar, el
viento estelar serd mds intenso en éstas. A partir de todo esto, una estrella con gran
masa seguird un camino evolutivo totalmente diferente al de una estrella tipo solar.

Profundizaremos en la evolucién seguida por una estrella masiva en la secciones si-
guientes, pero primero aportaremos informacién més técnica acerca de las estrellas ma-
sivas y los vientos estelares.

1.1.1. Propiedades de las Estrellas Masivas.

Como dijimos anteriormente, estrellas masivas son aquellas con masa igual o superior
a 10 masas SolaresEl, Mg.

De acuerdo a su clasificacién espectral son estrellas tipo O u tipo B (OB stars)EL
las cuales corresponden a los tipos espectrales mas calientes. En sus espectros, obser-
vamos principalmente lineas de helio ionizado, helio neutro e hidrégeno, ademas de los
” metales”lﬂ carbono, nitrégeno y oxigeno. Sus propiedades se resumen en el Cuadro

Dada su gran luminosidad y temperatura, las estrellas masivas se sitdan en la region
superior izquierda del diagrama del Hertzsprung-Russell (diagrama que ordena a las
estrellas en funciéon de su luminosidad y temperatura, ver Figura . Sus picos de
emisién (rango dentro de la longitud de onda a la cual la intensidad de radiacién emitida
alcanzara su valor méximo) se producen en la banda ultravioleta, razén por la cual vemos
estas estrellas de color azul.

2En Astronomia, para medir masas muy grandes se usa la unidad de medida masa solar (Mo) la
cual, tal como su nombre lo indica, corresponde a la masa total del Sol (2 x 10*°[kg]). De esta forma,
10My equivalen a 2 x 103! kilogramos.
3Para més informacién acerca de espectroscopia y clasificacién espectral en Astronomia, léase Apéndi-
ce
No confundir con el significado de metal en Quimica. En Astronomia, denominamos metales a todos
aquellos elementos con un nimero atémico mayor al del helio.
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Masa Inicial 2 10Mg

Temperatura 2 10kK

Luminosidad >10%Lg
Tasa de Pérdida de Masa > 1079 M, /afio
Tiempo estimado de Vida ~ 107afos

Cuadro 1.1: Propiedades de las estrellas masivas.

Como ya se ha mencionado previamente, las estrellas masivas se caracterizan por estar
dotadas de un poderoso viento estelar el cual las hace perder mucha materia durante
sus vidas. Esta caracteristica es crucial en sus etapas evolutivas posteriores, por lo que
debemos comprender de mejor forma en qué consiste el viento estelar para adentrarnos
luego en la evolucién de estrellas de gran masa.

1.2. Viento Estelar.

Llamamos viento estelar al flujo de particulas que, junto con los fotones, son libe-
rados desde la fotosfera de una estrella hacia el medio interestelar.

La principal causa que explicaria el viento estelar es el hecho que, en la fotosfera de la
estrella, las fuerzas que producen el equilibrio hidrostatico, presion total desde el interior
(generada por la radiacién y por el gas que compone a la estrella) y gravedad, no estén
completamente equiparadas. La fuerza de presién proveniente del interior le gana a la
gravedad y ese desequilibrio produce este flujo de materia que termina desmembrando a
la estrella lentamente (Lamers & Cassinelli, |[1999). Esto explica también el hecho que en
estrellas méas calientes, en donde la presién proveniente del interior es muchisimo mayor,
el viento estelar sea mas intenso.

1.2.1. Perfiles P-Cygni.

Una estrella evidencia la existencia de viento al presentar perfiles P-Cygni (llama-
dos asi porque fueron detectados por primera vez en la estrella Variable Luminosa Azul
P-Cygni, situada en la constelacién del Cisne). Un perfil P-Cygni consiste en la superpo-
sicién de una linea ancha de emisién y una componente de absorcién, desplazada hacia
longitudes de onda més cortas (corrida hacia el azul, blueshifted en inglés), obteniéndose
as{ la forma mostrada en la Figura [T.2]

El perfil P-Cygni se forma debido al movimiento de la materia que estd siendo ex-
pulsada desde la estrella. Esta materia es liberada en todas las direcciones y, al tratarse
de un gas caliente, producira lineas de emision las cuales se veran ensanchadas debido
a las miultiples velocidades a la que se estdn moviendo. Sin embargo, dentro de todas
estas direcciones estd aquella que va en la linea de vista del observador (zona coloreada
de celeste en la Figura . Observaremos entonces una linea de absorcién debido a que
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Formation of a P-Cygni Line- Profile
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Figura 1.2: Formacién de Perfil P-Cygni, debido al flujo de material que sale desde la estrella
(viento estelar). Nétese que la velocidad terminal del viento v, estd relacionada con qué tan
desplazada hacia el azul se encuentre la componente de absorcién (Owocki, 2000).

la estrella se encuentra justo detrds de esta columna de gas moviéndosdﬂ Esta linea de
absorcién, debido al efecto Dopplelﬂ se vera desplazada a longitudes de onda més cortas

5Las razones de por qué en un caso se produce emisién y en el otro absorcién en la linea espectral se
deben a las Leyes de la Espectroscopia de Kirchhoff:

1. Un objeto sélido caliente produce luz en el espectro continuo.

2. Un gas tenue produce luz con lineas espectrales de emisién dependiendo de su composicién quimi-
ca.

3. Un objeto sélido caliente opacado por un gas a menor temperatura producira lineas de absorcién
dependiendo (también) de su composicién quimica.

En nuestro caso, el ’objeto sélido caliente’ serd nuestra estrella central y el gas corresponde a su
atmésfera extendida (viento estelar). Ademads, dado que el viento es simplemente material expulsado por
la estrella, tiene la misma composicién que ésta (o al menos la misma que en su fotosfera), por lo que es
natural que se produzca absorcién y emisién en la misma transiciéon atémica.

SEfecto Doppler se le llama al fenémeno en el cual la frecuencia de una onda (y por consiguiente
también la longitud de onda) se ven alteradas debido al movimiento relativo entre la fuente emisora y
la receptora. De esta forma, la longitud de onda observada (A,) no coincide con la emitida (Ac) si es
que las fuentes se estdn moviendo una respecto a la otra, Para velocidades bajas respecto a la de la luz,
se cumple que el desplazamiento en longitud de onda serd proporcional a la velocidad relativa entre las
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al estar avanzando en direccién del observador.

Las principales lineas espectrales con un perfil P-Cygni, para todo tipo de estrellas
masivas, se encuentra en el rango ultravioleta: C III A\ 1175, C IV AX 1548 y N IV
AA 171ﬂ destacan como las principales (Lamers & Cassinelli, 1999), aunque también
encontramos una en el rango 6ptico (He I A\ 5875).

1.2.2. Parametros Fundamentales.

Los dos principales parametros del viento estelar son:

» Velocidad Terminal: (terminal velocity, v ), entendida como la velocidad asistéti-
ca que alcanzaran las particulas cuando se encuentren muy lejos de la estrella.

= Tasa de Pérdida de Masa: (mass loss rate, dM/dt 6 M), correspondiente a la
cantidad de materia liberada al espacio por unidad de tiempo.

Ambos parametros nos permiten, por ejemplo, conocer la cantidad de energia y mo-
mentum que se envia al medio interestelar.

La funcién que describe la velocidad del viento es llamada Perfil de Velocidad, la
cual puede expresarse de la forma:

V(1) >~ Vo (1 - m>ﬂ (1.1)

- < w > 1/5]
Voo

y siendo vy la velocidad del viento en la fotosfera de la estrella (v(R.) = vg). Acd, § es
un factor que indica qué tan abrupto es el aumento de la velocidad a lo largo del camino
que sigue: mientras mayor sea el valor de 5, menos abrupto es el incremento de velocidad
(Figura [L.3).

Para estrellas tipo solar, la pérdida de masa es de M ~ 10713 M, /afio, lo cual es 10
mil veces menos intenso que el minimo para las estrellas masivas (ver Cuadro . De
aqui, se puede ver que el desmembramiento mencionado antes debido al viento estelar no

es significativo para estrellas pequenas. Sin embargo, en las estrellas masivas jugard un
rol crucial que condicionara todas las etapas evolutivas posteriores.

con:

ro = R,

fuentes emisora y receptora.
AN do—Ae v

A Ae c
De aqui se observa que, cuando la fuente emisora se aleja del observador, la longitud de onda medida
serd mayor a la emitida originalmente, y viceversa si la fuente se acerca al observador.
"Para una explicacién més detallada acerca de la nomenclatura usada para denominar a las lineas
espectrales, dirigirse al Apéndice "Nomenclatura de Lineas Espectrales’.
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Figura 1.3: Perfil de velocidad a distintos valores de 8 (Lamers & Cassinelli, [1999).

1.3. Evolucion de las Estrellas Masivas.

Explicamos previamente por qué las estrellas masivas tienen reservado un futuro
distinto al de sus hermanas mas pequenas. Las principales consecuencias de la gran
masa que luego determinaran el camino evolutivo son, a saber: la mayor tasa de pérdida
de masa debido al fuerte viento estelar y la mayor nucleosintesis en el nicleo a mayor
temperatura. Respecto al dltimo aspecto, solo alcanza relevancia al momento del final
de la vida de la estrella, al estallar como supernova. El camino evolutivo, entonces, se ve
afectado principalmente por la alta tasa de pérdida de masa de la estrella masiva.

A continuacién, describiremos el modelo de evolucién para una estrella de 60 masas
solares hecho por |[Maeder & Meynet| (1987) y disponible en el libro Introduction to Stellar
Winds (Lamers & Cassinelli, |1999).

El efecto maés directo producido por la pérdida de masa a una estrella es el ”desmem-
bramiento” de ésta, es decir, el viento estelar destruye las capas externas de la estrella
dejando luego al descubierto las capas internas. También produce inestabilidad: una es-
trella muy masiva jamdas se convertird en una supergigante roja como las estrellas con
baja masa, porque la alta pérdida de masa le impide alcanzar un equilibrio al momento
en que se su nucleo comienza a quemar helio y debe expandirse. En lugar de eso, ten-
dremos estrellas inestables, variables y que pueden enviar shocks de materia al espacio:
tendremos una estrella Variable Luminosa Azul (Luminous Blue Variable, LBV en
inglés).

El desmembramiento producird luego que, al momento en que la estrella haya ya
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agotado el hidrégeno en su nucleo y comience a quemar helio, los remanentes de los
procesos de quema de hidrégeno aparezcan en la superficie (helio por el proceso protén-
protén y nitrégeno por el ciclo CNO principalmente), por lo cual estos elementos serdan
observables en el espectro. Puesto que la estrella presentard una atmodsfera extendidaﬂ
veremos gruesas lineas de emisién de helio y nitrégeno: estaremos observando una Es-
trella Wolf-Rayet (WR Star). Estas son consideradas la etapa final en la vida de una
estrella masiva previo a la explosién como supernova.

1.3.1. Estrellas Wolf-Rayet.

Una Estrella Wolf-Rayet es una estrella cuyo espectro se caracteriza por presentar
anchas lineas de emisién, lo cual las hace facilmente identificables incluso a grandes
distancias (Hillier, 2000).

Dependiendo de cudales lineas estén presentes en el espectro, clasificaremos a las es-
trellas Wolf-Rayet de la forma:

= Estrellas WN: sus lineas de emision consisten principalmente en helio y nitrégeno,
aunque también podemos encontrar lineas de carbono, silicio e incluso hidrégeno.

s Estrellas WC: sus lineas de emision estdn dominadas por helio y carbono, mien-
tras que nitrégeno e hidrégeno estan ausentes.

s Estrellas WO: presentan la misma composicién que las WC, pero aparecen ahora
maés lineas de oxigeno. Las WO son mucho mas escasas que las WN o WC, debido
a que se encontrarian en su ultima fase de quema de helio y/o quema de carbono
(Smith et al., [1991).

A partir de estas clases espectrales hay una consiguiente subdivisién dependiendo
del nivel de ionizacién de las lineas. Asi, las estrellas WN se subdividen desde WN2
hasta WN9, siendo WN2 las que presenten lineas con alta ionizacién (ej.: He II, N V|
O VI) mientras que son WN9 las que presentan lineas correspondientes a niveles de
ionizacién mas bajos (ej.: He I, N III). Para las estrellas tipo WC la subdivisién es
similar. Abarcamos desde WC4 (presentan lineas de He II, C IV u O VI) hasta WC9
(lineas de He I, C II). Resulta evidente entonces que las estrellas con subclase mas baja

8 La atmésfera de una estrella corresponde a la capa intermedia entre el interior de ella y el medio
interestelar, incluyendo la superficie de la estrella (fotosfera). Es acd desde donde los fotones pueden
finalmente escapar del interior de las estrellas, por ende, las lineas espectrales se forman acd (Lanz,
2000).

Para el caso de estrellas masivas, el viento estelar circundante a la estrella es tan intenso que forma una
capa Opticamente gruesa que opaca muchas veces la superficie de la estrella, la cual llamaremos atmdésfe-
ra extendida. Esto sucede gracias a que el viento en las estrellas calientes es un evento permanente,
no corresponde a eyecciones esporadicas de materia como chorros o pulsos. Para el caso particular de
estrellas Wolf-Rayet, por ejemplo, el viento es tan dpticamente grueso que no permite observar ni siquiera
las lineas formadas en la fotosfera (lineas de absorcién), y todas las lineas que observamos se producen
precisamente en esta atmdésfera extendida, es decir, se forman en el viento estelar de la Wolf-Rayet.

La atmésfera extendida es entonces el viento estelar de la estrella. Por tal razén, podemos usar ambas
expresiones como sinénimos.
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son mas calientes, ya que presentan una ionizaciéon mas alta, y viceversa. De aqui, nace
el referirse a las subclases WN2 hasta WN5 como tipo temprano (early type, WNE),
mientras que las subclases 6-9 seran las tipo tardio (late type, WNL). Andlogamente
para las WC, las subclases 4-6 seran WCE y las subclases 7-9 serdén WCL (Hillier, 2000).

Las caracteristicas fisicas de las estrellas Wolf-Rayet pueden apreciarse en el Cuadro
.2

Masa ~ 5 —60[Mg)
Temperatura ~ 30 — 100[k K]
Luminosidad > 10°[Lg)

Tasa de Pérdida de Masa ~ 10~°[M,/aifio]

Cuadro 1.2: Propiedades de las estrellas Wolf-Rayet. Valores de temperaturas dados por |Sander
et al. (2012). Los otros valores dados por [Hillier| (2000)) y |Crowther| (2007). Las masas corres-
ponden a las masas medidas para estrellas WR y no a la masa inicial con las que nacieron las
estrellas en le Secuencia Principal.

Las lineas de emisién presentes en el espectro de las estrellas Wolf-Rayet corresponden
a los residuos de los procesos protén-protén y CNO (en el caso de las WN) y el proceso
triple-alfa (en el caso de las WC). Esto, sumado a sus altas temperaturas, luminosidades
y tasas de pérdida de masa sustentan la afirmacién de que las estrellas Wolf-Rayet
descienden de estrellas tipo espectral O que han sido desprovistas de sus capas externas
mostrando ahora sus otrora capas internas en la fotosfera.

La Figura nos muestra una imagen de la estrella WR124. Puede verse claramen-
te la envoltura que la rodea, la cual formard luego una nebulosa (WR Nebula). Esta
nebulosa nace a partir de la interaccion entre el intenso viento estelar eyectado por la
Wolf-Rayet y el medio interestelar (ISM).

De acuerdo a Maeder & Meynet| (1987), una estrella que nace con 60 masas solares
ha eyectado unos 38 M, de gas al medio interestelar durante su evolucién, de los cuales
29M corresponden a hidrégeno parcialmente enriquecido con nitrégeno-14 y 8 Mg co-
rresponden a helio (el 1M, restante es carbono y oxigeno). Esto, junto con el hecho que
el tiempo promedio de vida de una estrella masiva es de unos ~ 107 afios, muestra el rol
importante que juegan las estrellas masivas en el enriquecimiento del medio interestelar,
en especial durante su fase Wolf-Rayet (en donde en enriquecimiento es mayor debido a
la mayor tasa de pérdida de masa). Es por eso que lograr una buena comprensién de las
estrellas Wolf-Rayet, sus caracteristicas y el como varian en el tiempo es una pieza clave
en la comprensién posterior de la evolucién quimica del medio interestelar, e incluso la
de la galaxia.

Desafortunadamente, entender la naturaleza de las estrellas Wolf-Rayet no es un tra-
bajo facil. Dado el intenso viento estelar, no es posible aplicar la suposicién de equilibrio
termodindmico local (local thermodynamical equilibrium, LTE), por lo que las ecuaciones
usualmente usadas para describir la Fisica en las estrellas (ej.: distribucién de Maxwell-
Boltzmann, ecuacién de Saha) no son validas aqui. Caracteristicas entonces tales como la
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Figura 1.4: Estrella Wolf-Rayet WR124, tomada por el Telescopio Espacial Hubble.

temperatura o las abundancias de la estrella no son faciles de conocer, requieren resolver
ecuaciones acopladas, lo cual es posible s6lo con ayuda de cédigos computacionales (Hi-
. Abordaremos mas en profundidad este tema en la seccion siguiente, dedicada
a la modelacién de fotosferas.

Se sabe que el viento de las estrellas Wolf-Rayet no es uniforme, sino que presentaria
estructuras similares a codgulos de materias llamados clumping en inglés
. Este clumping presenta una complicacion a la hora de calcular pérdida de
masa; especificamente, se ha encontrado que los valores de M son menores cuando se
considera clumping en vez de un flujo homogéneo (Nugis et al., 1998). Se ha observado
también que en muchas estrellas WR, el viento varia periédicamente. La explicacién
mas plausible para estas variaciones es que la alta rotacién de estas estrellas produce
que el material circundante en la atmésfera de la Wolf-Rayet forme estructuras llamadas
Regiones de Interaccién Co-Rotante (Co-Rotating Interaction Regions, CIRs) (Morel et|
. Todo esto muestra que las estrellas Wolf-Rayet son més complejas de lo que
se podria imaginar.
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1.3.2. Fronteras de la Evolucién de Estrellas Masivas.

La parte més desconocida respecto a las estrellas Wolf-Rayet tiene relacién con su
posicién en la secuencia evolutiva de las estrellas masivas.

La descripcién para una estrella de 60M dada por Maeder & Meynet| (1987) ha
sido nada mas que un bosquejo simplificado de la evolucién estelar de las estrellas para
mostrar el efecto producido por la alta pérdida de masa. La realidad es un poco mas
compleja, con diferentes etapas conforme cudl sea la masa inicial. También, se sabe que
otros parametros independientes de la masa, como la metalicidad y la rotacion, influyen
también.

A continuacion, presentamos los esquemas evolutivos en funcién de la masa inicial més
aceptados hasta ahora. Consideramos una metalicidad solar y sin rotacién (Crowther
2007)):

M, > 75Mg: OV — WNh — LBV — WN — WC — SN Ic
M, ~ 40 — 75Mg: OV (— LBV) — WN — WC — SN Ic
M, ~ 25 — 40My: OV — (LBV)/RSG — WN (= WC) — SN Ib
M, ~ 20 — 25Mg: OV — RSG — WN — SN II/Ib
M, ~ 10 — 20Mg: OV — RSG — BSG — SN II

Los valores de las masas son tentativos, y los paréntesis indican fases también tentativas.

Incluyendo rotacién en los modelos evolutivos, el panorama cambia. Se ha descubierto
que la masa critica para entrar a la fase Wolf-Rayet disminuye cuando consideramos es-
trellas rotando, ademés de entrar en una etapa de evolucién més temprana y permanecer
mas tiempo como WR (Meynet & Maeder, 2005).

El esquema de |Crowther| (2007) y la descripcién de |[Lamers & Cassinelli| (1999) mues-
tran a las WR como descendientes de las LBV, pero éste puede no ser el caso, al menos
no siempre. Se ha encontrado evidencia de que LBVs pueden llegar a ser progenitoras de
supernovas (Groh et al. 2013]). Incluso, dado que Meynet & Maeder| (2005) consideran
el que una estrella masiva puede convertirse en WR, durante su estadia en la Secuencia
Principal (es decir, cuando todavia se estd quemando hidrégeno en el nicleo), es proba-
ble que en algunos casos la fase LBV sea posterior a una fase WR que luego deriva en
una Wolf-Rayet nuevamente (Meynet et al., [2011)).

No es dificil ver entonces por qué la evolucién de las estrellas masivas estd muy lejos
de ser realmente comprendida en su totalidad. Son muchas las interrogantes, y muchas
las piezas que conforman este rompecabezas. Sin embargo, todo trabajo enfocado en
conocer mas acerca de las fases tardias de estrellas masivas (LBVs o WR) aporta un
granito de arena para la futura comprensién de la evolucién estelar en su totalidad.
Nuestro trabajo de tesis apunta hacia eso: enfocarnos en el estudio de una estrella Wolf-
Rayet en particular (WR6) con tal de buscar aportar informacién que sea ttil a futuro
al momento de comprender mejor las WR. en general.
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Capitulo 2

Acerca de WR6

WR6, también conocida como HD50896 o EZ Canis Majorisﬂ es una estrella tipo
Wolf-Rayet ubicada en la constelacién del Can Mayor, y ha sido una de las estrellas Wolf-
Rayet mas estudiadas (de la Chevrotiere et al., 2013). Hasta ahora, ha sido observada
en casi todos los rangos espectrales con la instrumentacién disponible tanto en la Tierra
como en el espacio exterior. Con una magnitud visual de my = 6,94 (van der Hucht,
2001)), es la sexta estrella estrella Wolf-Rayet més brillante en el cielo.

WR6 (HD 50896) se encuentra al interior de la nebulosa burbuja S308, la cual se
forma debido a la interaccién del fuerte viento estelar de esta estrella con el medio
interestelar, tal como puede verse en la Figura [2.1

2.1. Estudios Previos de WR&6.

2.1.1. Magnitud Absoluta y Distancia de WR&6.

La distancia a la cual se encuentra WR6 fue motivo de controversia tiempo atras.
Howarth & Schmutz (1995) encontraron un valor de d = 1,8kpc. Sin embargo, el Catélogo
de ivan der Hucht| (2001) nos da un valor de d = 0,97kpc. Esta diferencia se debia a
que WR6 se consideraba una estrella mas dentro del cimulo abierto Crl21, el cual se
encuentra a una distancia de d = 1,08kpc (Kaltcheval 2000). De haber sido asi, WR6
deberia tener una magnitud absoluta de M, ~ —3 y una luminosidad de log(L/Lg) ~
4,7. Sin embargo, en este ciimulo no existen estrellas con un tipo espectral mas temprano
que B2, por lo que es dificil pensar que una estrella presente en él se haya convertido en
una Wolf-Rayet (Howarth & Schmutz, |1995)). Trabajos posteriores nos entregan valores
como M, ~ 4,6 —4,86y log(L/Ls) ~ 5,3—5,6 (Morris et al., 2004; [Hamann et al., 2006;
Crowther, 2007)), por lo que el valor de la distancia dado por Howarth & Schmutz es
més confiable.

!Para ver todas las denominaciones, visite el catdlogo de SIMBAD, http://simbad.u-strasbg.fr/
simbad/sim-id?Ident=EZ+CMa
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Figura 2.1: Estrella Wolf-Rayet WR6 rodeada por S308. Foto disponible en http://xmm.esac.
esa.int/external/xmm_science/gallery/public/level3.php?id=1151.

2.1.2. Clasificaciéon Espectral y Parametros de WR6.

WRE6 fue catalogada en sus inicios como WN5 (Hiltner & Schild, [1966; van der Hucht
et al., |1988]), pero a partir del uso del sistema tridimensional de clasificacién espectral de
Smith et al. (1996)) se le asigné el tipo espectral WN4. Al ser entonces una Wolf-Rayet
tipo WNE ( WN-FEarly type, tipo temprano), WR6 es una estrella carente de hidrégeno,
una importante caracteristica a tener en cuenta al momento de ejecutar nuestros modelos.

Hamann et al.| (2006) model6 WR6 usando su cddigo de transferencia radiativa de
Potsdam, denominado POWRH Este codigo, resuelve las ecuaciones non-LTE para mode-

2Para entender de mejor forma qué es un modelo en Fisica y cémo modelar atmésferas estrellas
masivas, mirar Apéndice Er ”Modelos Atmosféricos, una Herramienta para estudiar Estrellas Masivas”.
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Pardmetro  |Morris et al. (2004) |[Hamann et al.| (2006)

T.[kK] 85 89.1
MMy, /afio] 1,25 x 107° 5x107°
Voo [k / 5] 1800 1700
(B-factor 1.0 1.0
log(L/Lw) 5.3 5.6
M[Mg)] - 19
Xy[ %] 0 0

Cuadro 2.1: Pardametros para el Viento Estelar de WR6 dados por Morris et al.| (2004) y [Ha-
mann et al.| (2006). Los valores para la temperatura estelar T corresponden a la temperatura
correspondiente al radio de la estrella en donde la profundidad éptica de Rosseland es Tross = 20
para [Morris et al.|y Tross ~ 20 para |Hamann et al..

lar atmésferas de forma andloga a lo que hace el cédigo CMFGENE Por su parte Morris
et al. (2004) us6 CMFGEN para modelar WR6, siendo el tinico estudio hecho hasta aho-
ra con este codigo para esta estrella. Los resultados de ambos andlisis espectroscopidos
pueden verse en el Cuadro [2.1]

La diferencia més significativa entre los datos de ambas fuentes es sin duda la tasa
de pérdida de masa. Esta diferencia se puede explicar debido al clumping presente en el
viento, el cual afecta considerablemente la determinacién de M (Nugis et al., 1998).

Importante es destacar que los espectros observacionales usados por |[Hamann et al.
(2006)) para modelar con PoOWR se obtuvieron con el espectrégrafo UVES (Ultraviolet
and Visible Echelle Spectrograph), con una resolucion espectral de ~ 40000. Morris et
al.| (2004), por su parte, usé para sus datos observacionales en el rango 6ptico la espec-
trofotometria hecha por Torres-Dodgen & Massey| (1988]), con una resolucién estimada
en R = AX/X ~ 500. Nosotros usamos en el presente trabajo espectros tomados con ES-
PaDOnSﬂ con una resolucién espectral que alcanza los R ~ 80000, por lo cual nuestros
datos observacionales poseen una calidad muy por encima de los usados en los trabajos
previos.

2.1.3. Variabilidad y Estructura Atmosférica de WRG6.

La naturaleza variable de WR6 es ampliamente conocida. HD50896 posee las varia-
ciones de perfil de linea (Line Profile Variations, LPVs) més intensas conocidas dentro
de todas las Wolf-Rayet (Morel et al., 1997)).

Se sabe que su variabilidad posee un periodo de P = 3,77 dias (Lamontagne] 1986),
la cual aplica tanto a las lineas en el rango éptico y ultravioleta como a su continuo
(es decir, presenta variabilidad tanto espectroscépica como fotométrica). Las primeras
observaciones de la variacion fotométrica se remontan a 1961. Su regularidad era tal

3Cédigo de transferencia radiativa desarrollado por |Hillier| (1990) y usado para la creacién de espectros
sintéticos de estrellas masivas. Abordaremos més en detalle CMFGEN en la seccién
4Mayor informacién acerca del espectro-polarimetro ESPaDOnS en la seccién



30 CAPITULO 2. ACERCA DE WR6

que su margen de irregularidad era de 8 segundos cada 5 meses (Ross, 1961). Estos
resultados fueron confirmados en trabajos posteriores, en donde incluso las curvas de
polarimetria presentaban la misma dependencia (Robert et al., 1992)). Un valor més
preciso, de P = 3,766 dias fue entregado después por |de la Chevrotiere et al.| (2013).

Una de las principales hipdtesis para explicar este regular periodo era la presencia de
una estrella companera, probablemente una estrella de neutrones (Ebbets, [1979; Firmani
et al., 1980). Sin embargo, Morel et al. (1997) deseché esta idea, demostrando que la
variabilidad de WR6 se debe a una estructura de gran escala presente en su viento estelar
y que, al rotar la estrella, produce cambios en las observaciones al cambiar la cara visible
de la estrella. Esta idea fue reforzada por el hecho de que ya se sabia que el viento de
WR6 presentaba distorsiones en su estructura (Schulte-Ladbeck et al., |1991, 1992). De
acuerdo a Morel et al.| (1998)), la estructura mencionada se formaria debido a variaciones
a lo largo de la coordenada azimutal del flujo proveniente desde la base de la estrella,
efecto demostrado en las simulaciones hidrodinamicas hechas por |[Cranmer & Owocki
(1996) para estrellas tipo temprano.

Dado que el viento estelar en estrellas tipo temprano es impulsado principalmen-
te por presion de radiacién, es razonable que estas variaciones en el flujo proveniente
desde la base de la estrella (es decir, desde su fotosfera) modifiquen la geometria de la
atmosfera, sumado a la rotacion de la estrella, esto formard corrientes dentro del viento,
las cuales crearan a su vez regiones con una mayor densidad a la del promedio y que
girardn sincrénicamente con la estrella central: tendremos las Regiones de Interaccion
Co-Rotante (Corotating Interaction Regions, CIRs). Una ilustracién de CIR puede verse

en la Figura

Una CIR es detectable espectralmente debido a que forma componentes discretas de
absorcién (Discrete Absorption Components, DACs) que opacan parte de las lineas de
absorcién y perfiles P-Cygni presentes en el espectro (Cranmer & Owocki, 1996)). Estas
componentes de absorcién se van moviendo a lo largo de las lineas mas grandes de acuerdo
a cémo va variando el angulo entre la CIR y la linea de vista hacia la estrella debido
a la rotacién. Desafortunadamente, las DACs sélo se encuentran en estrellas OB. En
estrellas Wolf-Rayet estas componentes de absorciéon no aparecen porque estas estrellas
suelen presentar perfiles P-Cygni saturados (una excepcién es WR24; Prinja & Smith),
1992). Sin embargo, la presencia de estructuras de gran escala en el viento de estrellas
WR es también detectable espectroscépicamente. En efecto, Dessart & Cheseneau (2002)
mostraron mediante simulaciones que el patrén variable tipo-S encontrado encima de las
lineas de emisién de algunas estrellas Wolf-Rayet (por ejemplo, el patrén encontrado por
Morel et al. (1997) para WR6) se deben precisamente a la existencia de CIRs en sus
atmosferas. Entonces, la presencia de este patrén de variacién debido por componentes
extras de emisién ha sido la clave para el hallazgo de estructuras de gran escala en
estrellas Wolf-Rayet (Chené & St-Louis, 2011)).

A partir de aqui, WR6 se convirtié entonces en la primera estrella Wolf-Rayet con
evidencia confirmada de poseer una CIR en su atmésfera junto con WR134, dando inicio
para la busqueda de estructuras atmosféricas en otras estrellas WR (St. Louis et al.|
2009; Chené & St-Louis, [2011)).
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FiG. 5—Normalized density gray scale for model 1, as in Fig. 3a. Overplotted are dashed lines that trace the (I) direct spot enhancement, (II) prograde
precursor, (III) CIR compression, (IV) CIR rarefaction, and (V) radiative-acoustic Abbott kink.

Figura 2.2: Mapa de densidad para una estrella modelo. La linea a rayas IIT muestra la zona de
compresion de la CIR (Cranmer & Owocki, [1996).

2.1.4. Campos Magnéticos.

Con el fin de explicar el mecanismo que produce las ya mencionadas estructuras at-
mosféricas, Morel et al.| (1998) sugirié la existencia de pulsaciones y/o campos magnéticos
en la fotosfera de WRE.

Desafortunadamente, las estrellas masivas no se caracterizan por poseer propiedades
magnéticas; estas propiedades se encuentran mas en estrellas de menor masa
\Chevrotiere et al., 2013). La principal razén es que los campos magnéticos se producen
en zonas convectivas, en donde hay movimiento de particulas cargadas; y las capas
exteriores de las estrellas masivas son de tipo radiativo. Ademads, para estrellas Wolf-
Rayet, sélo las tipo WNL parecen tener una pequena zona convectiva ;
las demds se cree que ya liberaron la gran capa convectiva interna capaz de producir
un campo magnético. Precisamente, de la Chevrotiere et al| (2013)) se abocaron a la
bisqueda de un campo magnético para WR6, usando espectros polarizados tomados
con ESPaDOnS (éstos seran los mismos espectros usados en el presente trabajo). Ellos
encontraron una cota superior para el campo magnético de B ~ 100G en el viento,
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traducido en B, ~ 54kG en la superficie estelar. Valores que, si bien no permiten la
creaciéon de una magnetdsfera significativa, si podria dar origen a la CIR presente en
WRE6.

Este resultado, sin embargo, debe ser tomado con cautela. Las detecciones de algu-
nos efectos Zeeman se detectaron al limite de la capacidad resolutiva de ESPaDOnS,
por lo que faltarian mejores datos, con mejor senal a ruido, para seguir estudiando el
magnetismo de WR6.

2.2. Nwuestro Trabajo.

Nuestro trabajo consiste en la busqueda de variacién de los parametros del viento
estelar de WR6 entre los distintos espectros tomados a lo largo de su periodo rotacional.
Con tal objetivo, procederemos a modelar usando CMFGEN el espectro promedio, to-
mado a partir de los espectros tomados por ESPaDOnS durante once noches, junto con
las dos fases individuales que muestren una mayor dispersion en torno a los perfiles de
linea (fases extremas).

A partir de los modelos obtenidos para estos tres espectros (promedio y las dos fases
extremas), obtendremos por un lado los parametros generales del viento estelar de WR6
(los cuales seran comparados con los obtenidos previamente por Morris et al. (2004)
y Hamann et al| (2006)) y también informacién acerca cuéles de ellos (temperatura,
pérdida de masa, factor de clumping, abundancias) varfan a lo largo de la ya conocida
naturaleza variable de WR6. Al haber modelado las fases extremas, la diferencia entre
los parametros que muestren variacién corresponderia al méximo rango de variacion que
la estrella exhibe durante periodos cortos de tiempo.

Esta variacién de parametros estelares nos aportarin informacién acerca de la es-
tructura atmosférica de WR6 y cémo ésta puede llegar a variar en escalas de tiempo
cortas (no més de 5 anos). A partir de aqui, estimamos que serd posible saber c6mo se
comporta el viento estelar desde su base, con lo que tendriamos una mejor comprensién
de cémo son las inestabilidades que luego forman las CIRs en la estrella.

Dado que las fases extremas no pertenecen al mismo periodo de rotaciéon no sera po-
sible establecer que el rango de variabilidad encontrado se sitiia en una escala de tiempo
dentro del periodo rotacional. Sin embargo, a pesar de lo anterior las variaciones se en-
contraran en escalas de tiempo de no mas de 5 anos, por lo que incluso asi representa
un resultado que aporta informacién necesaria para una mejor comprensién del origen
de la estructura a gran escala presente en WRE.

2.2.1. Motivacion.

Como ya hemos visto en este capitulo, WR6 es una de las estrellas Wolf-Rayet maés
estudiadas que se conocen. Conocemos ya su naturaleza variable y el cémo su estructura
atmosférica deja de ser homogénea para dar paso a regiones mas densas que rotan junto
a la estrella.

A pesar de esto, poco se sabe acerca de qué produce estas variaciones. Sélo se tienen
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las hipdtesis de pulsaciones y posibles campos magnéticos descritos anteriormente, pero
nada concreto hasta el momento. El mecanismo que provoca las irregularidades en la
superficie de la estrella, y por consiguiente genera la estructura de larga escala en la
atmésfera de WRE, atin no se comprende bien.

Los espectros tomados con ESPaDOnS muestran una alta variabilidad en los perfiles
de las lineas de emisién de WR6, basada principalmente en qué zonas de las lineas son os-
curecidas por las ya mencionadas componentes discretas de absorciéon. Estas variaciones,
gracias a la alta capacidad de CMFGEN para entregar modelos 6ptimos, nos permitirdn
posteriormente obtener valores distintos para los parametros del viento estelar entre los
espectros a ser modelados. La obtencién de distintos parametros estelares para las distin-
tas fases en las que observamos WR6 mostrarian como estos varian durante la rotacién
de la estrella, lo cual serviria luego para ayudar a explicar el origen de su estructura
atmosférica.
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Capitulo 3

Datos Astronémicos y
Herramientas Computacionales

3.1. Datos Observacionales.

3.1.1. Datos Ultravioleta.

Los datos ultravioleta, abarcando el rango de longitudes de onda entre 1150 — 32004,
fueron obtenidos con el espectrégrafo Short Wavelength Prime (SWP) ubicado en el
telescopio espacial International Ultraviolet Explorer (Explorador Internacional Ultra-
violeta, IUE). IUE fue un proyecto de colaboracién entre NASA, ESA y el UK Science
Research Council y estuvo operativo por 18 anios desde 1978 hasta 1996 (es decir, actual-
mente estd fuera de servicio). Este espectrografo tenia una resolucién A\ = 0,1 — 0,34,
por lo que su factor R de resolucién espectral serd, aproximadamente:

A
R= s 10000 (3.1)
El cual es un valor muy bajo, comparado con la resolucién espectral de los otros ins-
trumentos (UVES, por ejemplo, tiene una resolucién espectral de 40 OO@. Es decir, la
calidad de nuestros espectros ultravioleta estd muy por debajo de la de nuestros datos
opticos, tal como lo veremos mas adelante.

Puesto que IUE lleva ya casi 18 anos fuera de servicio, los espectros fueron obtenidos
de la base de datos en linea Mikulski Archive for Space Telescopes, MASTﬂ MAST es
una plataforma online que proporciona a la comunidad astronémica una variedad de da-
tos astrondémicos archivados (imdgenes, espectros) tomados por los distintos telescopios
espaciales, principalmente en los filtros ultravioleta, éptico e infrarrojo cercano.

Para este trabajo, seleccionamos espectros tomados por TUE el dia 22 de enero de
1992. El detalle de los datos puede observarse en el Cuadro|3.1]y los espectros se observan

en Figura

"http://www.eso.org/sci/facilities/paranal/instruments/uves.html
’http://archive.stsci.edu/
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Espectro Hora

swp43709  04:48:45
swp43710 05:28:14
swp43711  06:06:53
swp43712  06:47:38
swp43713  07:36:04
swp43714  08:23:13
swp43715  08:56:08

Cuadro 3.1: Informacién espectros ultravioleta, tomados con el instrumento SWP con un tiempo
de exposicién de 239,486s.

El espectro ultravioleta que usaremos para comparar con los modelos se obtendra a
partir del promedio de estos siete espectros individuales. Dado que nuestro rango de
tiempo acd abarca un dia (los espectros fueron tomados con ~ 1,6 horas de diferencia),
no usaremos el espectro ultravioleta para conocer la variabilidad de los parametros del
viento estelar. Sin embargo, éste serda muy util al momento de determinar indirectamente
parametros generales tales como la velocidad terminal, la velocidad de turbulencia y las
abundancias CNO.

—  swp43709
—  swp43710 '
—  swp43711 \

15| ——  swpd3712 i ‘
—  swp43713 [

swp43714 H

—  swp43715 | |

10¢

1300 1400 1500 1600 700 1800

Figura 3.1: Espectros Ultravioleta obtenidos con el satélite International Ultraviolet Explorer
(IUE).
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3.1.2. Datos épticos.

Los espectros pticos, abarcando el rango de longitud de onda 4000 — 10000 A fueron
tomados con el Echelle SpectroPolarimetric Device for the Observation of Stars (Apara-
to Espectropolarimétrico Echelle para la Observacién de Estrellas, ESPaDOnS). ESPa-
DOnS es un proyecto del Canada-France-Hawaii Telescope (CFHT), una colaboracién
entre las agencias de investigacién de Canadd y Francia. Este instrumento esta situado
en Mauna Kea, Hawaiirﬂ y consiste en un espectrégrafo y espectro-polarimetro disenado
para obtener un espectro éptico completo en una sola exposicién con una capacidad de
resolucién de hasta R ~ 81 000

Los espectros de WR6 fueron tomados durante tres noches consecutivas el ano 2005,
y durante cuatro noches consecutivas los anos 2009 y 2010. En cada una de estas noches
se tomaron 3 espectros, uno por cada parametro de Stokes Q, U y VE] En total, se cuenta
con 33 espectros opticos.

Puesto que no estamos en condiciones para estudiar las propiedades magnéticas de
WR6, la informacién contenida en los diferentes parametros de Stokes no es importante
para el objetivo de este estudio. Por ende, construimos nuestro parametro I de Stokes
(correspondiente a la senal total) usando I = y/Q? + U2 + V2. De esta forma, tenemos
un espectro no polarizado para cada noche de observacion.

La informacion con los detalles acerca de las fases los espectros puede observarse en
el Cuadro 3.2

Normalizaciéon de Espectros.

La normalizacion de nuestros espectros se realizé con IRAF, utilizando las tareas
disponibles en noao@onedspecﬂ

Una vez que han sido construidos nuestros espectros no polarizados de la forma
spN.fits a partir de I = \/Q? + U2 + V2, nuestros pasos de normalizacién son:

= Combinar todos los espectros para producir uno promedio.

scombine sp* mean.fits

s Dividir todos los espectros por el promedio para crear nuestros "residuals”.

sarith spN.fits / mean.fits dspN

» Ajustar los "residuals” con un polinomio, tratando de mantener el ajuste lo més
cercano posible al continuo.

3http://www.cfht.hawaii.edu/

“http://www.cfht.hawaii.edu/Instruments/Spectroscopy/Espadons/

5Los Pardmetros de Stokes indican el estado de la polarizacién de la radiacién electromagnética
(luz). Q tiene relacién con qué tan horizontal-vertical estd polarizada, U tiene relacién con qué tan
inclinada es la polarizaciéon y V representa qué tan circular es la polarizacion.

El andlisis de los pardmetros de Stokes sirve para el estudio de campos magnéticos en estrellas (de la
Chevrotiere et al., 2013). Sin embargo, dado que nuestro estudio no incluye el posible aspecto magnético
de WR, la informacién acerca de la polarizacién de nuestros espectros no es relevante para nosotros.

Shttp://iraf.net/irafhelp.php?val=noao.onedspec&help=Help+Pagekpkg=1
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Fecha (UT) Fase (¢)  Fase Central =~ S/N

10 Ene 2009 0,012-0,042 0,027 180,44
25 Feb 2010 0,155-0,178 0,1665 154,51
19 Dic 2005 0,155-0,220 0,1875 140,9

7 Ene 2009  0,242-0,273 0,2575 166,469
26 Feb 2010 0,418-0,440 0,429 171,337
20 Dic 2005 0,442-0,492 0,467 147,045
8 Ene 2009  0,479-0,509 0,494 166,233
27 Feb 2010 0,674-0,696 0,685 140,317
21 Dic 2005 0,682-0,758 0,72 160,703
9 Ene 2009 0,749-0,779 0,764 147,037
28 Feb 2010 0,954-0,977 0,9655 141,048

Cuadro 3.2: Informacién espectros 6pticos. La sefial a ruido del continuo fue calculada a lo largo
de los intervalos 475-485, 530-535, 547-552 y 593-598 nanémetros de longitud de onda.

continuum dspN.fits fdspN.fits type=fit

» Dividir los espectros originales por el ajuste.

sarith spN.fits / fdspN.fits nfdspN.fits

= Ajustar el espectro promedio y guardar el ajuste.

continuum mean.fits contfit.fit type=fit

s Dividir los espectros normalizados por el fit del promedio.

sarith rfdspN.fits / contfit.fits rnfdspN.fits

Los 11 archivos distintos rnfdspN. fits seran entonces nuestros espectros normalizados,
los cuales pueden observarse en las Figuras [3.2] y

Variabilidad en Espectros Opticos.

En nuestros espectros épticos podemos ver facilmente la forma en que varian los perfi-
les de emision de WR6 (Figura debido a componentes extra de emisién. La presencia
de éstos encima de diferentes partes de la linea de emisién modifica completamente el
perfil de He II A\ 4686. Sin embargo, se observa también que la intensidad de las lineas
no es la misma. De las once fases presentadas, hay dos que destacan:

» Una fase con un pico més bajo (¢ = 0,1875), debido a que presenta un minimo en
su intensidad. A esta fase la llamaremos fase minima o simplemente ¢ 1g75.

» Otra fase con un pico més alto (¢ = 0,685), debido a que presenta un maximo en
su intensidad. A esta fase la llamaremos fase mdzima o simplemente ¢ ggs.
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Figura 3.2: Espectros 6pticos a distintas fases en el rango 4000 — 5100A.

Estas son las fases consideradas ”extremas” por nosotros, es decir, aquellas que mues-
tran una mayor dispersiéon comparadas con el espectro promedio. Esta diferencia en los
perfiles se traducird en dos ajustes distintos con CMFGEN, lo que fisicamente se in-
terpretard como una diferencia en uno o varios parametros estelares. Luego, al ser esta
variacién producto del ajuste de las fases mas alejadas entre si, dicha rango de variacién
corresponderd al maximo detectado a lo largo de la variabilidad espectral de WR6.

Importante es destacar que este patrén de variacién en los perfiles de linea se produce
para todas las lineas en el rango éptico (especialmente en las lineas de He II), con la
unica excepcién de He I A\ 5875, el cual muestra su propio perfil particular de variacién
(Figura [3.5).

La Figura[3.6| muestra los perfiles de las lineas mds importantes del rango dptico para
® 1875, ®685 y el espectro promedio.

3.2. Modelos Atmosféricos: CMFGEN.

Para crear nuestros modelos fotosféricos, usaremos el cédigo desarrollado por
para resolver las ecuaciones de equilibrio estadistico y de transferencia radiativa
(de ahora en adelante Statistical Equilibrium and Radiative Transfer Equations, SER-
TES)D en atmosferas expansivas, CMFGEN (Co-Moving Frame Generator). Este cédigo
demostrd en sus inicios ser til para modelar las atmosferas de estrellas WC y WN.

"Para mas informacién acerca de las SERTEs, dirigirse al Apéndice ’Ecuaciones de Equilibrio
Estadistico’.
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Figura 3.3: Espectros 6pticos a distintas fases en el rango 5100 — 6700A.

El cédigo inicial fue modificado luego para incluir el tratamiento de line—blanketingﬁ y
super-niveles atomicos en los casos non-L'TE y asi crear modelos mas precisos
1998).

CMFGEN nos entregard los valores de las poblaciones idnicas en cada uno de los
puntos de profundidad a lo largo de la atmoésfera estelar, usualmente 60. El punto de
profundidad 1 corresponde a la parte mas externa de la atmdsfera y el punto 60, al més
cercano (la fotosfera).

Al conocer las poblaciones en las distintas capas, se pueden crear espectros sintéticos
que reproduzcan los pardmetros estelares especificados en un principio (temperatura, ta-
sa de pérdida de masa, velocidad terminal, perfil 5y poblaciones atémicas). Este espectro
sintético es comparado con aquellos obtenidos observacionalmente via inspeccién ocular
con la finalidad de hacer luego las correcciones y ajustes necesarios a los parametros
estelares.

CMFGEN tiene presenta ventajas y desventajas. Tiene la ventaja de ser un programa
muy completo capaz de crear un espectro sintético abarcando desde los rayos-X hasta el
infrarrojo lejano, conteniendo centenares de transiciones atémicas. Dentro de sus desven-
tajas, estd el excesivo consumo de memoria y de espacio: CMFGEN requiere al menos 8
GB de memoria para su ejecutar un modelo completo y tan sdlo la informacién atémica
en total pesa 1 GB. Cada modelo creado suele tener un tamano de 6 GB al ser ejecutado,
aunque luego puede reducirse a ~200 MB borrando archivos innecesarios. Y el tiempo

8Llamamos Line-Blanketing al efecto de ”vacio” producido en los espectros debido a la superposicién
de miles de lineas de absorcién, principalmente de fierro.
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Figura 3.4: Picos de emisién de la linea He IT A\ 4686 tomados en las distintas fases. En
ellos pueden verse las componentes de emisién modificando los perfiles de linea de distinta for-
ma dependiendo de dénde estén situados. La diferencia a lo largo del eje-x entre las lineas es
proporcional a la diferencia de fase.

de ejecucién de cada modelo varia entre los 20 y las 30 horas.

Otra desventaja de CMFGEN, es el que sélo trabaja con simetria esférica. Es decir,
no permite la modelacién de estructuras estacionarias dentro de la atmoésfera estelar (por
ejemplo: estrellas con discos como las Be). A primera vista, esto parece ser un problema
en nuestro trabajo (modelar una estrella con una estructura atmosférica conocida ya
como asimétrica), sin embargo, dado que cada espectro observado corresponde a una
fase distinta de la rotacion de WR6, podremos obtener diferentes modelos para cada
cara que la estrella muestre.

3.2.1. Instalacion.

La instalacion de CMFGEN es un proceso complicado, principalmente debido a los
muchos requisitos necesarios para su funcionamiento.

A los ya mencionadas altas capacidades de memoria y almacenamiento, se suma
la necesidad de tener instaladas librerias de Fortran que son llamadas por CMFGEN
durante su ejecucion.

= PGPLOT: paquete requerido para hacer graficos con CMFGENﬂ

» BLAS: Basic Linear Algebra Subprograms, subprogramas que permite el manejo de
matrices en Fortran|

%http://www.astro.caltech.edu/~tjp/pgplot/
Ohttp://www.netlib.org/blas/


http://www.astro.caltech.edu/~tjp/pgplot/
http://www.netlib.org/blas/
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Figura 3.5: Espectros épticos a distintas fases alrededor de las lineas C IV A\ 5806 y He T A\
5875.

s LAPACK: Linear Algebra Packaging, libreria necesaria para operaciones de dlgebra
lineal: ecuaciones lineales simultaneas, problemas de auto-valores, et

CMFGEN es un cédigo escrito en Fortran, por lo cual necesitaremos también un
compilador Fortran. Los compiladores mas frecuentemente usados son GFORTRAN y el
compilador de Intel, [IFORT. GFORTRAN permite una compilacién mas simple y efectiva,
pero presenta problemas con el tiempo de convergencia de los modelos: éstos suelen
demorar tres o cuatro veces mas que un modelo que corre compilado con otro compilador.
IFORT presenta mayores problemas a la hora de compilar CMFGEN, pero permite correr
modelos de buena forma y en un tiempo razonable una vez que la compilacién es exitosa.

Yhttp://www.netlib.org/lapack/


http://www.netlib.org/lapack/
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Figura 3.6: Espectros observados a modelar: ¢ 1575 (azul), promedio (verde) y ¢o 6850 (rojo) para
las lineas mas importantes del espectro 6ptico. Los espectros de las fases estdn convenientemente
desplazados en 10 A hacia el azul y hacia el rojo respectivamente para mostrar de mejor forma
los perfiles de linea.

Importante es mencionar que, el compilador elegido debe usarse también para compilar
las librerfas mencionadas previamente (PGPLOT, BLAS y LAPACK).

Toda la documentacion necesaria para la instalacion, desde el manual del usuario, los
makefiles hasta los datos atémicos, se descarga desde la pagina web oficial de CMFGEN,
http://kookaburra.phyast.pitt.edu/hillier/web/CMFGEN.htm. La pagina también
contiene una pequena grilla de modelos para estrellas O, B, y Wolf-Rayet, tutiles para
comenzar a crear nuestros modelos propios.

Con tal de ofrecer un correcto funcionamiento, CMFGEN incluye una lista de co-
mandos ttiles, por ejemplo, para crear nuevos directorios de modelos o apuntar hacia los
datos atomicos. Para inicializarlos en nuestro computador, debemos anadir en nuestro
c6digo fuente la linea:

source /home/cmfgen/cur_cmf/com/aliases_for_cmfgen.sh

Una vez que todos los archivos han sido descargados y distribuidos correctamente en
los directorios que requiere CMFGEN, y una vez que las librerias y subprogramas estdn
bien compilados, se puede compilar el cédigo ejecutando simplemente el makefile corres-
pondiente. Si la instalacion ha sido exitosa, se crearan los ejecutables cmfgen dev.exe,
cnf _flux.exe y dispgen.exe, necesarios para hacer correr nuestros modelos.


http://kookaburra.phyast.pitt.edu/hillier/web/CMFGEN.htm
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3.2.2. Ejecutando un Modelo.

Todos los archivos para un modelo se localizan en directorios individuales y separados
del directorio que contiene los ejecutables, siendo un archivo especifico (batch.sh o
go_cmfgen.sh) el encargado de establecer los caminos hacia los datos atémicos y hacia
el ejecutable principal, cmfgen dev.exe.

27.25656192 [RSTAR] !Rp 125
203.9573767@8 [RMAX] !Rmax/Rp
T [DO_HYDRO]

7 [VEL_LAW] IVelocity Law
RVSIG_COL [VEL_OPT] ITell CMFGEN to read this file
1708.8 [VINF] !Terminal (km\s)

2.7E-85 [MDOT] !Mass loss rate
3.98100D+85 [LSTAR] !Luminosity (Lo}
5.588 [TEFF]
4 [LOGG]

1.8Da [BETA]

17.6@@848B39 [MASS] !Stars Mass (Mo)

[DO_CL] !Allow for clumping in the model?

[CL_LAW] !Law to evaluate clumping factors.

[N_CL_PAR] !Number of clumping parameters

[CL_PAR_1] !1st clumping parameter (X at Vinf)
5@ [CL_PAR_2]

1.8D-28 [HYD/X]
1.08 [HE/X] !He/X abundance (by number)
5.5D-@5 [CARB/X] !C/X abundance (by number)
3.0p-83 [NIT/X] IN/X abundance (by number)
3.8D0-85 [oxy/x] 10/X abundance (by number)
stars models/mod219=

Figura 3.7: Archivo VADAT.

Dentro de los principales archivos de CMFGEN de control para cada modelo, se en-
cuentran aquéllos que controlan el niimero de iteraciones estdndar e hidrostaticas (IN_ITS
e HYDRO DEFAULTS), aquél que controla los pardmetros estelares (VADAT, Figura y
aquél que controla los elementos atémicos y niveles de ionizacién a utilizar (MODEL_SPEC).
Junto con ellos, existen ademdas un archivo que establece la estructura hidrostatica
(RVSIG_COL, Figura de la estrella a modelar y otro que da los valores de la opacidad
media de Rosseland en funcién de la temperatura y densidad (ROSSELAND_LTE_TAB) y
los archivos individuales con la informacién acerca de la densidad de ion y de electron
en funcién de la profundidad 6ptica para cada ion usado en el modelo (ZvN_IN).

CMFGEN sélo puede crear un modelo nuevo a partir de uno ya existente. La razon
se debe a que no es capaz de crear por si mismo una estructura atmosférica propia,
por lo que debe tomarla a partir de una previa, sea ésta de un modelo previo o creada
con programas externos como T LUSTYIH Por esta razén, la creacién de un modelo con
CMFGEN implica en la practica la modificacién de un parametro de un modelo anterior.
Esto se logra a partir del comando cpmod (incluido en aliases_for_cmfgen.sh), el cual

2http://nova.astro.umd.edu/


http://nova.astro.umd.edu/
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stars models/mod219= more RVSIG_COL

! Note: The effective temperature and surface gravity are defined
at the reference radius, which (except when using the old
velocity) is the location where Tau=2/3.

-50002RE+RR
@RPRRRRE+RR
«725656E+81
.B33163E+01
+9B1112E+85
768AB5E+B1
- 70002RE-85
«@4535BE+00@
- 713401E-01
.BRRRRRE+R1
95737670

Effective temperature (184 K) is:

1

I

|

1

I

!

) Log surface gravity (cgs)

! Core radius (186”18 cm) is:
! Reference radius (18~1@ cm)

! Luminesity (Lsun)

! Mass (Msun) of star is:
! Mass loss rate (Msun/yr) i

! Mean atomic mass (amu)

! Eddington parameter i

! Atom density is:
! Ratio of inner to ocuter radius is:
1

Wk bW B R B

[
=

68 !Number of depth points

R{18~1@cm) Vikm/s) Sigma Tau
5559.17686721 .691643E+23 -9.950846E-21 -B67510E-83
5489.35925482 .691537E+@3 -9.94983BE-21 -B91423E-83
4316.68598892 .6B9232E+83 -9.9329@3E-21 -4BBGHRE-B3
3352.69312812 .6B617BE+83 -9.914157E-21 .18661BE-B3
2602.86220152 .6B227TRE+B3 -9.BB7262E-21 .PREB24E-B3
2819.34012936 677076E+23 -9.B51656E-21 -167BB4E-B3
1568.579648B59 .B7R332E+83 -9.B126B4E-21 .B653B4E-B3
1222.2B6B4937 .66209BE+@3 -9.761967E-01 -596B15E-83

054.87429213 .651632E+83 -9.6B6B46E-21 .18B792E-82
747.16731811 .637991E+83 -9.591437E-21 ~438BBTE-B2
589.11153199 .62@9B0E+@3 -9.497399E-21 -BA444BAE-B2
468.B2912994 .6@153BE+@3 -9.356101E-21 .37B961E-B2
376.16B76749 -576994E+83 -9.1669B0E-21 -@EB314E-B2
326.25061073 -54812BE+23 -9.2054%90E-21 .957421E-82
252.4B665789 -5173B3E+@83 —-B.725959E-21 -184164E-B2
21@.83979739 A47B3BBE+@3 -B.4925B7E-21 -5B3200E-82
176.65542897 .439230E+83 —-B.R9TE93E-21 .49QB1BE-B2
148.956@9812 -3B7639E+@83 -7.747455E-21 .@295121E-81
——More——{42%)

—
=l
(=8
m
Dm o~ Wb WM X

o e e e e e e e e e e e e e
OO0 W W W R DO S Wk R

Figura 3.8: Archivo RVSIG_COL.

copia los archivos principales para un modelo descritos anteriormente hacia un nuevo
directorio, dentro del cual se haran los ajustes de parametros correspondientes.

Una vez que las modificaciones al nuevo modelo han sido efectuadas, se ejecuta CMF-
GEN simplemente ejecutando el archivo go_cmfgen. sh:

./go_cmfgen.sh

Se creardn archivos auxiliares para controlar que el modelo se esté ejecutando de forma
correcta (OUTGEN y batch.log).

Al terminar de correr CMFGEN, se puede observar un archivo conteniendo un suma-
rio del modelo ejecutado llamado MOD_SUM (Figura . En éste, aparte de mostrar los
parametros ingresados por CMFGEN y la fecha de ejecucién, aportard informacién acer-
ca de la estructura atmosférica creada: esto es, nos entregara valores para la opacidad,
el radio de la estrella y la temperatura al nivel de la fotosferaﬁ

3Esto se logra gracias a que CMFGEN computa la opacidad a lo largo de la atmésfera. Tal como



Model Started on:

Model Finalized on:
Main program last changed on:

ND [68]
NUM_BNDS [3]

HI [38,/38]
HeI[69/69]

NV [49/41]
0V [56/32]

NeV[24/14]

PV [15/9]

SvI[144/37]
Fev[1e@es139]
NkV[183/46]

L#=3.9B1E+@5
Tau=99.399
Tau=20.0888
Tau=10.008
Tau=6.667E-81
Eta=5.665

Vinfl=170@.0080
VCORE=0.@88E+20

Mean atomic mass (amu) is:

14-Apr—-2@15 89:15:28@
15-Apr-2015 @1:56:28

NC[15]
NCF [51B48]

He2 [3@/30]
€2[322/92]
N2 [48/25]

SsSIX[58/28]
FeSIX[1e8e/59]
NkSIX[182/40]

Mdot=2.7@RE-25
R*/Rsun=3.916
R /Rsun=3.955
R /Rsun=3.867
R /Rsun=7.223
Ek/L{%)=1.598

Betal=1.008
VPHOT=0.2@RE+08

4.9454

19-May-2089

NP [75]
NLINES [92345]

CIII[243/99]
NIII[2B7/57]

DIII[45/25]
NeIII[71/23]

SkIII[5@/58]

SIII[78/39]

FeSEV[562/76]
NkSEV[182/22]

R#=27.257
T#=7.324E+24
Teff=7.28BE+24
Teff=7.276E+24
Teff=5.393E+84

SCL_HT/RP=0.RRRE+02

NT [1358]

CIV[38/33]
NIV[78/44]

0IV[4B/29]
NeIV[52/17]

SkIV[66/66]
PIV[27/11]

SIV[1@8/s4@]

FeVIII[B2/23]

RMAX/R#=283.957
Vikm/s)=1.528E-81
Vikm/s)=5.557E-01
Vikm/s)=8.979E-01
Vi{km/s)=775.935
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Log g=4.498
Log g=4.4B0
Log g=4.4B6
Log g=3.966

SPECIES Rel. # Fraction Mass Fraction
1.000E-BB 2.463E-29
1.008 9.852E-81
5.508E-85 1.625E-24
3.008E-B3 1.834E-82

3 1

. BBBE-B5 . 1B2E-B4

Z/Z(sun)
3.51E-99
3.51E+28
5.32E-9@2
9.42E+28
1.24E-82

Figura 3.9: Archivo MOD_SUM.

Una vez que CMFGEN converge procedemos a crear nuestro espectro sintético en
el sistema de referencia co-mévil con el viento, es decir, sin efecto Doppler ni velocidad
rotacional. Esto lo hacemos con CMF_FLUX (ejecutable cmf_flux.exe). Y a partir
de aqui, podemos convolucionar luego el espectro para nuestro sistema de referencia,
agregando el efecto de la rotacién de la estrella. Esto puede hacerse o bien con PLTSPEC
(plt_spec.exe) o bien con un programa externo tal como SYNSTOOL.

3.2.3. Iteraciones en CMFGEN.

CMFGEN, como cualquier cédigo computacional, resuelve las SERTEs de modo ite-
rativo. CMFGEN define como iteracién a cualquier proceso que realice en el que los

puede verse en la Figura CMFGEN considera como superficie de la estrella (fotosfera) el radio al
cual la opacidad de Rosseland es de Tross ~ 100.
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niveles de poblaciones idnicas a lo largo de cualquiera de los puntos de profundidad
cambien. Una vez que el porcentaje de estos cambios sean menores a un valor limite
(usualmente 5 x 107?), el modelo convergera.

Dentro de las iteraciones realizadas por CMFGEN, se encuentran las iteraciones
hidrostaticas, las cuales se encargan de darle consistencia a nuestro modelo. Como
explicamos previamente, CMFGEN nos resolvera las SERTEs y nos entregara valores de
las poblaciones iénicas para cada punto de profundidad, pero no relaciona estos puntos
entre si. A partir de aqui, necesitamos las iteraciones hidrostéaticas (de ahora en adelante
hidroiteraciones) para que correlacione las poblaciones entre los diversos puntos de
profundidad, de modo de obtener una estructura atmosférica consistente.

En cada una de estas hidroiteraciones la opacidad cambia en el archivo RVSIG_COL. Si
las diferencias entre dos puntos de profundidad consecutivos diverge demasiado (debido,
por ejemplo, a cambios muy grandes entre los pardmetros de viento estelar), CMFGEN
frenara. Es por esta razén que recalcamos el hecho de que las modificaciones hechas para
cada modelo no deben ser muy grandes, en lo posible no superar el ~ 15 — 20 %, para
no desestabilizar el modelo a crear.

3.2.4. Ajustando los Parametros.

Tal como senialamos previamente, la creacién de un nuevo modelo en CMFGEN co-
rresponde a la modificacion de un modelo preexistente, para lo cual habra que modificar
los respectivos pardmetros en el archivo VADAT (Figura .

Dado que se necesita una estructura hidrostatica para crear un modelo consistente, la
modificacion de los parametros implicard en muchos casos la modificacién de la estructu-
ra hidrostatica contenida en RVSIG_COL. Con tal fin, usamos el ejecutable rev_rvsig.exe.
Este ejecutable cuenta con multiples opciones dependiendo de qué forma se pretenda mo-
dificar la estructura hidrostatica.

Temperatura Efectiva.

Parametro TEFF en el archivo VADAT. Para CMFGEN, la temperatura efectiva co-
rresponde a la temperatura de la estrella en el punto donde la opacidad de Rosseland

es de TRross = 2/3. Esta se ajustara reescalando el radio de la estrella (opcién SCLR en
REV_RVSIG), siguiendo la Ley de Stefan-Boltzmann:

B o L(nueva) 1/2 Teyy(vieja) ’
R amevo) = R.vicio) (72 ) Ty (mueva)

Luego de esta modificacién, dado que ahora trabajaremos con un nuevo radio estelar,
serd necesario también modificar RMAX en VADAT, la razén entre el méximo radio al cual
CMFGEN calcula las abundancias (punto de profundidad 1) y el minimo (punto 60).

Tasa de Pérdida de Masa.

Parametro MDOT en el archivo VADAT. También requiere modificar la estructura hi-
drostatica con REV_RVSIG, usando la opcién MDOT e ingresando en nuevo valor para
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M.
Dado que esta vez no modificamos el radio, no se hace necesario modificar RMAX.

Velocidad Terminal.

Parametro VINF en el archivo VADAT. También debe modificarse el archivo RVSIG_COL
con REV_RVSIG, usando la opciéon SCLV y reescalando la velocidad por el nuevo valor
de acuerdo a:
nueva Vso

factor de escala = ——
vieja Voo

Perfil 5 de Velocidad.

Parametro BETA en VADAT. También modificamos RVSIG_COL.
Puesto que todas las opciones de REV_RVSIG permiten ingresar un nuevo valor para
el parametro 3, éste podrd ser cambiado con cualquiera de dichas opciones.

Clumping.

Dado que una estrella Wolf-Rayet presenta una compleja estructura atmosférica, se
hace necesario la inclusién de clumping en nuestro modelo.

Para crear un modelo que incluya clumping o ”llenado” del viento estelar, primero
debemos establecer la opcién T (True) para el pardmetro DO_CL en VADAT. Luego, tenemos
dos pardmetros que caracterizaran el clumping;:

» CL_P_1: primer parametro de clumping. Corresponde al factor de llenado f (filling
factor), es decir, qué tan consistente serd la estructura de ”grumos de materia”
para el clumping en el viento estelar. Las tasas de pérdida de masa de modelos con
y sin clumping (modelos homogéneos) se relacionan, precisamente, por este factor
de llenado:

Mclump =V fothom (32)

Asi, un modelo sin clumping nos entrega un valor mayor para M de lo que lo harfa
un modelo con clumping (fo toma valores entre 0 y 1).

» CL_P_2: segundo pardmetro de clumping, llamado velocidad de clumping (vcr).
Corresponde a desde qué velocidad en la atmésfera de la estrella el clumping co-
mienza a ser efectivo. Por ejemplo: si establecemos vcr, = 100[km/s], significa que
el clumping comenzard cuando el viento de la estrella alcance una velocidad de
100[km/s]. En otras palabras, establece desde qué punto comienzan a existir las
estructuras de clumping en el viento estelar.

Ambos parametros forman la funcién de clumping aplicable al viento estelar, definida
en funcién de la velocidad del viento:

F) = foo + (1= fog)e™0/ver (3.3)
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Los valores tipicos usados por CMFGEN en estrellas Wolf-Rayet para ambos son
foo = 0,1 y ver, = 100[km/s]. Si bien el clumping tiene relacién con la estructura
atmosférica, no se hace necesario modificar RVSIG_COL para ajustar estos pardametros.

Abundancias Atomicas.

Parametros HYD/X, HE/X, CARB/X, etc., donde X es el elemento de referencia. Dicho
elemento de referencia es hidrégeno para estrellas tipo O y helio para estrellas Wolf-
Rayet, el cual se establece asignandole el valor 1. Asi, un valor de NIT/X=5 x 1073 en
una estrella Wolf-Rayet indica que hay un dtomo de nitrégeno cada 200 dtomos de helio.

Luego, las abundancias atéomicas totales se calculan equilibrando todas estas propor-
ciones entre elementos con la masa total de la estrella. La porcién de masa total que
corresponderd a cada elemento se conoce una vez que CMFGEN ha convergido, y apa-
rece en el archivo resumen del modelo, MOD_SUM. De aqui, se ve que la modificacién entre
la proporcién de cualquier elemento respecto al de referencia afectard indirectamente las
abundancias de los demas.

Puesto que las abundancias no dependen de la estructura hidrostatica de la estrella,
no se necesita en este caso la modificacién del archivo RVSIG_COL.
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Capitulo 4

Variabilidad Espectral de WR6.

Tal como lo discutimos en los capitulos anteriores, la naturaleza variable de WR6 es
ya ampliamente conocida.

Los datos observacionales usados por [Morel et al.| (1997) para caracterizar la varia-
bilidad de WR6 consistieron en 99 espectros obtenidos con el telescopio IUE. Nosotros,
por nuestra parte, repetiremos este proceso para nuestros 11 espectros ESPaDOnS, a
modo de mostrar que la variabilidad de WR6 puede también detectarse con nuestros
espectros.

4.1. Espectro de Varianza Temporal, TVS.

La forma mads sencilla para conocer cémo varia un conjunto de datos si sus errores
se distribuyen normalmente, es calculando la varianza (o la raiz cuadrada de ésta, la
desviacion estéandar), definida de la forma:

2= 13 (X - X)? (4.1)

=1

donde X; corresponde a cada dato, n es el nimero de datos totales y X es el promedio
de nuestros datos.

Para nuestro caso, en el cual buscamos variacién en los perfiles de linea (line profile
variations, LPVs), el simple calculo de la varianza (junto con otros métodos tales como
estudiar los espectros residuales) son poco efectivos porque no toman en cuenta el ruido
de los datos y su distribucién temporal es bastante pobre, por lo cual no son de mucha
ayuda para estudiar LPVs (Fullerton et al., 1996]).

En su lugar, Fullerton et al| (1996 introduce un nuevo método para detectar LPVs
llamado Temporal Variance Spectrum (TVS). Este método compara las variaciones pro-
ducidas en las lineas con aquellas que ocurren en las zonas aledanas de continuo en una
forma estadisticamente rigurosa. Si las desviaciones observadas en la linea espectral son
mas grandes que las desviaciones esperables sobre la base de la dispersion observada en
las bandas del continuo (es decir, sobre el ruido del continuo), entonces podemos afirmar

51
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que hay una variacién dentro de un cierto nivel de significancia estadistica. Por otro
lado, si la variacién de la linea es pequena comparada con el ruido del continuo, entonces
el método de la TVS permite establecer un limite superior confiable sobre la amplitud
de la variacién a estimarse.

El método de la TVS ya ha sido usado para encontrar LPVs en estrellas Wolf-Rayet,
en el trabajo de|St. Louis et al.| (2009). Precisamente, a partir de aquél trabajo extraemos
la metodologia para caracterizar la variabilidad de WR6.

Para un sistema con N espectros, la TVS a longitud de onda j se define de la forma:

N
(TVS); Z ai - §;)? (4.2)
donde:
N
i=1

es el promedio pesado (weighted mean spectrum); y los pesos individuales de cada espec-

tro estan dados por:
2
00
w; = [ — 4.3
=(2) (4.3

1 & i
ol = (NZ%?) (4.4)
=1

una dispersién estandarizada. Aqui, S; es el espectro promediado, o;. es el ruido del
continuo y a;; es una correccion para la longitud de onda dada por:

Qi = (Uij/aic)2 (45)

siendo o;; el ruido asociado al flujo Sj; (St. Louis et al., 2009).

Dado que se asume que la distribuciéon del error de nuestros espectros S es nor-
mal (Gaussiana), el TVS seguird entonces una distribucién y2-cuadrado (Fullerton et
al.; 11996)). A partir de aqui, usamos la dispersién estandarizada oy para establecer
un umbral de 0(2))(?\,71(99,5 %). Este umbral nos dice que, si el valor del TVS alcan-
za U(%X%V—l(9975 %), el espectro es variable a un nivel de 1o con un 99,5 % de confianza.
Entonces, si el valor del TVS supera ampliamente el umbral establecido, podremos co-
rroborar con seguridad la naturaleza variable de WREG.

Los trabajos anteriores (Fullerton et al., |1996; Morel et al., |1997; |St. Louis et al.
2009) usaron como umbral o3x%_ (99 %). Nosotros decidimos usar 99,5 % para aumentar
ligeramente la confianza de nuestro resultado.

con:

4.2. TVS para WRG6.

Procederemos a calcular el TVS para WR6. Buscaremos LPVs para las lineas He 11
A\ 4686 y He IT A\ 4860 (usadas por |St. Louis et al.2009 para medir variabilidad), junto
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con las lineas N IV A\ 4058, He IT A\ 5411, He II A\ 6560 y el dio formado por C IV
AA 5806 y He T A\ 5875.

Notemos que, a partir de las ecuaciones [4.3]y

2 2 2
wi _ (ffo) (U) _ (%)
0 Oic Oij 0ij
Por lo tanto, reescribiremos la TVS de la forma:

1 N o0\ 2 -
(TVS); = 2_; ((jj) (Si; = 5;)° (4.6)
Puesto que el flujo de nuestros espectros fue calculado a partir de la cantidad de
fotones que golpean cada pixel, podemos asumir que éstos seguirdn una distribucion
poissoniana. Esto significa que el ruido asociado al flujo cumplird que o;; o \/ST] . Dado
que nuestro flujo estd normalizado, ajustamos esta proporciéon de acuerdo al ruido del
continuo o;.. De aqui usamos:

0ij = Cicy/ Sij

y entonces:

1 o0 \2 (Sij - 5;)
(TVS); = 5= 2 <0> S.Jj
1

1 JEp— c
1=1

Para calcular oy, necesitaremos conocer el "ruido del continuo”. Este corresponders al
inverso de la sefial a ruido de nuestros espectros (puesto que, en el continuo, nuestra senal
es 1), por lo cual simplemente utilizamos los valores ya mostrados en el Cuadro

Utilizamos tareas de IRAF para calcular la TVS a partir de nuestros espectros indi-
viduales, llamados para esta ocasién phaseN.fits. Especificamente:

» Utilizar la Ecuacién [£.4] para calcular la dispersién estandarizada oy.

= Utilizar la Ecuacién [4.3] para calcular los pesos individuales correspondientes a
cada espectro.

» Combinar los espectros individuales para crear el espectro promedio pesado (weigh-
ted mean spectrum).

scombine phase*.fits wr6_weightmean.fits combine=average weight=Qweight.dat

s Calcular las diferencias entre el espectro promedio pesado y las fases individuales.

sarith wr6_weightmean.fits - phaseN.fits diffN.fits

s Calcular el cuadrado de estas diferencias.

sarith phaseN.fits * phaseN.fits sqdiffN.fits
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Figura 4.1: TVS en% (verde, continuo), espectro promedio (azul, lineas) y umbral
Vo3x3(99,5%) en% (rojo, punteado) para las lineas N IV A\ 4058 (izquierda) y He II A\
4686 (derecha).

» Dividir las diferencias cuadréticas por las fases individuales (ver Ecuacién4.7)) para
"normalizarlas”.

sarith sqdiffN.fits / phaseN.fits dsqdiffN.fits

= Combinar las diferencias cuadraticas normalizadas de acuerdo a los pesos w;.

scombine dsqdiffN.fits weightsum.fits combine=sum weight=0weight.dat

s Dividir por N — 1 = 10, para finalmente obtener la TVS.
sarith weightsum.fits / 10 TVS.fits

s Calculamos la raiz cuadrada de la TVS.
sarith TVS.fits = 0.5 sqrt_TVS.fits
Respecto al umbral 4/ O'g X%0(99,5 %), debido a que el continuo medido en las cercanias
de las lineas espectrales puede variar, éste se calculard de forma separada para cada linea.

Asi, las lineas que presenten un continuo mas ruidoso en su vecindad necesitaran superar
un valor limite mas amplio que para aquellas lineas mas ”limpias”.

4.3. Variabilidad para WRE6.

Los resultados obtenidos para la TVS de WR6 en las lineas a estudiar se observan

en las Figuras y
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Figura 4.2: Lo mismo que Figura pero para He IT A\ 4860 (izquierda) y He IT A\ 5411
(derecha).

En todas estas figuras se observa que el T'VS sobre las lineas estudiadas supera amplia-
mente al umbral, por lo que cuantitativamente podemos afirmar la naturaleza variable
de estas lineas a 1o con un 99,5% de confidencia. Se observa también que la TVS al-
canza valores bajo /03 x3,(99,5 %) conforme nos vamos acercando a las zonas continuas
del espectro. Este resultado es razonable, ya que no esperamos ninguna variacién en el
continuo de espectros normalizados cuyo valor debiera ser constante (= 1).

Como conclusién, encontramos que nuestros espectros ESPaDOnS son capaces de
reproducir la variabilidad espectral de WR6, por lo cual podremos usarlos luego para
ser modelados con CMFGEN.

Respecto al perfil de la T'VS ploteada, se observan similitudes entre las lineas de He 11
(4686, 4860, 5411 y 6560), en donde se observan picos de variabilidad para el centro del
perfil de linea y para su ala derecha (hacia longitudes de onda més "rojas”). El pico en
el ala roja es también observado para C IV A\ 5806 (Figura izquierda). Atribuimos
esta similitud entre estos perfiles de linea a la similitud en el patrén de variabilidad
espectral observada al menos para las lineas de He II, lo cual puede deberse a la ya
conocida estructura de gran escala evidenciada en el viento estelar de WR6 (CIR). La
excepcién a este patréon las hacen N IV A\ 4058 (Figura izquierda) y He I A\ 5875
(Figura izquierda). Para el caso de esta ultima linea, el pico de variacién se logra en
el ala azul, hacia donde se produce la absorcién del perfil P-Cygni.
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Figura 4.3: Lo mismo que Figuras y pero para C IV A\ 5806 - He I A\ 5875 (izquierda)
y He IT A\ 6560 (derecha).



Capitulo 5

Parametros del Viento Estelar de
WReE.

5.1. Correcciones a partir del Espectro Observado.

Para buscar los pardametros generales del viento estelar de WR6, creamos un espectro
promedio a partir de los once espectros individuales.

Tal como vimos en la subseccion los diferentes modelos con los que se busca
el ajuste del espectro observado son generados a partir de modificaciones de pardmetros
en modelos previos. Asi, cambiando paulatinamente los distintos pardmetros, nos vamos
acercando al modelo que ajusta de mejor manera nuestros datos observados. Sin embargo,
dado que cada modelo tarda en correr aproximadamente 25 horas, es necesario conocer
de antemano qué cambios hardn que nuestros ajustes vayan adecudndose mejor a la
solucién final.

Es por esto que necesitamos identificar qué propiedades (intensidad de las lineas,
desplazamientos, etc) de nuestro espectro observado (a los que llamaremos observables)
conllevan informacién acerca de los parametros estelares, para asi saber de qué forma
éstos ultimos deben ajustarse en el modelo siguiente a ejecutar.

5.1.1. Correcciones en Velocidad Terminal.

La velocidad terminal (vs) se ajusta a partir de los perfiles P-Cygni; la cual depen-
derd de qué tan desplazada hacia el azul se encuentre la componente de absorcién (ver
Figura , es decir, en dénde se encuentre nuestro punto de retorno hacia el continuo;
denominado como vp,ec por Prinja et al.| (1990)). Dado que en nuestros espectros, el
perfil P-Cygni es claramente visible sélo para la linea C IV A\ 1548, utilizamos ésta
para ajustar nuestra velocidad terminal.

Para estrellas Wolf-Rayet, vplack €s un buen medidor de la velocidad terminal. Note-
mos, sin embargo, que a diferencia de lo mostrado en la Figura en la Figura las
velocidades terminales no coinciden con vpjack, la cual nos entrega un valor de veloci-
dad mucho mayor que aquél establecidos en los modelos. La razén de esta discrepancia

o7
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Figura 5.1: Comparacién de modelos con diferentes velocidades terminales alrededor de la linea
C IV AA1548. Las flechas negras muestran dénde se ubican vpjack ¥ Vedge €n €l espectro observado.
Noétese que vplack no coincide con los valores de v, correspondientes a cada modelo debido a la
presencia de la velocidad de turbulencia.

se debe a la existencia de una componente de velocidad adicional, la velocidad de tur-
bulencia del viento vi,1,. Esta velocidad adicional existe por la sencilla razén de que
nuestro viento estelar no es un flujo homogéneo, sino que presenta las dispersiones o
turbulencias propias de cualquier ﬂuiddﬂ Dichas turbulencias afectardn la medicion de
la maxima velocidad del viento, por lo cual vy, representarda una combinacién entre

ambas componentes: la v, correspondiente a la respectiva ley de velocidad y la velocidad
de turbulencia (Figura [5.2)).

Entonces, dado que tenemos dos parametros a determinar, necesitaremos otro obser-
vable que nos ayude a encontrar los valores éptimos para veo ¥ Vturb- De acuerdo a|Prinja
et al.| (1990)), se cumple para las estrellas Wolf-Rayet la relacion vedge/voe = 0,76, siendo
Vedge €l punto en donde el perfil P-Cygni intersecta el flujo normalizado (ver Figura .
A partir de aqui, se hace posible calcular la velocidad terminal de forma individual,
encontrando la ubicacion de veqge, pudiéndose conocer luego la velocidad de turbulencia
mediante el ajuste para vplack.

'En estricto rigor, dado que las turbulencias existentes en un fluido abarcan una gran posibilidad
de valores de velocidad, viur, corresponde a la velocidad méxima de turbulencia: el valor méximo que
)
pueden alcanzar estas dispersiones de velocidad en el viento estelar.
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Figura 5.2: Comparacién de modelos con diferentes velocidades de turbulencia alrededor de la
linea C IV A\ 1548. Nétese cémo los puntos en donde se encuentra vy,.cx varian para las distintas
Vgurb @ Pesar de que v, es siempre la misma.

5.1.2. Correcciones en Temperatura Efectiva.

La temperatura del viento estelar estd directamente relacionada con su nivel de ioni-
zacion. Dado que el principal componente de la atmosfera extendida de una Wolf-Rayet
es el helio, la ionizacién corresponderd a la razén entre helio ionizado y helio neutro, el
cual se puede determinar calculando la razon entre las lineas He IT A\ 5411 y He T A\
4875 (Smith et al., |1996).

En la Figura podemos ver cémo varian ambas lineas para distintas temperaturas.
He II A\ 5411 incrementa en intensidad para temperaturas mas altas, mientras que He
I A\ 5875 disminuye la suya propia: efecto que se traducird en un aumento de la razén
He IT AX 5411/He T A\ 5875.

La temperatura ingresada como parametro de entrada en CMFGEN corresponde a la
temperatura efectiva Tog, definida como la temperatura en el punto en que la profundidad
6ptica de Rosseland vale TRess = 2/3 (Crowther, 2007). Luego, una vez que CMFGEN
compute la estructura atmosférica completa podremos conocer cémo la temperatura
varia en funcién del radio de la estrella. De aqui se obtiene el valor de la temperatura
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Figura 5.3: Comparacién de modelos a diferentes temperaturas para el rango 5350-5950 A.
Puede verse cémo para una mayor temperatura (7,¢s = 57(kK]) la intensidad de He IT AX 5411
aumenta pero la de He I A\ 5875 disminuye.

superficial de la estrella T}, definida en CMFGEN como la temperatura a la cual TRogs =
100.

5.1.3. Correcciones en Tasa de Pérdida de Masa.

La tasa de pérdida de masa estd relacionada directamente con la intensidad de todas
las lineas de emision y perfiles P-Cygni presentes en nuestro espectro observado (Martins
et al., 2009).

M afectard también, naturalmente, las intensidades de He II A\ 5411 y He I A) 5875,
por lo que podemos obtener distintos valores para la razén He IT A\ 5411/He I A\ 5875
dependiendo de la pérdida de masa considerada (Figura . Esto significa que la de-
terminacion de la temperatura efectiva esta fuertemente ligada a la determinacion de la
pérdida de masa.

Como consecuencia, ambos parametros deben ajustarse simultaneamente, utilizando
como observables a considerar la intensidad de las lineas de emisién y la ya mencionada
razén He IT A\ 5411/He I A\ 5875.

5.1.4. Correcciones en la Ley de Velocidad (Parametro ().

El parametro 3, es decir, el exponente que mejor ajusta la Ley de Velocidad para el
viento estelar (ver subseccion |1.2.2)), puede derivarse a partir de la forma de la linea de
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Figura 5.4: Comparacién de modelos a diferentes tasas de pérdida de masa. Puesto que M afecta

la intensidad de todas las lineas, afectara también la determinacién de %.

emision He II A\ 4686 (Martins et al., [2009); la cual es la linea de emisiéon més fuerte
de todo nuestro espectro (Figura .

Debido a que S nos dice de qué forma se comporta el viento desde la fotosfera hasta
el espacio infinito, estd directamente relacionado con la estructura de la atmosfera. Por
ende, no es extrano que el valor del radio de la estrella cambie abruptamente para
distintos valores de (: en MOD_SUM, encontramos R, ~ 4Rq para 8 = 1y R. ~ 2R
para 8 = 2. A partir de estos antecedentes, derivamos que una variacién para la ley
de velocidad durante el periodo de rotacién de WR6 es poco plausible, por lo cual
ajustaremos todos nuestros modelos con el mismo valor de .

5.1.5. Clumping.

Como habiamos senalado previamente en la secciéon el clumping en el viento
estelar estara sujeto a los parametros fo, v vcr,. Es necesario conocer de qué forma éstos
afectan al espectro sintético calculado.

Para el caso del infinite filling factor fo, los efectos més notorios se observan para
las lineas C IV A\ 5806 y He I A\ 5875, las cuales crecen y decrecen respectivamente
conforme f., aumenta (Figura . Este es un resultado interesante, pensando en que
el filling factor se asocia usualmente a la tasa de pérdida de masa (se usa como factor
de correccion entre modelos con y sin clumping), debido a que M provoca incrementos
en todas las lineas sin distincion a medida que aumenta. En el caso particular de He I
AA 5875, ha mostrado presentar una gran variabilidad a la inversa de las demas lineas,
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Figura 5.5: Comparacién de modelos con diferentes factores /5 alrededor de la linea He IT A\
4686. Se observa un mejor ajuste de la forma de las lineas observadas para § = 1.

mostrando picos altos para fases con picos bajos como ¢ = 0,1875 y viceversa para picos
altos como ¢ = 0,685 (Figuras y 13.9)), por lo que podremos usar las variaciones de
foo con el fin de ajustar mejor esta linea.

Para el caso de vcr, por su parte, observamos que un valor mas alto (es decir, que
el clumping comience méas lejos de la estrella) deriva en perfiles de linea més intensos
(Figura . En este sentido, vy, afecta los perfiles de lineas de forma similar a la que
lo harfa el factor 5. De aqui, un valor bajo de clumping como vcr, = 50[km/s| ajustaria
mejor las lineas. Sin embargo, las diferencias entre modelos con ver, < 50 y ver, = 50 son
despreciables, por lo cual estableceremos simplemente 50[km/s| como un valor éptimo
para la velocidad del clumping.

5.1.6. Correcciones en Abundancias.

Las abundancias, especificamente las abundancias CNO, se corrigen a partir de la
intensidad de ciertas lineas correspondientes a cada elemento.

WR6 es una estrella WN tipo temprano (WN4), por lo cual estd libre de hidrégeno
(Crowther, |2007). Para el carbono, las lineas a considerar son C IV A\ 1548 en el rango
ultravioleta y C IV A\ 5806 en el rango éptico. Para el nitrégeno, observamos N V A\
1720 en el ultravioleta y N V A\ 7123 en el éptico. Finalmente, ya que no observamos
lineas de oxigeno, la linea O V A\ 5604 debe estar ausente de nuestros modelos.
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Figura 5.6: Comparacién de modelos con diferentes factores de llenado. Se observa una alta
sensibilidad en las lineas C IV 5806 y He I 5875 para las modificaciones en f.
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Figura 5.7: Comparacién de modelos con diferentes factores de clumping alrededor de la linea
He II 4686. Se observa un mejor ajuste de la forma de las lineas observadas para vcr, = 50[km/s].

5.1.7. Sumario de Correcciones.

A modo de resumen, presentamos los observables para hacer las correspondientes
correcciones a los pardmetros de viento estelar (Cuadro .

Importante es aclarar que jéstos no son los unicos cambios que se observan en los
espectros al modificar los pardmetros! Ya mencionamos céomo la pérdida de masa afecta
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Parametro Observable
Temperatura razén He IT A\ 5411/He I A\ 5875
Tasa de Pérdida de Masa intensidad de lineas
Velocidad Terminal perfiles P-Cygni (C IV A\ 1548 y C IV A\ 5806)

Factor-5 perfil He IT A\ 4686

Carbono C IV A\ 1548, C IV A\ 5806
Nitrégeno NIV AX 1720, N IV A\ 7123

Oxigeno O V A\ 5604 (no presente)

Cuadro 5.1: Observables presentes en nuestros espectros y su relacién con los pardmetros del
viento estelar.

la medicién de la ionizacién. A su vez, la temperatura también afecta la intensidad
de todas las lineas, no sélo He II AX 5411 y He I AX 5875. Lo mismo puede decirse
del factor 3, del factor de clumping o de las abundancias (recordemos que, de acuerdo
a lo descrito en la subseccién [3.2.4] la variacién en la abundancia de algin elemento
repercutird necesariamente en las abundancias de los otros). Los criterios acd descritos
son de mucha ayuda para buscar el mejor ajuste a nuestros datos observacionales, pero
de ninguna forma nos permitirdn tener un ajuste perfecto.

Tal como mencionamos en la seccién un modelo de CMFGEN tarda aproximada-
mente 25 horas en ejecutarse completamente, mas una hora extra para crear el espectro
sintético con cmf_flux.exe. Hasta el hallazgo del modelo ideal para nuestro espectro
promedio de WRE, se han ejecutado alrededor de 240 modelos. Un nimero, si bien ele-
vado, se explica con la gran cantidad de parametros que se deben modificar cada vez
que se corre CMFGEN, debiendo adema&s evitar cambios abruptos en ellos para no des-
estabilizar el nuevo modelo. Asi es como, después de casi un ano desde la ejecucién del
primer modelo, y de repetir incansablemente la tarea de la modificacién y correccién de
los parametros a ingresar, finalmente hemos encontrado un modelo éptimo para ajustar
via inspeccién ocular nuestro espectro promedio de WR6.

5.2. Mejor Ajuste General.

Luego de numerosas correcciones, nuestro mejor ajuste para el espectro promedio se
muestra en la Figura[5.8| para el rango 6ptico y en la Figura[5.9para el rango ultravioleta.
Los ajustes de ¢ 1875 ¥ ¢ 6s5 se muestran en las Figuras y respectivamente.
Los resultados para los tres modelos se exhiben en el Cuadro [5.2] los cuales pueden
compararse con los determinados previamente por [Morris et al.| (2004) y Hamann et al.
(2006) del Cuadro Los resultados en negrita corresponden a aquéllos que arrojaron
distintos valores en los distintos modelos, por ende, corresponden a los parametros que
presentan variaciones a lo largo de la rotacion de WR6. Asimismo, incluimos los valores
para los pardmetros no fijos (sus valores son obtenidos luego de computar la estructura
hidrostéatica con CMFGEN), la temperatura estelar Ty y el radio estelar R,.
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Figura 5.8: Ajuste para espectro promedio.

Tal como se senalé previamente, dada la extrema complejidad en la biisqueda de un
buen ajuste y mas alla de haberle puesto énfasis a los diagndsticos explicados, el ajuste
presentado aca se determiné simplemente via inspeccién ocular; método que sigue siendo
la mejor forma de encontrar modelos éptimos con CMFGEN (Hillier, 2000; Morris et
2004; Bouret et al., 2012)). Es decir, no hemos derivado estadisticas formales para
las incertezas ni hemos estudiado errores o correlaciones entre los parametros involucra-
dos. Para estimar valores cuantitativos respecto a las incertezas repetiremos el método
empleado por Bouret et al| (2012)): hacer variar cada pardmetro independientemente y
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Figura 5.9: Ajuste para espectro promedio en el rango ultravioleta, desde 1500 hasta 1750
angstroms.

Parametro Promedio ®.1875 ® 685
Tog[kK] 55,0+1,0 52,5+15 59+1,5
T.[kK] 73,01 + 3.8 72,22 +5.1 85,80 + 4.8
R.[kK] 3,916 +0,4 4,027 + 0,52 2,854 4+ 0,49

MMy, /aiio] 2,7(£0,2) x 107° 3(+£0,2) x 107° 2,5(£0,2) x 107°

Voo [k /8] 1700 + 10 1700 + 10 1700 + 10

Veurb |k / 5] 150 + 10 150 + 10 150 + 10
Factor-$ 1.0 1.0 1.0

f 0,09 + 0,01 0,1+0,01 0,08 + 0,01
VoL 50 £ 30 50 + 30 50 4 30
He-Mass Fraction [ %) 98,52 + 0,005 98,52 + 0,005 98,52 + 0,005
C-Mass Fraction [%]  1,625(+0,65) x 1072 1,625(40,65) x 1072 1,625(£0,65) x 1072
N-Mass Fraction [ %] 1,034 +0,3 1,034 +0,3 1,034 +0,3
O-Mass Fraction [ %) 1,182 x 1072 1,182 x 1072 1,182 x 1072

Cuadro 5.2: Parametros del viento estelar de WR6 encontrados en el presente trabajo para el
espectro promedio y las fases ¢ 1875 ¥ @685 (comparar con los valores dados por [Morris et al.
(2004)) y Hamann et al.| (2006]) en el Cuadro. Pardmetros mostrados en negrita corresponden
a aquéllos que varfan en los diferentes modelos. Los valores para el radio estelar (R.) y la
temperatura estelar (T} ) fueron calculados por CMFGEN para una profundidad 6ptica de Tress =
100.
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Figura 5.10: Ajuste para espectro ¢ 1g7s5.

7200

computar el residuo (la diferencia) entre el espectro observado y el sintético. Imponiendo
como cota para el residuo un +10 %, adoptamos el rango de valores que cumplen esta
condicién como barras de error para nuestros parametros. Para hacer las comparaciones,
decidimos usar las lineas He IT A\ 4686, la mas intensa del rango 6ptico, junto con C IV
AA 5806, la mas sensible a la modificacion de pardametros. A partir de aqui, los errores
presentados en el Cuadro corresponde al rango de valores cuyo residual se mantuvo

por debajo del £10 %.
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5.2.1. Comentarios acerca de los Parametros Generales del Viento Es-
telar de WR&6.

Temperatura y Estructura Estelar.

Comparando nuestros resultados con aquéllos obtenidos previamente por [Morris et
(2004) y [Hamann et al.| (2006), como primera observacién diremos que nuestro valor
para la temperatura efectiva de la estrella (entendida como aquella temperatura medida
cuando TRress >~ 2/3) no dista mucho de los encontrados por ellos. Si dista mucho el valor
para T, (~ —13[kK] de diferencia), lo cual resulta evidente ya que hemos obtenido un
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valor para el radio de WR6 un ~ 30 % mayor al establecido previamente. Esta diferencia
para los valores "superficiales” de WR6 no puede explicarse debido a la utilizacion de
valores distinto de TRess, porque las variaciones a distintas profundidades Opticas de
Rosseland dadas por MOD_SUM son minimas, tal como se aprecia en el Cuadro

TRoss R[RG] T [kK]
10 3,967 72,76
20 3955 72,88
100 3,916 73,24

Cuadro 5.3: Valores de R, y T, para distintas profundidades 6pticas entregados por CMFGEN.
Puede verse facilmente que las variaciones en temperatura y radio son minimas, del orden de
~ 0,5 %.

A partir del valor R, = 3,916 R determinado ahora para el radio de la estrella, y
conociendo su periodo de variabilidad de P = 3,766 dias, es posible calcular la velocidad

de rotacién de WRG6: or R
Vrot = 7;3 * = 52,55[km/s] (5.1)

la cual es ligeramente mayor a los 40[km/s| determinados previamente para WR6 (Chené &
St-Louis, [2008)).

Las incertezas para los valores de la temperatura y el radio de la estrella en la ” superfi-
cie” de la estrella son bastante grandes. La razoén seria, las modificaciones de temperatura
efectiva modifican también el radio estimado de la estrella tal como explicamos previa-
mente (seccién . Estas correcciones siguen la Ley de Stefan-Boltzmann, R o T2,
por lo cual la dispersién para R, y también para T, (dependiente de R,) se acrecienta
notoriamente.

Pérdida de Masa y Efecto Clumping.

Otra discrepancia importante es aquélla relacionada con la tasa de pérdida de masa.
La diferencia entre los valores encontrados por Morris et al.| (2004) y [Hamann et al.
(2006) es de un 300 %, es decir, M es 4 veces mayor al de M. Por nuestra parte,
podemos hablar de que encontramos un ”valor de consenso” entre ambos trabajos, con
May = 2,7 ¥ 10~°[My,/afio]. Estas discrepancias podrian explicarse por la diferencia
en los factores de clumping empleados: Morris et al.| utiliza un valor f = 0,1 mientras
nosotros encontramos un mejor ajuste con f = 0,09, a la vez que no detalla valores
para el segundo pardmetro de clumping, vcr. Sin embargo, estas diferencias no son

2

n MM: tasa de pérdida de masa dada por Morris et al.[ (2004)
= Muy: tasa de pérdida de masa dada por [Hamann et al. (2006)

» Mg tasa de pérdida de masa dada por nuestro trabajo.
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necesariamente significativas (ver margenes de error en el Cuadro , por lo que las
abruptas diferencias podrian deberse mas probablemente a la diferencia en la calidad de
los espectros observacionales usados.

Por nuestra parte, nosotros ajustamos nuestros modelos con vcr, = 50[km/s], un
valor menor al tipicamente usado en CMFGEN (100[km/s]) para estrellas Wolf-Rayet
pero que ajusta de mejor forma las observaciones (ver Figura . Se ha descubierto
que, al menos para estrellas tipo O, el clumping comienza muy cerca de la fotosfera si
las estrellas presentan baja velocidad de rotacién (Bouret et al., 2013|). Dado que las
estrellas Wolf-Rayet son sucesoras de las tipo O, y dado que WR6 presenta una rotacion
lenta (=~ 53[km/s]), asumimos que el escenario de Bouret et al.| (2013 se aplica también
aqui. Por lo tanto, un valor de vcr, = 50[km/s| ajusta tanto a las observaciones como a
la teoria.

Abundancias.

Respecto a las abundancias encontradas (Cuadro , podemos decir que van en
concordancia con lo que esperariamos de la atmosfera de una estrella Wolf-Rayet. El
componente mayoritario es el helio (%98,5 de la masa total), residuo de los primeros
procesos nucleares que tuvieron lugar en la estrella antes de evolucionar. De aqui, obte-
nemos Y = 0,985 y X = 0 (puesto que es una estrella libre de hidrégeno), por lo que
la metalicidad de WR6 sera de Zwrg = 0,015; es decir, WR6 presenta una metalicidad
solar (Zs = 0,014).

Dentro de los elementos CNO el mds abundante es el nitrégeno, con un ~ 1% de
la masa total y componente del ~ 70% de la masa que no es helio. Este resultado
es también esperable, dado que WR6 pertenece al tipo espectral WN (estrellas Wolf-
Rayet ricas en nitrégeno). Tal como lo presentamos en la Introduccién, de acuerdo a
la idea convencional de evolucion de estrellas masivas, las estrellas WN corresponden
a la primera fase dentro de abandonar la fase LBV porque el nitrégeno que presentan
proviene del ciclo CNO llevado a cabo en su interior (Lamers & Cassinelli, [1999; Maeder
& Meynet, [1987).

5.3. Variabilidad de las Parametros del Viento Estelar de
WRE.

Tal como se dijo en la seccién[3.1.2] los espectros individuales modelados corresponden
a las fases extremas con la menor (¢ 15875) y la mayor (¢ s5) intensidad en sus perfiles
de linea (Figuras y . Los espectros sintéticos que ajustan las fases individuales
se muestran en las Figuras y mientras que los parametros usados se muestran
igualmente en el Cuadro

Observamos que los pardmetros del viento estelar que muestran una diferencia mayor
a la de sus mérgenes de error son la temperatura y la tasa de pérdida de masa, por lo
que podemos hablar de una variacién en ambos. Para la fase con intensidad maxima
muestra una mayor temperatura (Tog = 59[kK]), mientras que exhibe una menor tasa
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de pérdida de masa (2,5 x 1075[ Mg, /yr]). Situacién contraria para la fase con intensidad
minima, la cual presenta Teg = 52,5[kK] y M = 3 x 1075, El decir, a mayor intensidad
en los perfiles de linea de WR6 la estrella se mostrard més caliente, pero libera menos
material al medio interestelar y viceversa.

El infinite filling factor (fs), por su parte, también presenta variacién pero ésta se
encuentra dentro del margen de error, por lo que un cambio en este parametro no es
significativo.

Los rangos de variacion son entonces de 6 500 K para la temperatura efectiva y de 0,5x
10~° My, /ano para la pérdida de masa. Dado que los espectros individuales modelados,
¢.1875 (19 Dic 2005) y ¢ 685 (27 Feb 2010), no corresponden al mismo periodo de rotacion,
es apresurado decir que este rango de variacién ocurre dentro de un mismo periodo.
Por la misma razén, no es posible hacer el seguimiento completo de cémo varian la
temperatura y la pérdida de masa de WR6 dentro de la escala de tiempo del periodo
rotacional (P = 3,766 dias); sin embargo, el descubrimiento de este rango de variacién
muestra que los pardmetros del viento estelar pueden variar en una escala de tiempo
corta, siendo el primer paso hacia su seguimiento periddico.

Correcciones en los Modelos Sintéticos.

Los espectros presentados logran reproducir de buena forma las lineas de helio (las
mas abundantes del espectro) y la linea de carbono pero no asi las lineas de nitrégeno.
Podemos ver que el ajuste no es éptimo para N IV A\ 4058, mientras que para el doblete
N V A\ 4603-A\ 4619 el ajuste parece reproducir bien la intensidad, pero las lineas
aparecen corridas. Esta situacién se ha presentado en todos los modelos de CMFGEN
ejecutados sin excepcion y la razén de este error es desconocida, aunque asumimos que se
puede deber a datos erréneos para las transiciones atomicas en esas longitudes de onda.
Por su parte, la linea N IV A\ 7123 es reproducida de buena forma para el espectro
promedio, pero esto no se repite para los modelos individuales de las fases. Cabe decir
que, tal como lo habiamos senalado previamente, la abundancia de nitrégeno ha sido
determinada a partir de las lineas N IV A\ 7123 y también de N IV A\ 1720, en el rango
ultravioleta (Figura , por lo que el valor presentado en el Cuadro corresponde al
valor bajo el cual ambas lineas obtuvieron un ajuste éptimo.
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Capitulo 6

Conclusiones y Discusiéon Futura

Hemos visto que el cédigo de transferencia radiativa CMFGEN permite determinar
los parametros fundamentales del viento estelar de estrellas masivas, incluyendo estrellas
Wolf-Rayet. Cédigos de transferencia radiativa han sido ya usados previamente con el
fin de obtener los pardmetros del viento de WR6: Morris et al. (2004) empleé el mismo
CMFGEN, mientras que Hamann et al. (2006]) empleé su cédigo particular POWR. Sin
embargo, ambos estudios determinaron valores generales para el viento, sin considerar
la variabilidad espectral de la estrella.

FEn la presente Tesis, no nos hemos limitado sélo a la parametrizacion del viento estelar
de WR6 en general, sino que nos abocamos a la biisqueda de un rango variaciones en los
parametros, de modo de obtener pistas acerca del comportamiento de éstos. La estrategia
usada ha sido la busqueda de ajustes con CMFGEN para los espectros individuales que
muestren una mayor diferencia en torno al espectro promedio. Esta diferencia entre los
espectros modelados se traducird luego en modelos distintos de CMFGEN con diferentes
parametros del viento estelar de entrada, lo cual se interpreta como variabilidad en los
mencionados pardmetros. Como resultado, hemos encontrado un rango de variaciéon para
la temperatura y para la tasa de pérdida de masa de la atmosfera de WR6.

Dado que esta variabilidad espectral de los perfiles de linea seria una consecuen-
cia observacional de la presencia de estructuras de gran-escala (CIR) en la atmoésfera
extendida de WR6 (Cranmer & Owocki, 1996} Dessart & Cheseneau, 2002), nosotros
sugerimos que las variaciones encontradas se deben a la diferencia en la estructura del
viento a lo largo de las diferentes fases de WR6 durante su rotacion.

Por otro lado, se sabe que las CIRs se producen probablemente por inestabilida-
des y/o perturbaciones sobre la base de la estrella, es decir, sobre la superficie de ésta
(Cranmer & Owocki, [1996)). En este caso, el rango de variaciones encontradas serfa una
representacién a primer orden de las condiciones fisicas que luego derivan en la forma-
cion de la estructura a gran escala en el viento estelar. En efecto, dado que CMFGEN
computa también la estructura hidrodindmica de la estrella, es posible conocer el rango
de variacién a lo largo de toda la estructura atmosférica de WR6 desde el exterior hasta
la base del viento. De acuerdo a (Cranmer & Owocki (1996), las Regiones de Interac-
cién Co-Rotante (CIRs) se producirfan por inestabilidades en la base del viento. Las
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variaciones en temperatura y pérdida de masa en la base del viento podrian caracterizar
estas inestabilidades, a modo de confirmar si efectivamente serfan capaces de generar
una estructura en la atmdsfera de la estrella.

Sin embargo, no es posible establecer que estos rangos de variacién (6 500[K| para la
temperatura efectiva y 5 x 107%[M, /yr] para la tasa de pérdida de masa) se producen
dentro de una escala de tiempo de sélo un periodo rotacional de 3,766 dias, debido a
que no estamos cubriendo un periodo completo de rotacién de la estrella. Un estudio
més extensivo de la variabilidad de WR6 y sus modelos a diferentes fases durante varios
periodos rotacionales serfan necesarios a futuro para restringir de mejor manera el com-
portamiento completo del viento estelares y sus parametros fundamentales. El estudio
presentado acé sélo presenta los rangos de variaciones encontradas para la temperatura
y la tasa de pérdida de masa del viento estelar, los cuales sugieren que estos pardmetros
presentan comportamientos variables en una escala de tiempo corta (no més de ~4 anos)
que pueden aportar informacion que explique el origen de la estructura a gran escala
(CIR) en el viento estelar de WR6.

También, un andlisis teérico mas detallado (por ejemplo, modelos en dos dimensio-
nes tales como H-DUST) se requerird posteriormente para explicar el origen de estas
variaciones y de la estructura a gran escala de una forma mas precisa. Junto con eso, se
puede continuar el estudio de espectro-polarimetria iniciado por|de la Chevrotiere et al.
(2013).



Apéndice A

Conceptos Basicos de Astrofisica
Estelar.

A.1. Espectroscopia en Astronomia.

La espectroscopia es el estudio del cémo interactia la radiacién electromagnética (luz)
con la materia, mediante el como se emite o absorbe energia radiativa. La espectroscopia
es muy importante para la Astronomia. Gracias a ella hemos sido capaces de conocer el
interior de las estrellas, haciendo nacer una nueva Ciencia: la Astrofisica.

Figura A.1: Fendmeno de dispersién de la luz: la luz blanca (suma de todos los colores) se
descompone en todos los distintas frecuencias que la conforman luego de atravesar un prisma.
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La espectroscopia se basa en el principio de la dispersién de la luz: un haz de luz
estd compuesta por multiples longitudes de onda y, al atravesar un prisma, éstas se
separan. Esto, debido a la refraccién de la luz: al pasar desde el aire a un medio (prisma),
la luz cambia su direccién y su velocidad de propagacién pero, al mantenerse constante la
frecuencia, hace que cada longitud de onda distinta que componia la luz siga un camino
propio. Luego, al ser proyectadas sobre una pantalla, podemos observar la intensidad
de flujo de la radiacién recibida en funcion de las diferentes longitudes de onda que la
componen.

El ejemplo del prisma de la Figura [A7] se limita al caso dptico, pero el fenémeno
de dispersion se expande a todas las longitudes de onda del espectro electromagnético,
desde las ondas de radio a los rayos gamma. A partir de aqui entonces, podremos obtener
la distribucién de flujo a lo largo de todas las longitudes de onda: esta distribucion ob-
servada, al proyectarla corresponde al espectro de la fuente observada (estrella, galaxia,
AGN, etc.).

Sin embargo, lo importante en espectroscopia no suele ser esta distribucién, sino las
lineas que se forman para diferentes longitudes de onda a lo largo de todo el espectro.
A estas lineas se les llama lineas espectraleﬂ las cuales podran incrementar conside-
rablemente el flujo medido a cierta longitud de onda (linea de emisién) o bien pueden
hacerlo decrecer (linea de absorcién). jPor qué se producen estas lineas?

A.1.1. Transiciones Atémicas.

Cuando Joseph Fraunhofer habia ya determinado, por el ano 1817, que estrellas di-
ferentes mostraban lineas diferentes, la explicacién de como y por qué se formaban las
lineas espectrales era atin desconocida. Tuvo que pasar casi un siglo para que aparecie-
ra la Fisica Cuantica y, con ella, se lograra determinar el origen de las distintas lineas
(Carroll & Ostlie, [1996)).

Pensemos en el atomo de hidrégeno. Pensemos en su modelo tedrico, con el electron
orbitando en cualquiera de los distintos niveles de energia permitidos n = 1,2,3,...
(Figura . El electréon estd ligado al protén con una energia que depende del orbital
al cual se encuentre, a saber:

13,6
n2

E, = [eV] (A1)
Es decir, el nivel de energia més bajo corresponde a n = 1 (lo més cerca del protén), y
para n — oo el electrén tendrd energia 0, por lo que dejard de estar ligado al protén.
De aqui, tendremos que el electrén debera ceder o ganar energia si quiere saltar hacia
un nivel n menor o mayor respectivamente. ;Cémo puede hacer esto? Simple: emitiendo
o absorbiendo un fotén con la misma energia que la diferencia de los niveles entre los

'En estricto rigor no son ’lineas’, porque se producen dentro de un rango A\ del espectro. Sin embargo,
este A\ es lo bastante pequeno en comparacién con el amplio rango abarcado por las longitudes de onda
del espectro y, ademas, se producen debido a transiciones atémicas ocurridas para longitudes de onda
especificas, por lo que el uso de la palabra linea es correcto.
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Figura A.2: Modelo del 4tomo de hidrégeno, con los distintos orbitales y sus niveles de energia.
El movimiento del electrén hacia niveles de energia mas altos o bajos motivard la absorcién o
emision de un fotén con la misma energia perdida o ganada respectivamente por el electrén.

que se quiere mover. Por ejemplo, para saltar den =3 an = 2:

13,6 N 13,6
4 9

= AE3_>2 = —1,89[6V]

AF3 .9 =FEy — E3 = —

el electron deberd perder una energia de 1.89 electron-Volts, por lo cual debera emitir
un fotén con esa energia. Dado que la energia de un fotén es de la forma:
_he
A

siendo h la constante de Planck h = 4,135 x 107 °[eV - 5] y ¢ la velocidad de la luz.
Entonces, un fotén emitido con tal energia tendra como longitud de onda:

E (A.2)

4,135 x 107 5[eV - 5] x 3 x 1018[A4 /]
N 1,89[eV]

A = 6563[A] = 656,3[nm)]
tal como se muestra en la Figura

Para el caso especifico del hidrégeno, las transiciones desde n = 1 hacia niveles mas
altos se reciben el nombre de series de Lyman, con A en el rango ultravioleta. Para
n = 2, reciben el nombre de series de Balmer (Ha, Hj3, Hv, etc) y se encuentran en el
rango optico. Y finalmente, para n = 3, las transiciones se llaman series de Paschen
y se ubican en el rango infrarrojo.
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Los niveles de energia variardan para los distintos elementos pero el principio es el
mismo: las lineas atémicas muestran las distintas transiciones atémicas llevadas a cabo
dentro de la fuente luminosa (una estrella en nuestro caso). No es dificil ver entonces por
qué la espectroscopia nos entrega informacion acerca de las abundancias de elementos
en las estrellas y la temperatura de ésta (la cual estd directamente relacionada con
las transiciones atémicas, como bien sabemos). Ademas, al ser las lineas atémicas una
propiedad més ligada a la longitud de onda del espectro que a su flujo, es susceptible a
todos los efectos asociados con ondas, tales como efecto Doppler o efecto Zeeman. Esto
nos permitird derivar otros parametros de nuestra estrella como la velocidad con que se
mueve o rota, asi como la posible presencia de campos magnéticos en ella.

Importante es aclarar que una linea no muestra que esté ocurriendo una transicién
atémica, sino miles de ellas. La intensidad de la linea (ya sea de absorcién o emision)
dependerd de la abundancia: de cudntos atomos o iones de ese elemento se encuentran
realizando tal transicién. La escala de tiempo de una transicién atémica es de ~ 1078
segundos, por lo que observar una transicién individual es imposible.

A.1.2. Clasificacion Espectral.

La espectroscopia permitié también la clasificacién de las estrellas de acuerdo a sus
lineas.

Las estrellas (salvo las estrellas peculiares como estrellas Wolf-Rayet) presentan prin-
cipalmente lineas de absorcién por sobre las de emisién. A partir de éstas, se ha podido
recrear la secuencia OBAFGKM, que va desde las estrellas més azules a las més rojas:

s Tipo Espectral O: color azul. Presentan fuertes lineas de He IIEL mientras que
las lineas de He I comienzan a hacerse fuertes.

= Tipo Espectral B: color azul-blanco. Las lineas de He I son més fuertes, mientras
que las de H I (Balmer) comienzan a aparecer.

= Tipo Espectral A: color blanco. Lineas de Balmer intensas, especialmente en
A0. Comienzan a aparecer lineas de Ca II.

= Tipo Espectral F: color blanco-amarillo. Lineas de Ca II contindan aumentando
y las de H I siguen disminuyendo. Aparecen lineas de metales neutros (Fe I, Cr I).

= Tipo Espectral G: color amarillo. Las lineas de Ca II se vuelven mas intensas,
y las lineas de metales neutros comienzan a aumentar.

= Tipo Espectral K: color naranjo. Lineas de Ca II alcanzan su pico en KO, vol-
viéndose mas débiles luego. El espectro comienza a ser dominado por lineas metali-
cas.

2En Astronomia, para saber el grado de ionizacién de un elemento a estudiar se le afiade al elemento
un nimero romano N indicando que el elemento se encuentra ionizado N — 1: es decir, presenta N — 1
electrones menos que protones. Asi, C IV significa ”carbono 3 veces ionizado” (con tres electrones menos),
H T significa ”hidrégeno 0 veces ionizado” (neutro, con igual ntimero de protones y neutrones) y He II,
”helio ionizado una vez”.
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= Tipo Espectral M: color rojo. Dominado los lineas metélicas neutras y por lineas
de moléculas.

Esta clasificacién corresponde a una secuencia de temperatura: las estrellas O (azules)
son las mas calientes y las tipo M son las mas frias. Cada tipo espectral tiene sub-tipos,
desde 0 (las mds calientes de su tipo) hasta 9 (las mas frias). A modo de ejemplo, la
clasificacion espectral del Sol es G2.
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Figura A.3: Espectros para distintos tipos de estrellas desde O5 hasta FO (Carroll & Ostlic,
1996). E1 ”V” representa de que son estrellas de la secuencia principal.

Las Figura y [A-4 muestran diferentes espectros para diferentes tipos espectrales.
Se observa cémo el pico del flujo tiende a desplazarse hacia longitudes de onda més cortas
para estrellas més calientes (Ley de Wien, ecuacién . También se observa que las
estrellas més frias muestran mas lineas (debido a que exhiben mds elementos), mientras
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Figura A.4: Espectros para distintos tipos de estrellas desde F6 hasta K5 (Carroll & Ostlie,
1996).

que las estrellas calientes s6lo presentan lineas de hidrégeno y helio.

Esta clasificacion también se hace presente en el Diagrama de Hertzsprung-Russell
(Figura, en donde se puede observar cémo las estrellas de la secuencia principal son
mas luminosas mientras mayor temperatura tienen (Carroll & Ostlie, [1996)).

A.1.3. Nomenclatura de Lineas Espectrales.

Hemos visto ya que las lineas espectrales corresponden a una longitud de onda es-
pecifica, y a un ion atémico especifico. De aqui, es posible asignarle a cada linea un
nombre para caracterizarla.

Los distintas lineas espectrales mencionadas a lo largo del texto se denominan segin
el ion al cual pertenecen determinado por el simbolo del elemento y el niimero romano



A.2. REACCIONES NUCLEARES. 81

que indica su nivel de ionizacién (ej: He I, C IV, N V| etc.) y la longitud de onda a la
que se produce la linea expresada en angstroms (para lo cual se antepone el simbolo A\
al nimero de la frecuencia). A modo de ejemplo, la transicién atémica entre los orbitales
3y 2 del atomo de hidrégeno produce una linea denominada H I A\ 6563, es decir, una
linea correspondiente a una transicién atémica de hidrégeno neutro a 6 563 angstroms
(aunque en el caso particular de hidrégeno neutro es més usada la nomenclatura de Ha).
Asimismo, He IT A\ 4686 es una linea de helio ionizado producida a 4686 angstroms.

A.2. Reacciones Nucleares.

Sabemos ya que las estrellas brillan debido a las reacciones termonucleares que tienen
lugar en el interior de ellas. ;Cudles son estas reacciones termonucleares?

Para el caso de estrellas masivas, éstas fusionan diversos elementos en cadena a lo
largo de su vida antes de estallar como supernova: hidrégeno, helio, carbono, oxigeno,
neén, magnesio y silicio para acabar finalmente con un ntcleo de hierro previo a su
colapso gravitacional. Sin embargo, las fases posteriores a la fusién de helio en el nticleo
tienen una corta duracién, y son poco relevantes respecto al destino que tendré la estrella.
Debido a esto, nos centraremos en los procesos de fusion del hidrégeno y del helio.

A.2.1. Fusion de Hidrégeno.
Proceso protén-protoén.

El proceso protén-protén (pp) consiste en la fusion de dtomos de hidrégeno (protones)
para formar dtomos de helio. El camino seguido es de la forma:

p+p — *D+et+v
D+p — 3He+~
SHe+ 3He — *He+2p

en donde p son los protones, 2D es un nicleo de deuterio (hidrégeno-2, un niicleo com-
puesto de un protén y un neutrén), et es un positrén (antimateria del electrén), v es
un neutrino y 7 es un fotén energético liberado en el proceso.

Dado que se necesitan 3 protones para formar un nicleo de helio-3, y son 2 los nicleos
de helio-3 necesarios para formar un ntcleo de helio-4, necesitamos en total 6 protones
(dtomos de hidrégeno) para formar un dtomo de helio junto a dos protones. Por ende,
diremos que en el proceso pp consiste en la fusién de 4 dtomos de hidrégeno para formar
uno de helio.

Este proceso domina la combustion de hidrégeno en ambientes con temperaturas

~ 4 x 105 Kelvin, el cual se da en estrellas con masas cercanas a la del Sol. Por ende,
este proceso no es dominante en estrellas masivas (Prialnik, 2000).
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Ciclo CNO.

Los elementos CNO (carbono, nitrégeno y oxigeno), presentes en un pequeno porcen-
taje en la composicion inicial de las estrellas, realizan reacciones en cadena ciclicas (el
elemento CNO final es igual al elemento CNO inicial) en las que convierten hidrégeno-1
(protén) en helio-4. Estas reacciones ciclicas se pueden dar de dos formas:

Lo+ 1lH - BN4+y

BN & BOotet4+v
130+ lH — 14N+’7
14N+ lH — 15O+’Y

Bo - BN4et 4
YN+'H — C+ 'He

o bien:
14N—|—1H N 150_1_,}/

Bo 5 BN4fet 4+
BN+ 1H 5 18044
60 4 1g 5 R4

Yp & YO4et+v
"o+ 1'H — Y“N+ %He

Este proceso domina en ambientes a temperaturas de ~ 1,5 x 107 Kelvin, la cual se da
en estrellas masivas de la secuencia principal (Prialnikl 2000).

A.2.2. Fusion de Helio.
Proceso Triple-Alfa.

Una vez que el hidrégeno presente en el niucleo se agota, la estrella debe comenzar
a quemar otro elemento con tal de seguir irradiando energia y no colapsar gravitacio-
nalmente. Este elemento serd el helio-4 (particulas alfa) residuo de los dos procesos de
combustién de hidrégeno descritos previamente. En el proceso Triple-alfa, tres atomos
de helio-4 se fusionaran para crear uno de carbono-12 mediante una nueva reaccion en
cadena:

‘He + *He — %Be
8Be+ ‘He — ¢

Pero el berilio-8 tiene una vida media de sélo 2,6 x 107 segundos, por lo que debe
rapidamente fusionarse con un ntcleo de helio con tal de no decaer. Por ende el proceso
Triple-Alfa sélo se produce a altas temperaturas como ~ 108 Kelvin, en donde el tiempo
medio de colisién entre un nicleo de berilio-8 y una particula o (helio-4) es menor al
senalado previamente (Prialnik, [2000).
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Modelos Atmosféricos.

B.1. Modelos para describir Sistemas Fisicos.

Para poder estudiar un sistema tal como una estrella como ésta evolucionara en el
tiempo, es fundamental conocer los procesos fisicos que ocurren en su interior y capas
externas, junto con el cémo ésta produce efectos observables a gran escala.

En el ejemplo de una estrella, la Ley de Wien:

_0,0028976[m K]

(B.1)

que nos permite conocer la temperatura de una estrella a partir de la longitud de onda
sea su pico de radiacién (asumiendo que una estrella se comporta como un cuerpo negro),
se deriva de la Ley de Planck para la radiaciéon de un cuerpo negro:

2hc? 1
A5 e—hc/ART _

I\T) = (B.2)
(Kutner, [2003) la cual, a su vez, proviene de la formulacién cudntica del problema de
la radiacién. Esto es, considerar a la radiacién (luz) como particulas en vez de como
ondas: la luz se emite entonces discretamente en ”paquetes” de energia (fotones) y no
continuamente en forma de ondas electromagnéticas. Este es un ejemplo de cémo la Fisica
de los procesos microscépicos estd ligada directamente con las propiedades macroscépicas
que podemos observar.

Otro ejemplo (también sobre estrellas) es el como describirlas fisicamente. Sabemos
que las estrellas estan en equilibrio hidrostatico, gracias a lo cual pasan la mayor parte
de su vida sin difuminarse ni colapsar hasta el final de su existencia. Dado esto, sin
embargo, jcomo se comportan las propiedades termodindmicas tales como la presién, la
masa o la temperatura?

La respuesta no es sencilla, asi que lo mejor que podemos hacer es crear un conjunto
de ecuaciones que sean capaces de describir nuestro sistema (es decir, que nos entreguen
el valor de todas las propiedades que queremos conocer en cualquier punto definido). A
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este conjunto de ecuaciones le llamamos Modelo, debido a que es una abstraccion fisica-
matematica disenada para representar la realidad. Dada la complejidad del problema,
un modelo siempre tomara en cuenta suposiciones y aproximaciones que simplifiquen
las ecuaciones y sus calculos; estas suposiciones y aproximaciones tendran un grado de
validez dependiendo del grado de precision que queramos para nuestro modelo. El nivel
de éxito de un modelo dependera de qué tanto sus predicciones y/o resultados logran
aproximarse a las observaciones y/o mediciones hechas al sistema real.

Volviendo al ejemplo de nuestra estrella. Puesto que ésta se encuentra en equilibrio
hidrostético, nuestras expresiones para la presién y la masa serdn, respectivamente:

dpP m(r)p(r) d

@ MR, % p B.

dr G r2 + dr’ T (B.3)
dm 9

donde m(r) es la masa encerrada dentro de un radio r y p(r) es la densidad a un punto
r. Aqui, por ejemplo, nuestra suposicién es el hecho que considerar a la estrella con
simetria esférica, lo cual conlleva que nuestras variables dependan sélo de la coordenada
radial . Una suposiciéon que, en el caso de estrellas rotantes por ejemplo, deja de ser
valida.

Lo anterior es simplemente una muestra de como se construyen los modelos tedricos.
En realidad, éste es un modelo muy simple, ya que considera a la estrella como un
fluido ideal y no tiene en cuenta la interaccién de las distintas particulas que componen
la estrella (fotones, electrones, elementos diversos). Ademds, consideramos a la estrella
como homogénea, sin cambios en su estructura; y bien sabemos que no es asi: una
estrella no se comporta de igual forma en su nicleo que en sus capas exteriores. Para
ello entonces, serd necesario complejizar nuestros modelos.

B.2. LTE versus non-LTE.

La parte que nos interesa modelar para estudiar de una estrella es su atmoésfera, es
decir, toda su estructura desde la fotosfera (superficie estelar) hacia el exterior. La razén
es que es esta capa la cual observamos: todas las lineas espectrales que podemos ver se
forman en la atmésfera, ya sea en la superficie o en el viento.

Consideremos ahora a nuestra estrella ya no como un fluido sino que como un conjunto
de particulas. Necesitamos describir todos los parametros de la atmésfera en funcién de
su coordenada radial, junto con conocer también la proporcién de los distintos elementos
que la componen: las poblaciones atémicas. ;Cémo podriamos modelarla?

Puesto que ahora tenemos un conjunto de particulas microscépicas, necesitaremos
recurrir a la Fisica Estadistica para conocer sus propiedades macroscépicas. Las cosas
podrian simplificarse bastante si asumimos que nuestro sistema (atmdsfera) se encuen-
tra en equilibrio termodinamico, TE. En este estado, la distribucién de velocidades de
nuestras particulas puede describirse s6lo en funcién de dos variables termodindmicas: la
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temperatura 1" y la densidad total de particulas IN. Lamentablemente, puesto que nues-
tro sistema esta dejando escapar particulas en una cantidad no despreciable, el equilibrio
termodindmico no es una buena aproximacién para una atmosfera de una estrella masiva.

Sin embargo, si bien no podemos asumir TE para nuestro sistema completo, si po-
demos usar el concepto de equilibrio termodindmico local (LTE). Este nos dice que el
equilibrio termodinamico no puede cumplirse para todo el sistema pero si localmente,
para valores en una vecindad cercana a un punto 7'(r) o N(r).

Bajo el LTE, se cumplen la distribucién de velocidades de Maxwell-Boltzmann:

3/2
nydv = 4mn (2 TZT) e~ /2R 2y, (B.5)
7r

ademds de satisfacer la ecuacién de excitacién de Boltzmann:

Ni _ 9i ~(Bi-B)/kT (B.6)
Nj g

y la ecuacién de ionizacion de Saha:

, . 3/2
Nz+1 o QZH-I (27rmekT> e—Xi/kT (B7)

Nz‘ N neZi h2

De estas tres ecuaciones, podemos extraer las poblaciones atémicas conociendo la tem-
peratura a la cual se encuentran en equilibrio.

Microscépicamente, tenemos que los procesos atémicos estan balanceados. Esto quiere
decir que las tasas de probabilidad de excitacién y desexcitacién, o de ionizacion y
recombinacion, para un determinado elemento o un determinado par de niveles son
iguales.

Los modelos LTE funcionan muy bien para estrellas tipo solar, en donde el viento
estelar es lo suficientemente tenue (log M ~ —14) como para ignorar sus efectos y consi-
derar a nuestra atmosfera en equilibrio hidrostatico. Esto no es valido cuando los vientos
estelares son més intensos (log M > —9): el equilibrio hidrostatico ya no se cumple més
y las tres ecuaciones mencionadas anteriormente ya no describen adecuadamente las
poblaciones atémicas.

En tal caso, nuestro sistema estd ahora regido por fisica fuera del equilibrio termo-
dindmico local (non-LTE o NLTE). Puesto que las ecuaciones anteriores no nos sirven,
debemos recurrir a otras para describir las poblaciones atémicas. Necesitaremos deter-
minar las poblaciones de los distintos nivelesﬂ ahora gobernados por procesos de colisién
y de radiaciéon. Recurriremos entonces a las ecuaciones de equilibrio estadistico y de
transferencia radiativa (Lanz, 2000; [Hubeny, [2000).

'Podemos hablar de poblaciones de niveles de la misma forma que de poblaciones atémicas, porque
en muchos casos no sélo estamos interesados en conocer la proporcion de elementos sino también en
qué estado se encuentran. A modo de ejemplo, no sélo nos interesa saber cudnto nitrégeno hay en nuestra
atmoésfera sino también cudnto de él estd en estado basal, excitado o ionizado. Cuando sélo queramos
hacer la diferencia entre las poblaciones neutras y las ionizadas de un mismo elemento, hablaremos de
poblaciones iénicas.
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B.3. Ecuaciones de Equilibrio Estadistico.

Consideremos poblaciones de niveles atémicos gobernadas por la tasa de todos los
procesos (colisional y radiativo) en el cual un d4tomo abandona un nivel i para llegar a
un nivel 7, junto a los respectivos procesos de retorno al nivel 4.

Los procesos involucrados pueden ser de la forma:

» Para el caso de interacciones ligado-ligado (bound-bound transitions):

e (j;: excitacion colisional.
e (j;: desexcitaciéon colisional.
e RR;;: foto-absorcion.

e Rj;: emisién espontdnea y/o estimulada.
» Para el caso de interacciones ligado-libre (bound-free transitions):

e (;;.: ionizacién colisional.
e (y;: recombinacién de tres cuerpos.
e R;.: foto-ionizacién.
e Ry;: recombinacién espontdnea y/o estimulada.
Tendremos luego, la probabilidad total de excitacién (o de ionizacién, reemplazando
Jj—k):
Pij = Cij 13 Rz'j

Y la probabilidad total de desexcitacién:
Py = Cji & Rji

A partir de aqui, las ecuaciones de equilibrio estadistico (o rate equations) para
un atomo con N niveles nos dice que la tasa de cambio para las distintas poblaciones
atémicas n; estan dadas por:

dn.: N N
PSR S @8
JF#i JF#i

para el nivel 1.

El primer término a la derecha representa la ganancia, en poblacién, debido a las
contribuciones de los otros niveles, mientras que el segundo término es la pérdida de
poblacion hacia los otros niveles. Nétese que, si bien tendriamos IV ecuaciones, s6lo N —1
de ellas serian independientes. Para poder resolver el sistema, necesitaremos anadir la
ecuacién que permita la conservacion de las particulas:

N
Z n; =nr (B.9)
=1
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siendo np la poblacion total de particulas. Tendremos asi N ecuaciones y N incégnitas.
Para un medio en movimiento con una velocidad local de fluido ¢’y situaciones tiempo-
dependientes, las ecuaciones que gobiernan las poblaciones atémicas toman la forma:

N N
on; .
(97; =-V- (nﬂ)) + Z anij —n; Z F’ij (B.lO)
J#i J#
la cual simplemente establece que la tasa de cambio para n; se determina a partir del

flujo neto de las transiciones hacia el nivel ¢ desde los niveles j y desde el volumen
circundante. Al igual que en el caso anterior, necesitaremos anadir una ecuacién extra:

8nT
—— = =V (ng?) (B.11)
ot
Si las tasas de colisién y de radiacién son conocidas, entonces las ecuaciones de equi-
librio estadistico serdn lineales, es decir, no contendran elementos cuadraticos (Leung,

2000)

B.3.1. Expresiones para Tasas Radiativas y Colisionales.

Para describir un sistema bajo condiciones non-LTE, tendremos que determinar en
detalle los procesos radiativos y colisionales para resolver las ecuaciones de equilibrio
estadistico. En general, necesitamos determinar las cross sections, es decir, el area den-
tro de la cual una particula puede sufrir dispersién al interactuar con otras. Podemos
expresar las tasas de radiacién para las transiciones b-b y b-f de la forma:

R;; = 47T/Agij(2)yj(y) dv (B.12)
i (V)] 2hv?
Rj; = 47r/ WG@(V) ( c;j + J(V)> dv (B.13)
con:
Gij(v) = gi/9f, caso ligado-ligado
h
=neD;(T) exp [_k;] , caso ligado-libre

®;(T) es el factor de Saha-Boltzmann y 0;;(v) es la correspondiente seccién eficaz.
J(v) es la intensidad promedio a la frecuencia v.
Para el caso colisional tendremos:

o0 2F o
Cij = ne Tij (E)\ —f(E)dE, excitacién
Eo m
o

2E—E
Cﬁ:m/<m@—ﬂﬁ(wﬂE—%M@—ﬂm desexcitacién
0
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donde f(E) es la distribucién de energia de las particulas colindantes. Se puede demostrar
que:

_owB) g E-E (B.14)
Uji (E — Eo) gi FE
Para una distribucion Maxwelliana tendremos:
Cij  9j Ey
== —— B.15
= Bew (7 (B.15)
Para distribuciones no-Maxwellianas, debemos usar o;;/0;; para encontrar la razén

Cij/Cii

Consideremos un proceso de ionizacién colisional en el cual un electrén de energia E
produce un ion junto a un par de electrones de energias E' y E — Eg — E’, donde Ej es
el potencial de ionizacién para el atomo en el estadio 7. Tendremos:

oi(E, E') _ 16r Uy mE'(E — Ey — E')
ow(E'\E—FEy—E) h3 U E

(B.16)

donde U; y Uy, son las funciones de particion de los atomos en los estados ¢ y k. Luego:

o) E—FEy 2
i = me / / oo, BV 2L f(B)dE'dE (BAT)
Ey JO m

y para C};, usamos:

. 1,5
Ci, Uy 22mmkT) P, <_ E0> (B.18)

A, h3 kT

(Leung}, [2000)).

Dada la evidente complejidad de las ecuaciones, éstas no pueden resolverse analitica-
mente. Necesitaremos entonces recurrir a calculos numéricos para encontrar las solucio-
nes que nos entreguen los valores de las poblaciones atémicas.

B.3.2. Ecuacién de Transporte Radiativo.

Ya hemos descrito las ecuaciones de equilibrio estadistico, necesarias para determinar
las poblaciones atémicas en sistemas non-LTE. En ellas vimos que los fotones (procesos
R;; y Rix) pueden excitar o ionizar los elementos presentes en la atmésfera. Sin embargo,
los fotones también le anaden energia y momentum a las particulas, lo cual provoca que
sean lanzadas hacia el espacio en forma de viento estelar: hablamos entonces de Vientos
Estelares Impulsados por Radiacién (Radiation Driven Stellar Winds). Queremos
saber de qué forma esta radiacién es capaz de impulsar el viento.

Para ello, usamos la ecuaciéon de transporte radiativo:

dl,(s) = €,(s)ds — Kk, 1, (s)ds (B.19)
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donde I, es la intensidad de radiacién (energia por unidad de tiempo y por unidad de
superficie) a una frecuencia v determinada.

Esta nos dice cudnta energia se transporta a lo largo de un segmento ds en un medio
con emisividadﬂ €,(s) y opacidad k,(s). Basicamente, la ecuacién de transferencia
radiativa nos dice que la intensidad puede decrecer debido al scattering sufrido por los
fotones y puede aumentar debido a los procesos atémicos presentes a lo largo del camino.

Esta tampoco es una ecuacién que puede resolverse de forma analitica. La profundidad
optica y el coeficiente de emision dependerd de las poblaciones atomicas, las cuales
necesitaran calcularse a partir de las ecuaciones de equilibrio estadistico. Ademaés, si
consideramos una geometria esférica (tal como la de las estrellas), el problema se complica
aun mas al tener que considerar 3 dimensiones.

Es por eso que, junto con recurrir a métodos numéricos para resolver las ecuacio-
nes de equilibrio estadistico y de transferencia radiativa necesitaremos incluir algunas
aproximaciones que simplifiquen los calculos.

2Emisividad €, se define como el porcentaje radiacién que emite una superficie a determinada fre-
cuencia v (o un segmento de superficie) en comparacién a lo que emitirfa si se tratara de un cuerpo
negro. Es decir, la emisividad de un cuerpo negro a cualquier frecuencia serd egp = 1.
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