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RESUMEN

En esta tesis se presenta un estudio en la regién de radio de los vientos en estrellas
masivas, en particular su interaccién ya sea con el viento de una estrella compaiiera o con
su medio circundante. El caso de un sistema binario con vientos interactuantes se estudia
a través de dos objetos en particular: Cyg OB2 No. 5 y WR 147. Se analiza el caso
de WR 6 como un posible ejemplo de la interaccién de un viento estelar con su medio

circundante.

En el Capitulo I se presenta una introduccién general sobre los vientos estelares. Se
describen observaciones a través de todo el espectro electromagnético asi como los posibles

mecanismos de produccion del viento.

En el Capitulo II se presentan observaciones realizadas con el Very Large Array (VLA)
para una muestra de 8 objetos (estrellas OB y WR) obtenidas en 1994 y 1995. En base a
estas observaciones se derivan densidades de flujo, indices espectrales y tasas de pérdida
de masa para cada uno de los objetos. Las principales conclusiones de este anilisis son:
1) las estrellas observadas pueden clasificarse en tres grupos: i) fuentes consistentes
con un viento térmico cldsico {con poca o sin contribucién no-térmica); i) fuentes que
son claramente no-térmicas; %) fuentes térmicas con indices espectrales positivos que
difieren del valor cldsico de 0.6 para vientos térmicos; 2) se derivan tasas de pérdida de
masa o limites superiores para todos los objetos. Se propone que estos valores son mds
confiables que las determinaciones anteriores encontradas en la literatura ya que a 7 mm
la contaminacién del espectro térmico por radiacién sincrotrén se espera sea pequeiia; 3)
en P Cyg se encuentra que las densidades de flujo varian en ~50% en un periodo de ~ 1
ano. Sin embargo, el indice espectral permanece constante y esta caracteristica no puede
ser explicada con los modelos de variabilidad existentes hasta ahora; 4) en el caso de Cyg
OB2 No. 5, se encuentra que el sistema estaba en su estado “bajo” (térmico) de emisién

en la época de las observaciones aunque se sugiere que podria estar entrando al estado
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“alto” (no-térmico) predicho para 1996. El indice espectral derivado para la compafiera
débil en radio de este sistema es fuertemente no-térmico, —2.4£0.6; 5) en el caso de WR
147 se encuentra que de 1.4 a 43 GHz el indice espectral es de ~0.34. Este valor sugiere

la posibilidad de un viento anisotrdpico.

En el Capitulo III se estudia en detalle Cyg OB2 No. 5. Hsta fuente es un siste-
ma binario de contacto (observado tanto en el éptico como en el radio como un objeto
puntual) que muestra una débil compafiera en radio (‘componente secundaria’). Una se-
gunda componente se observa también en el 6ptico por medio de observaciones CCD y
observaciones del satélite Hipparcos. En base a estas observaciones se determina la sepa-
racién entre las componentes dpticas. Después de analizar los datos, se determina que la
compaiiera débil en radio no coincide espacialmente con la estrella éptica secundaria. Se
concluye entonces que la emisién débil en radio es debida a la colision de los vientos de
las dos estrellas épticas. Esta es la primera vez que se llega a esta conclusién en base a

astrometria absoluta de las diversas fuentes.

En el Capftulo IV se presenta el andlisis del segundo objeto binario con vientos inte-
ractuantes: WR 147. Las observaciones muestran dos fuentes de emisién. La componente
principal tiene como contraparte éptica una estrella Wolf-Rayet: WR 147. Recientemente
se ha encontrado que la segunda componente en radio posee una contraparte tanto en el
éptico como en el infrarrojo . Similarmente al caso de Cyg OB2 No. 5, las contrapartes
Sptica e infrarroja no coinciden espacialmente con la componente secundaria observada
en radio. Asf, se propone también que la emisién secundaria en radio es producida en la
regién de interaccién de los vientos de las componentes épticas. En base a esta hipétesis,
se ajusta una curva para la forma de la regién de interaccién (proyectada en el cielo).
La curva ajustada permite derivar un rango de posibles dngulos de inclinacién para el

sistema. Ista técnica es aplicada aqui por primera vez.

En el Capitulo V se analiza el caso de WR 6. El objetivo de este estudio es determinar

si el viento que posee esta estrella tieme alguna relacién con las cavidades o burbujas
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bipolares observadas en HI. Si el viento mostraba alguna anisotropia, podria concluirse
que existia una relacién entre las burbujas de HI y el viento estelar. Sin embargo, no se
encuentra evidencia firme que apoye la existencia de un viento anisotrépico, WR, 6 parece
poseer un viento esféricamente simétrico. Bajo esta hipdtesis se encuentra un tamano
para la fuente y algunos parametros como la temperatura de brillo y la tasa de pérdida
de masa. Estos parametros apoyan la idea de que el viento de WR 6 es un viento térmico

clasico.

Finalmente en el Capitulo VI se resumen las conclusiones globales de este trabajo.
Los resultados obtenidos en esta tesis han sido publicados en los siguientes articulos:

Contreras et al. (1996, 1997) y Contreras & Rodriguez (1998, 1999).

Se presentan ademds dos apéndices:

e Apéndice A: Mecanismos de emisién en radio

¢ Apéndice B: Interaccion de Vientos



ABSTRACT

In this thesis we study the radio emission from the wind of massive stars, in particular
its interaction either with the stellar wind of a companion or with its surrounding medium.
The interacting-wind binary case is studied by means of two particular objects: Cyg OB2
No. 5 and WR 147. We analize the case of WR 6 as an example of a stellar wind

interacting with its surrounding medium.

In Chapter I a general introduction on stellar winds is given. Observations throughout
the entire electromagnetic spectrum as well as possible wind production mechanisms are
described.

In Chapter II we present Very Large Array (VLA) observations of a a sample of 8
objects (OB and WR stars) obtained in 1994 and 1995. Based on these observations we
derive flux densities, spectral indices and mass loss rates for each object. The main con-
clusions of this analisis are: 1) the observed stars can be classified into three groups: i)
sources consistent with a classical thermal wind (with no or modest non-thermal contri-
bution); i) source that are clearly non-thermal; i:1) thermal sources with positive spectral
indices that differ from the classic 0.6 value for thermal winds; 2} we derive mass loss
rate values or upper limits for all objects. We propaose that these values are more relia-
ble than previous determinations that are found in the literature because at 7 mm the
contamination of the thermal spectrum by synchrotron radiation is expected to be small;
3) in P Cyg we find that the flux densities varied by ~50% over a period of ~ 1 year.
However, the spectral index remains constant and this characteristic cannot be explained
by present models of the variability; 4) in the case of Cyg OB2 No. 5, we find that
the system was in its “low” state of emission (thermal) during the epoch of observations
although it is suggested that it may be entering the “high” state (non-thermal) predicted
to occur in 1996. The derived spectral index for the weak radio companion of the system
is strongly non-thermal, —2.4 = 0.6; 5) in the case of WR 147, we find a spectral index
of ~0.34 from 1.4 to 43 GHz. This value suggests the possibility of an anisotropic wind.

In Chapter IIT we study Cyg OB2 No. 5 in detail. This source is a contact binary
system (observed both in the optical region and in the radio as an unresolved object)
that shows a weak radic companion (‘secondary component’). A secondary component is

observed too in the optical region using CCD and Hipparcos satellite observations. Based
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on these observations we determine the separation between the two optical components.
After analizing the data, we determine that the weak radio component does not spatially
coincide with the optical secondary star. Then we conclude that the weak radio emission
is due to the collision of the winds of the two optical stars. This is the first time that this

conclusion is reached on the basis of absolute astrometry of the different sources.

In Chapter IV we present the analisis of the second wind-interacting binary system:
WR, 147. The observations show two emission sources. The main component has as the
optical counterpart the Wolf-Rayet star: WR 147. Recently it has been found that the
secondary component has an optical as well as an infrared counterpart. Similar to the case
of Cyg OB2 No. 5, the optical and infrared counterparts do not coincide spatially with
the observed secondary radio component. Thus, we propose too that the secondary radio
emission is produced in the wind interaction region of the two optical components. On
the basis of this hypothesis we determine a curve that follows the shape of the interaction
region {projected onto the plane of the sky). The fitted curve allows us to derive a range
of possible inclination angles for the system. This technique is applied here for the first

time.

In Chapter V we analize the case of WR 6. The goal of this study is to determine
if the stellar wind has some relation with the bipolar cavities or bubbles observed in HI.
If the wind showed some anisotropy, it might be concluded that a relation between the
wind and the HI bubbles existed. However, no firtn evidence can be established. WR
6 seems to possess a spherically symmetric wind. Based on this hypothesis we derive a
source size and some parameters like the brightness temperature and the mass loss rate.

These parameters support the idea that the WR 6 wind is a classical thermal wind.

Finally, in Chapter VI the global conclusions of this work are resumed. The results
obtained in this thesis have been published in the following papers: Contreras et al. (1996,
1997) y Contreras & Rodriguez {1998, 1999).

We present two appendices:

¢ Appendix A: Radio Emission Mechanisms

* Appendix B: Winds Interaction
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Capitulo I

INTRODUCCION

I.1  Un poco de historia

Fue a principios de este siglo cuando cambié la idea de que las estrellas vivian y evolucio-
naban “tranquilamente”. Primero, la fotografia hizo pensar que eventos espectaculares
como las novas y supernovas involucraban la pérdida de materia de las estrellas. Mas
adelante, la espectroscopia mostrarfa que ademds, este material se mueve a grandes ve-
locidades, >1000 km s~!. Independientemente de fenémenos explosivos que provocan la
pérdida de masa en las estrellas, un objeto muy especial, HD 193237= HR 7763= 34 Cyg
localizado en la constelacién del Cisne, mas conocido como P Cygni, presenté variaciones
en brillo durante un periodo de 60 afios ¥y un espectro que mostraba aproximadamente
140 componentes con perfil muy peculiar: emisién de linea centrada muy cerca de su
longitud de onda de laboratorio mas una absorcién situada hacia longitudes de onda mas
cortas, lo que implica material moviéndose a velocidades que se acercan al observador.
Este tipo de perfiles han definido desde entonces una nueva categoria de lineas espectra-
les, los llamados perfiles P Cygni. Estos perfiles fueron detectados desde fines del siglo

pasado, en 1894, por W.W. Campbell, sin embargo, la interpretacion correcta de ellos la
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9  CAP{TULO I INTRODUCCION

realizaron a finales de los afios 20’s McCrea (1929) en un estudio de novas y Beals (1929)
al estudiar estrellas Wolf-Rayet. La interpretacién de Beals de tales perfiles era que los
4tomos estaban siendo eyectados radialinente desde la estrella a las velocidades indicadas

por el limite azul de la absorcién observada.

Entre los afios 30’s y 50’s se encontrd que ademas de las novas, supernovas y estre-
llas Wolf-Rayet, los objetos tardios, como las supergigantes M, que se encontraban en
sistemas binarios parecfan “tener cromdsferas enormes que se extienden a distancias tan
grandes como la separacién entre las componentes”, segtin Deutsch (1956), lo que impli-
caria que este gas tan alejado de la estrella podia escapar del pozo gravitacional de la
misma. Asf, también los sistemas binarios mostraban caracteristicas peculiares, ya sea
espectroscépicas o fotométricas, que indicaban la presencia de pérdida de masa de una
o ambas componentes del sistema. De hecho, las binarias tipo Algol eran ya conocidas

como un caso de pérdida y transferencia de masa en binarias.

Un ejemplo cercano de una estrella que presenta pérdida de masa, es nuestro propio
Sol. Desde la década de los 30’s, se conocfa que las auroras boreales y algunos otros
fenémenos geomagnéticos en la Tierra estaban relacionados con particulas energéticas
provenientes del Sol y también con sus periodos de actividad (Chapman & Ferraro 1931,
1940). Fue Biermann {1951) quien al estudiar la orientacién de las colas cometarias
sugiri6 la existencia de un flujo de particulas con altas velocidades que al colisionar con
las particulas de la cola del cometa les trasfieren momento radial en direccién opuesta
al Sol. Finalmente, Parker (1958) afirma que: “la gravedad solar no puede retener el
gas coronal que se encuentra a altas temperaturas”, y desarrolla un modelo teérico que
describe un flujo de baja velocidad en las cercanias de la fotdsfera solar que es acelerado

a velocidades supersénicas a distancias grandes del Sol, y llama a este flujo de particulas
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viento solar,

Actualmente se sabe que las capas mis externas de la atmésfera de la mayorfa de las
estrellas se encuentran en expansién formando un viento estelar, llamado asi por primera

vez por Pikel'ner (1968) en analogia al viento solar.

1.2 Mecanismos de Produccidén

Los vientos estelares cubren un amplio rango en sus distintas propiedades: pueden ser
tan masivos como ~ 107° M, afo™! y dpticamente gruesos, tanto en algunas lineas
espectrales como en el continuo, o pueden encontrarse en el otro extremo con pérdidas de
masa tan pequenas como la de nuestro Sol, de apenas ~ 1071 M afio™!, y ser dpticamente
delgados. El mecanismo que provoca esta expansién y consecuente pérdida de las capas
mas externas de la estrella, es atin un campo de investigacién actual muy importante. Las
teorias sobre vientos estelares se basan principalmente en dos mecanismos principales: por

radiacion y por calentamiento coronal.

1.2.1 Modelos Radiativos

Estos modelos se basan en el hecho de que el campo de radiacién, sobre todo en estrellas
muy luminosas, es tan fuerte que el momento impartido al gas por los fotones de la
estrella provocan que el material se mueva o fluya a velocidades transénicas. En estrellas
de tipo temprano la transferencia de momento se da a través de la alta opacidad que
presentan muchas lineas de resonancia, sobre todo en la regién ultravioleta del espectro.
El material acelerado sera entonces capaz de absorber fotones de frecuencias cercanas a la

frecuencia central en reposo de la linea, debido al desplazamiento Doppler, aumentando
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asf la. opacidad de la linea y provocando a su vez una aceleracién cada vez mayor. De este

modo, los vientos llegan a alcanzar velocidades muy altas.

En estrellas de tipo tardio, la atmdsfera fria permite la formacién de granos de polvo
cuya alta opacidad en el infrarrojo provoca el movimiento tanto de los granos como del gas
circundante. En este caso la aceleracién del viento es menor que para el caso de estrellas

tempranas y la velocidad terminal que se alcanza lo es también.

La propuesta de que la presién de radiacién podfa resultar en la pérdida de masa se
discutia ya desde mediados de los afios 20’s por Johnson (1925) y Milne (1925, 1927)
y mds tarde por Pikel’'ner (1947) quien sugirié que los dtomos de C, N, O y S podian
ser eyectados de las estrellas por medio de la presién de radiacién. Sin embargo, Lucy
& Solomon (1970) fueron los primeros en proponer un modelo hidrodindmico (y no de
particulas individuales) que mostraba que el mecanismo de produccién de los vientos era
la inyeccién directa de momento al gas por medio de la absorcién de lineas de resonancia
en el ultravioleta de iones como Si IV, C IV, N V y § VI. Las suposiciones basicas son que
el flujo es estacionario, con temperatura constante, homogéneo y con simetria esférica.
Ellos encuentran ademas que las tasas de pérdida de masa no pueden exceder el limite
L/c? (con L, la luminosidad de la estrella y c, la velocidad de la luz), aunque Cassinelli

& Castor (1973) obtienen una mejor estimacién de este limite: M < Ljvc.

Mis tarde Castor, Abbott & Klein (1975, 1976) desarrollan un modelo también pura-
mente radiativo mas completo que toma en cuenta gue un gran nimero de lineas subor-
dinadas pueden ejercer una fuerza que contribuye de manera importante a la fuerza total
ejercida sobre el gas. Ademads, a diferencia del modelo de Lucy & Solomen, encuentran
una ley de velocidades para el material. Los resultados de su modelo logran explicar al-

gunas de las peculiaridades del espectro de { Pup como la falta de flujo de continuo en la
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regién ultravicleta. En nuestros dias, estos modelos siguen siendo bésicos en el desarrollo

de nuevos modelos.

I1.2.2 Modelos Coronales

Estos modelos estdn basados en el hecho de que en el caso de estrellas con zonas de
conveccidn, o alguna otra fuente de energia de ondas aciisticas o mecdnicas, la atmdsfera
exterior es calentada mecanicamente. FEsta regién coronal de la atmdsfera de la estrella
se expande entonces supersénicamente como un viento debido a que no puede establecer

un equilibrio de presién con el medio.

Este tipo de modelo es mas bien apropiado para estrellas poco luminosas como para
que la presién de radiacién sea importante. Hearn (1975b) propone un modelo basado
en el balance de energia, en el cual la suma de flujos de “pérdida” es igual al flujo de
energia incidente que de “alguna manera” es generada en las regiones sub-fotosféricas.
Las pérdidas de energia propuestas son: a) flujo conductivo hacia la regién de transicién
cromosfera-corona; b) flujo radiativo de la misma corona; c) flujo de energia del propio
viento, similar a la descrita por Parker para el Sol. Hearn argumenta asi que la estructura
coronal estd completamente descrita por el flujo de energia mecdnica que entra desde la
base. Esta teorfa tiene algunos puntos criticables, como el suponer que la region de tran-
sicién cromésfera-corona tiene una presién constante. Ademads pueden existir, como en el
caso del Sol, estructuras magnéticas que modifiquen esta estructura. El tratamiento de
esta regidn de transicién es donde el modelo presenta mds problemas. Aiin actualmente
se desconoce el mecanismo preciso de calentamiento coronal. Por ejemplo, muy reciente-
mente Priest et al. (1998) favorecen el rompimiento turbulento y reconexién de las lineas

de campo magnético como el mecanismo de calentamiento de la corona solar difusa. Asi,
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este es un tema abierto y por tanto los modelos deben desarrollarse de manera que no

dependan especificamente del mecanismo de calentamiento.

I1.2.3 Modelos Hibridos

Debido a que los modelos puramente radiativos o puramente coronales no pueden ex-
plicar algunas observaciones, se ha propuesto la existencia de modelos hibridos (corona~
les++radiativos). Hearn (19752) propone que la densidad del flujo en estrellas OB, a ~2R.,
es tan alta que debe existir un enfriamiento muy répido y por tanto la temperatura debe
caer rapidamente en una “zona de recombinacién” localizada a una altura donde la entra-
da de energia mecdnica ya no sea efectiva. Sugiere asi, que el flujo se inicia por gradientes
de presién en la corona y después es acelerado a grandes velocidades por la absorcién en

lincas.

Otro modelo hibrido fue propuesto por Waldron (1984), el llamado “viento estelar de
recombinacién” (RSW). Los cdloulos en su modelo dan como resultado una estructura
de recombinacién en el viento debida a la transicién de un viento coromal a un viento
radiativo, donde los rayos-X coronales son un factor importante debido a que determinan
la estructura de ionizacién, el calentamiento y el enfriamiento. La radiacién provenierite
de la base del viento, la zona coronal, es responsable de sus propiedades de absorcién y es
determinante en su estructura total. El espectro en rayos-X que obtiene a partir de este
modelo, es comparado con observaciones realizadas con el satélite Einstein y encuentra un
ajuste aceptable, aunque al comparar con otras observaciones encuentraﬁ una deficiencia
de flujo alrededor de 0.6 keV. Por lo anterior, no descarta la posibilidad de que la emisién
de rayos-X pueda estarse dando en las partes mds externas debido a choques provocados

por inestabilidades en el viento como proponen Lucy & White (1980} y Lucy (1982b).
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Sin embargo, el modelo no resuelve el problema del origen de las regiones coronales. De
hecho, atin actualmente no se conoce ningiin mecanismo que tenga lugar en las estrellas
tempranas que pueda generar y sostener zonas coronales que emitan suficiente flujo en
rayos-X para ajustar las observaciones. Al parecer, existe un mecanismo independiente

que produce una fraccién significativa de la luminosidad observada en rayos-X.

1.3 Observando Vientos Estelares

Existen evidencias observacionales, como perfiles P Cygni, lineas de emision y asimetrias
en las lineas, en todo el espectro electromagnético que nos hablan de la presencia de vientos
estelares tanto en estrellas jovenes, estrellas O y B tempranas, como en estrellas tardias
y en estrellas Wolf-Rayet. Sin embargo, en un principio las caracteristicas observadas
que parecian estar relacionadas con el flujo de material no eran tan claras. Por ejemplo,

las velocidades del viento derivadas a partir del extremo azul de la absorcién en los

perfiles P Cygni en el éptico es de aproximadamente 200-400 km s™!, mientras que la

velocidad de escape de la superficie estelar es del orden de 1000-1500 km s~! para una
estrella OV y de ~600-900 km s~! para una estrella OBI. Entonces, jcémo explicar esta
aparente inconsistencia? La respuesta estd en que los primeros estudios en busca de
tales caracteristicas estaban basados en observaciones en la regidn visible realizadas desde
tierra. Estos eran datos de lineas producidas en transiciones subordinadas, es decir,
provenientes de niveles con potenciales de excitacién muy altos, y por tanto poco poblados
en las regiones externas donde la densidad es mas baja que en las capas mas internas
cercanas a la fotésfera de la estrella. Asi, la densidad columnar de dtomos absorbedores
es pequeia y la informacién que nos proporciona refleja sélo las condiciones de la region

mas interna del viento, donde las velocidades son menores a la que se alcanza lejos de la
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estrella, la llamada velocidad terminal.

I.3.1 Region UV

Afortunadamente a mediados de los afios 60’s fue posible realizar observaciones en la
regién ultravioleta del espectro por medio de instrumentos instalados en cohetes, y mas
tarde en los afios 70’s en satélites fuera de nuestra atmoésfera. Estas observaciones per-
miten detectar lineas de resonancia (i.e. provenientes del estado base) de los elementos
més abundantes que se encuentran en distintos estados de ionizacién, entre otras. Las
densidades columnares de estas lineas son grandes y reflejan las condiciones fisicas de
las regiones mds externas de la envolvente. A pesar de que Wilson (1958) al estudiar el
espectro visible de estrellas tempranas gigantes y supergigantes, descubrié evidencia de
material moviéndose a altas velocidades, la primera evidencia “directa” de la existencia
de pérdida de masa la obtuvo Morton (1967a, 1967b) precisamente al observar lineas de
resonancia en el ultravioleta que mostraban desplazamientos que correspondfan a veloci-
dades del flujo entre 1500 y 1900 km s~!. En sus trabajos, Morton estudia una muestra
de estrellas en Orién cuyas lineas de resonancia del C 1V, 8i IV y N V, se encuentran
desplazadas al azul hasta por aproximadamente 3000 km 571, Estos desplazamientos son
interpretados, en analogia a lo que sucede en el visible, como evidencia de pérdida de
material a altas velocidades en estas estrellas. Ademds, obtiene a partir de un modelo
simple, estimaciones para las tasas de pérdida de masa y encuentra que los valores obte-
nidos son mas altos que los obtenidos por la teorfa de Lucy & Solomon (1967) donde se
transfiere momento de los fotones a las particulas a través de la absorcién de lineas de
resonancia del C III, C IV y Si IV. Finalmente, sugiere por primera vez que la pérdida
de masa puede ocurrir a todo lo largo de la secuencia espectral de las supergigantes y en

particular, que es posible que las supergigantes OB pierdan suficiente masa, después de
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haber salido de la secuencia.principal, como para llegar a ser enanas blancas sin pasar por
Ja fase de supernova. Es decir, por primera vez hace notar la importancia de la pérdida
de material de las estrellas en su evolucién dentro del diagrama H-R. Hutchings (1970b)
ajusta perfiles de lineas de resonancia en el UV para supergigantes en Orion y confirma
que existe pérdida de masa en estrellas muy luminosas (My < -6) de alta temperatura y
baja gravedad. Las tasas de pérdida de masa calculadas son compatibles con la teoria de

Lucy & Solomon.

Mis tarde, se obtuvieron espectros ultravioleta de estrellas O y B utilizando el satélite
Copernicus que muestran resultados de gran precisiéon y semsitividad, ya que las lineas
observadas son fuertes y por lo tanto facilmente detectables. Snow & Morton (1976)
obtuvieron y analizaron espectros de 47 estrellas O, B y A. Ellos encontraron que la
pérdida de masa ocurre en un rango mas amplio de luminosidad y temperatura que el
indicado por los efectos observados en los espectros en el visible obtenidos desde tierra.
Algunos resultados importantes encontrados por ellos son: a) practicamente todas las
estrellas con luminosidades mayores a 3 x 10* Ly muestran pérdida de masa; b) todas
las velocidades terminales medidas son claramente mayores que la velocidad de escape
de la estrella y se encuentran en el rango de ~300 a ~3500 km s™!; ¢) a excepcidn de
cierta tendencia a que las estrellas mds frias posean velocidades terminales mas bajas.
1o encuentran una correlacién significativa entre la velocidad terminal y la temperatura

estelar, luminosidad, gravedad o velocidad de rotacién.

En estudios mas recientes realizados en esta regién del espectro, el objetivo pri.«cipal
ha sido la determinacién de la velocidad terminal de los vientos. Con la llegada del
satélite IUE (International Ultraviolet Explorer), fue posible obtener espectros de mayor

resolucién, lo que permitia obtener una mejor estimacién de la velocidad terminal, ya que
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este valor estd basado en la posicién del extremo azul de la absorcién en los perfiles P
Cygni. Groenewegen, Lamers & Pauldrach (1989) derivan, a partir de observaciones con
el IUE, velocidades terminales de estrellas Q. Utilizan un método que ajusta el perfil de
linea, tomando en cuenta un parémetro de turbulencia que puede explicar muy bien la
forma de las alas de la absorcién en los perfiles de las lineas de resonancia del C IV, N Vy
Si 1V. Mds adelante, Prinja, Barlow & Howarth (1990) utilizando también observaciones
obtenidas con el IUE, determinan velocidades terminales para una muestra de estrellas
O, B y WR. Su determinacién se basa en el tipo de perfil especifico que presenta cada
objeto pues en él se reflejan caracteristicas particulares del viento. Al terminar el tiempo
de vida util del satélite IUE, las observaciones en la regién UV han disminuido, por tanto

no existen muchos mas estudios recientes en esta area.

1.3.2 Region de Rayos-X

A finales de los afios 70’s, Harnden et al. (1979) descubrieron un grupo de fuentes de
rayos-X al realizar observaciones con ¢l satélite FEinstein hacia la regién donde se en-
cuentra la asociacién OB conocida como Cyg OB2. Estas fuentes resultaron tener como
contraparte dptica, estrellas O y B muy luminosas y por primera vez se asociabala emisién
de rayos-X con estrellas tempranas sin objeto colapsado. Ninguno de los posibles modelos
responsables de la emisién lograba reproducir las caracteristicas observadas. Dos de los
modelos eran: a) emisién producida por la colisién de los vientos en sistemas binarios. Sin
embargo, sélo una de las contrapartes dpticas era conocida como binaria, Cyg OB2 No.
5; b) emisién producida en coronas calientes fotoionizantes. La objecién a este modelo
era que se necesitaban densidades columnares de material mayores a las derivadas para

las coronas de las estrellas de la asociacién.
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En esta misma linea de investigacién, se propuso més tarde la existencia de inestabi-
lidades desarrolladas dentro del viento. Estas inestabilidades y su comportamiento fueron
tratados fenomenoldgicamente utilizando “condensaciones” empujadas radiativamente a
velocidades altas dentro de un gas ambiental que no era movido por la radiacién’ (Lucy
& White 1980). El modelo desarrollado mas tarde por Lucy (1982b) sugeria que los
choques eran el resultado de la amplificacién de ondas inestables que sobrevivian hasta
que entraban en la “sombra” del choque siguiente y eran forzadas a desaparecer. La
emisién de rayos-X se da a través de estos choques y puede continuar hasta regiones
lejanas en el viento. Este mecanismo de emisién de rayos-X fue apoyado para ser el
responsable también, de la emisién de rayos-X en estrellas Wolf-Rayet (White & Long
1986). Observaciones mds recientes realizadas con los satélites Einstein y ROSAT en la
regién extrema del UV y de rayos-X suaves (Cohen et al. 1996) parecen apoyar el modelo
de choque para el cual Feldmeier et al. (1997) han realizado simulaciones numéricas que
revelan un viento con muchos choques distribuidos dentro de él. Emisién en esta region ha
sido detectada también en sistemas binarios. Corcoran et al. (1996) observan y modelan
el espectro de rayos-X suaves, obtenidos con ROSAT, del sistema binario WR 139 (WN3 +
06). La variabilidad en rayos-X es modelada como debida al eclipse que provoca el viento
de la estrella Wolf-Rayet sobre la fuente de rayos-X. Ellos proponen que la fuente emisora
es la regién de choque entre los vientos de ambas componentes, sin embargo, el tamano
estimado para la regién emisora es demasiado grande. Mis, si se toma en cuenta que la
propia estrella O contribuye significativamente al flujo de rayos-X observado, concluyen

que es probable que al menos una fraccién de la emisién observada provenga de la zona

de interaccién de los vientos.

Actualmente, la posibilidad de que la colisién de vientos sea la responsable de la

emisién en rayos-X es un punto importante de investigacién pues permitiria estudiar
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mejor al viento, ya que seria posible encontrar casi directamente la velocidad del viento
pre-choque, a través de la temperatura en rayos-X, ademds de dar informacién sobre las

velocidades relativas de los vientos y la aceleracién en la regién entre estrellas.

a

L.3.3 Regién Optica

El hecho de que las observaciones en el 6ptico nos dicen que el viento se mueve a veloci-
dades menores a la de escape y las observaciones en la regién ultravioleta muestran velo-
cidades mayores o iguales, nos habla de que la velocidad del viento pasa de ser subsénica
{(siendo muy pequefla cerca de la superficie estelar) a ser supersénica en algin punto de
la envolvente, el llamado punte sdnico. Asi, estamos tratando con un flujo transédnico
y las observaciones dpticas nos permiten obtener informacién sobre la regién iransénica.
Las lineas Ha y HelIA4686, ambas en emisin, son evidencia de una envolvente extendida
expandiéndose. Para el caso de estrellas O se ha encontrado una correlacién cercana entre
la intensidad de la linea HelIA4686 y Ho (Conti & Leep 1974). Estos autores encuentran
también una correlacién entre el comportamiento de la linea A4686 y la luminosidad de
la estrella. La linea Ha tipicamente muestra un perfit P Cygni o al menos una absorcion
hacia el azul con un ancho de linea tipico de algunos cientos de km s~*. Hutchings (1968a,
1968b) encontrd dos correlaciones interesantes: 1) las lineas en absorcién mds intensas de
algunas series, por ejemplo la de Balmer, poseen velocidades radiales mds grandes que las
lineas de menor intensidad de la misma serie, es decir, hay una progresién en la velocidad
radial conforme la intensidad de las lineas de una serie aumenta; ésto indica un flujo ace-
lerado hacia afuera, ya que las lineas intensas se producen en las capas mas externas de la
envolvente; 2) existe una correlacién entre los potenciales de excitacién de los niveles mas
bajos para las lineas y la velocidad, que va como: a velocidades mayores, menores poten-

ciales de excitacién. Si se supone que el viento se encuentra en ETL, esta correlacion nos
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dirfa que la temperatura en la base del viento decrece hacia afuera, lo cual es de esperarse
si la envolvente se encuentra en equilibrio radiativo o se expande adiabaticamente. Ahora,
si como es lo mas probable, el viento no estd en ETL, probablemente la correlacion refleje

un incremento en la dilucién del campo de radiacién o densidades decrecientes.

Estudios en la regién éptica también fueron realizados para obtener o confirmar cla-
sificaciones espectrales de estrellas Wolf-Rayet, as{ como para obtener las velocidades
terminales de sus vientos. Estas velocidades se encuentran en el rango de 1000-5000
km s™! (Torres, Conti & Massey 1986), es decir, del orden o quizd ligeramente mayor
a la encontrada en estrellas O. Estudios como el de Schmutz, Hamman & Wessolowski
(1989) encuentran tasas de pérdida de masa para estrellas WR, tomando en cuenta el
alejamiento de ETL en los modelos utilizados. El rango de valores de M encontrado por
ellos, se encuentra entre 1073% y 10753 My, afio™*. Es decir, tienen tasas de pérdida de
masa mas altas que las estrellas O, aunque algunos parametros basicos como temperatura

efectiva y luminosidad son mds inciertos en esta clase de estrellas.

La observacién de la linea Ha es muy importante en la determinacién de las tasas
de pérdida de masa en estrellas masivas, ya sea tanto a través de la determinacién de
su ancho equivalente como del ajuste de su perfil para obtener velocidades terminales.
El estudio de esta linea se realiza cada vez tratando de mejorar los métodos tedricos de
obtencién de ambos pardmetros (Puls et al. 1996). Ya que la emisién de la linea Ha
es una evidencia de la existencia de regiones con alta densidad, su estudio ha tomado
importancia también en el estudio de la colision de vientos en sistemas binarios donde
una de las componentes posee un viento estelar fuerte, como es el caso de las estrellas O,
B y WR. Aunque el hecho de detectar emisién de Ha no implica la presencia de vientos

colisionando, al menos es posible que los sistemas binarios presenten una mayor emision
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que las estrellas individuales (‘'Thaller 1997).

1.3.4 Region IR

En la regién infrarroja y de radio del espectro, se espera que la radiacién observada sea
debida a la emisién libre-libre de una envolvente épticamente gruesa y extendida con un
perfil de densidad consistente con el de un flujo estacionario. Sin embargo, en estrellas
masivas, tanto OB como WR, la presencia de “excesos infrarrojos” puede ser debida a
mecanismos como: ) emisién de linea de una cdscara circundante; b) radiacién térmica
de una cdscara de polvo Spticamente gruesa; ¢) emisién mas fria de una companera;
d) emisién libre-libre de material circunestelar. Estudios de estrellas WR como el de
Hackwell, Gerhrz & Smith (1974) parecen indicar que ciertamente, la emision infrarroja
proviene de emisién libre-libre de plasma localizado a distancias de ~3 R+, donde el viento
es menos denso. Sin embargo, el estudio de Cohen, Barlow & Kuhi (1975) sobre estrellas
Wolf-Rayet indica un origen diferente para esta emisién, dependiendo del tipo espectral
de estrella WR de que se trate: las estrellas WN muestran emisién libre-libre mientras
que las WC muestran emisién de polvo. Al parecer, en el caso de estrellas O, By A
supergigantes, no existe esta situacion y es posible determinar tasas de pérdida de masa

basados en los flujos de emisién libre-libre (Barlow & Cohen 1977).

En la regién IR también se han realizado observaciones de linea, con el fin de determi-
nar mis precisamente Ia velocidad terminal de los vientos (Williams & Eenens 1989). En
general, la determinacién de velocidades terminales obtenidas es muy importante, dado

que conociendo la densidad de flujo y la velocidad terminal se puede obtener M.
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I1.3.5 Region de Radio

La determinacién de tasas de pérdida de masa por medio de la emisién libre-libre en la
region de radio, constituye uno de los métodos mas confiables ya que requiere de pocas
suposiciones en cuanto a la estructura en densidad y velocidad terminal del viento, pues
proviene de regiones lejanas a la estrella donde el viento ha alcanzado ya en principio
una velocidad terminal constante (Barlow 1979). El método estd basado tinicamente en
el conocimiento de cantidades observables: la densidad de flujo en radio, la distancia al
objeto (supuesta conocida de antemano) y la velocidad terminal del viento. A pesar de
que la emisién en radio de estrellas “normales” tipos O, B y A es débil, con la llegada del
interferémetro llamado Very Large Array (VLA) fue claro que era posible detectar esta
emisién a un nivel de 1 mJy, donde 1 Jy = 1 x 107% erg cm™2 s~! Hz™!, es la unidad
fundamental de medicién en radio. Los primeros estudios de estrellas O y B los realizaron
Abbott y colaboradores (Abbott et al. 1980; Abbott, Bieging & Churchwell 1981, 1984;
Bieging, Abbott & Churchwell 1989). Ellos estudiaron principalmente estrellas situadas
en la asociacién OB, Cyg OB2. Obtuvieron de la fotometria la distancia a la asociacién
y asignaron una velocidad terminal a cada estrella en su muestra segiin su tipo espectral.
Con estos parametros y la densidad de flujo observada, obtuvieron tasas de pérdida de
masa utilizando la relacién derivada por Wright & Barlow (1975):

M

7 = LT x 1070 vy, Sgly D¥%g7
o ano

donde D es la distancia al objeto en Kpc, v, es la velocidad terminal en km s71, Sgern €5 la
densidad de flujo observada a 6 cm en Jy, y g el factor de Gaunt cuyo valor es muy cercano
a uno. E] uso de esta ecuacién supone un viento isotrépico, isotérmico, homogéneo y con

velocidad constante. Asi, los valores obtenidos por ellos resultaron ser discrepantes con
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valores obtenidos por medio de la linea He y lineas en el UV, siendo sobrestimados por
un factor maximo de ~3. Encuentran ademdas una posible correlacién entre My L, por
lo cual concluyen que el mecanismo de produccién es por presién de radiacién. Pudieron
ademss realizar astrometria precisa de los objetos. Dentro de estos estudios surgieron

objetos que presentaban emisién no térmica variable y de origen desconocido.

Las estrellas Wolf-Rayet fueron estudiadas también en esta region del espectro, con el
fin de obtener tasas de pérdida de masa confiables basadas en el mismo método utilizado
para estrellas O y B (Bieging, Abbott & Churchwell 1982; Abbott et al. 1986). En
estos estudios, fue claro el comportamiento similar entre estrellas O, B supergigantes

1 aunque

y Wolf-Rayet: a) tasas de pérdida de masa de algunas veces 10~% Mg afio™
ligeramente mayores para las estrellas Wolf-Rayet; ) una posible relacién entre My
L; c) la presencia de objetos que presentan emisién no térmica de origen desconocido.
Dado este tiltimo comportamiento “anormal” que presentan algunas estrellas masivas, los
estudios més recientes se han centrado en tratar de encontrar su explicacién. Asti, objetos

como P Cygni, 9 Sgr, Cyg OB2 No. 5, Cyg OB 2 No. 9, WR 140, WR 146 y WR 147

han sido motivo de profundos estudios en la regién de radio.

A lo largo de este trabajo de tesis, se presenta el estudio que se ha realizado sobre el
comportamiento peculiar en la regidn de radio del viento de ciertas estrellas masivas. Los
resultados encontrados ayudan a esclarecer el escenario donde estos fendémenos se estan
desarrollando. En el Capitulo II se presentan los resultados relacionados con la determi-
nacién de tasas de pérdida de masa en una muestra de ocho estrellas masivas utilizando
observaciones a 7 mm. Estos resultados se encuentran ya publicados en una revista de
circulacién internacional (Contreras et al. 1996). En los Capitulos III y IV se reportan

los resultados y conclusiones del estudio realizado a dos objetos que poseen vientos par-
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ticularmente interesantes, Cyg OB2 No. 5 y WR 147, que son una parte fundamental de
este trabajo. Los resultados presentados en el Capitulo IIl han sido también publicados
en una revista de circulacién internacional (Contreras et al. 1997}, mientras que los resul-
tados mostrados en el Capitulo IV han sido enviados para su publicacién (Contreras &
Rodriguez 1998). En el Capitulo V, se revisa la importancia que tienen los vientos como
fuentes de energia mecdnica hacia el medio interestelar, mostrandose el estudio realizado
sobre la interaccién del viento de WR. 6, con su medio circundante. Finalmente, se repor-
tan las conclusiones globales y las posibles lineas de trabajo futuro. Se presentan ademds
dos apéndices, uno donde se revisa la teoria basica sobre los mecanismos de emisién con-
tinua en la region de radio, Apéndice A, y otro donde se realiza un repaso de la historia

y teoria existente sobre la interaccién de vientos, Apéndice B.



Capitulo II

OBSERVACIONES A 7 MM DE
ESTRELLAS MASIVAS CON EL
VERY LARGE ARRAY (VLA)

II.1 Introduccién

Las estrellas tempranas pierden masa por medio de su viento estelar. Esta pérdida de
masa afecta la evolucién estelar, y las trazas evolutivas a lo largo del diagrama HR son
diferentes dependiendo de su valor. Asi, mientras mejor sea determinado este parametro,
mejor serd la comparacién entre las observaciones y los modelos tedricos de evolucién
estelar. Ademas, como se menciond en la introduccién, debido a que los mecanismos de
produccién de los vientos estelares en estrellas WR no son atin del todo comprendidos, una
determinacién mas precisa de la tasa de pérdida de masa, M, puede ayudar a restringir los
pardmetros en los que se basan los modelos tedricos. La pérdida de masa en las estrellas
tempranas también es una fuente importante de inyeccién de energia mecanica al medio

interestelar como se verd en el Capitulo V.

Como se discute en el Apéndice A, es posible en principio obtener el valor de Ma
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partir de la densidad de flujo centimétrico, la velocidad terminal y ia distancia a la fuente
si se supone un viento isotrdépico, homogéneo, de velocidad constante y con grado de
ionizacién, composicién quimica y temperatura electrénica conocidos (Panagia & Felli
1975; Wright & Barlow 1975; Olnon 1975). Sin embargo, también se sabe que algunas
estrellas jévenes presentan fuerte emisién no-térmica variable en el tiempo cuyo origen se
desconoce (Abbott, Bieging & Churchwell 1984; Persi et al. 1985; Williams et al. 1990a;
Miralles et al. 1994). Esta emisién sincrotrén puede ser mayor hasta por un orden de
magnitud o mas que la densidad de flujo libre-libre esperada. Ahora, se espera que
la radiacién sincrotrénica que contribuye y “contamina” la emisién térmica observada a
longitudes de onda largas como 6 cm, se vuelva cada vez mds débil al observar a frecuencias
més altas, recordemos que su espectro tiene un indice espectral tipico que va como .5,
v=07. Por otro lado, la dependencia entre la emisién libre-libre del viento ionizado y la
frecuencia de observacién va como S, o 199, es decir, a mayor frecuencia , mayor la
densidad de flujo observable. En este trabajo de tesis se buscé una longitud de onda que
permitiera derivar el valor de la tasa de pérdida de masa a partir de observaciones libres
o con poca contaminacién sincrotrénica. Afortunadamente para el afio 1994, existian
ya nuevos receptores instalados en el Very Large Array (VLA) que observaban a una
longitud de onda de 7 mm. A esta A, se espera que la emisién de continuo del viento sea
casi totalmente radiacién libre-libre. Entonces, si se usa la densidad de flujo a 7 mm para

obtener lel valor de la tasa de pérdida de masa para este tipo de estrellas, se espera tener

una forma mas confiable de determinar este parametro.

En este capitulo se presentan observaciones a 0.7, 2, 3.5 y 6 cm para una muestra de
ocho estrellas masivas. Se determinan densidades de flujo, indices espectrales y tasas de
pérdida de masa para cada objeto. El valor de las tasas de pérdida de masa se obtuvo

utilizando la densidad de flujo observada a 7 mm. Dado lo mencionado anteriormente, se
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propone que las observaciones a esta longitud de onda pueden ser la base de un método
mds confiable para derivar tasas de pérdida de masa a partir de observaciones en la regién

de radio. En la seccién 11.3 se discutird cada una de las fuentes por separado.

I1.2 Observaciones

Se realizaron dos temporadas de observacién, el 17 de abril de 1994 y el 27 de abril de
1995 con el Very Large Array (VLA). El arreglo interferométrico fue dividido en dos
subarreglos que tomaron datos simultdneamente. Durante las observaciones de 1994, uno
de los subarreglos (las tres antenas mds internas de cada brazo) se utilizé a una longitud
de onda de 7 mm mientras que el otro subarreglo (resto de las antenas) se utilizé a 3.5
y 6 cm. En las observaciones de 1995 las antenas utilizadas a 7 mm se encontraban
distribuidas en un patrdn espiral a lo largo de los brazos, en esta temporada el resto de
las antenas observaron a tres longitudes de onda, 2, 3.5 y 6 cin. Durante 1994 dada la
configuracién “A” del arreglo y la distribucién de los subarreglos fue posible obtener una
resolucién angular similar (0”3) en las tres longitudes de onda de observacién, 6, 3.5 y
0.7 cm. Para las observaciones de 1995 la configuracidn fue la “D”, dando una resolucién
angular de ~ 17, ~ 4"/ ~ 7"y ~ 12" 2 0.7, 2, 3.5 y 6 cm respectivamente. El tiempo
de integracién sobre cada objeto se encuentra entre 1 y 2 horas en 1994 y entre 20 y
30 minutos en 1995. El calibrador de amplitud fue 13284307 y los calibradores de fase
fueron 1730-130, 19234210 y 2005+403. EI flujo obtenido para los calibradores de fase se

muestran en la Tabla I1.1.

La reduccién de los datos se llevé a cabo utilizando el paquete de reduccién llamado
ATPS (Astronomical Image Processing System). A las longitudes de onda de 2, 3.5 y 6

cm la reduccién se realizé siguiendo los pasos estandar. Sin embargo, a 7 mm se espera
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Tabla I1.1: Flujos obtenidos para los Calibradores de Fase

Calibrador de Fase SGcm S3.5cm Sgc-m @ S'?mm
[mJy] [mJy] [mJdy] [mJy]
1994
20054+403 ........ 3.03+0.02 3.056+0.05 .y 1.5240.07
1995
1730-130 ......... 5.08 +£0.02 6.78 +£0.04 9.80 40.06 13.96 +0.21
19234240 ........ 1.361 +0.002 1.238 0.001 1.13 0.1 0.91 £0.01
2005+403 ........ 3.005 +£0.003 2.79 £0.01 2.41 £0.02 1.31 £0.06

2Rgta frecuencia no fue incluida en las observaciones de 1994

que existan dependencias en la eficiencia de la antena y la opacidad troposférica con la
elevacién, asi que la calibracién en amplitud de los calibradores de fase se llevé a cabo
utilizando solamente los datos tomados en un rango de elevacién en el que hubiera datos
del calibrador absoluto, 13284-307. El fiujo a 7 mm adoptado para este calibrador fue
el dado por Ott et al. (1994), de 1.86 Jy. De esta forma, se espera entonces tener una
calibracién confiable para los calibradores de fase. Cada uno de los calibradores de fase
se encuentra localizado entre 1°5 y 11° de su respectiva fuente. Las densidades de flujo
se obtuvieron a partir de mapas limpios realizados con un pesado natural de los puntos
en el plano (u, v}). En la Figura II.1 se muestran dichos mapas para tres de las fuentes
estudiadas. Las distancias y velocidades terminales de las estrellas OB se tomaron de
Bieging, Abbott & Churchwell (1989) y para las estrellas WR. de Fitzpatrick, Savage &
Sitko (1982), Torres, Conti & Massey (1986), Abbott et al. (1986) y Churchwell et al.
{1992) ver Tabla I1.2.
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Figura II.1: Mapas limpios con pesado natural, para algunas de las fuentes detectadas a 6, 2. 3.5 y
0.7 cm durante 1995. Las fuentes mostradas son HD 167971, Cyg OB2 No. 5 y WR 147, representando
casos de fuentes no-térmicas, térmicas y térmicas modificadas, respectivamente. Los contornos estdn en

unidades del ruido rmns de cada mapa. Para HD 167971, estos valores son 0.11 pJy heam~
(2 em) y 580 pJy beam™! (7 mm): para Cyg OB2 No.
(7 mm); mientras que para WR 147 son 89 (6

pJy beam™! (3.5 cm), 140 pJy beam™!
97 (6 cm), 40 (3.5 cm

), 130 (2 cm) y 550 pJy beam™!
m), 44 (3.5 cm), 270 (2 cm) y 1000 puJy beam ™! (7 mm). Los contornos estan en una escala logaritmica

con factores multiplicativos de 2° donde 4 = 1,2,3,--

muestra el contorno a potencia media del haz en cada mapa.

1 (6 em). 42

5011

,n ¥ 1 es el niimero de contornos mostrados. Se
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Tabla I1.2: Pardmetros Adoptados

Fuente d Voo
(kpc) Referencia 10% km s™! Referencia

P Cyg 1.82 1 0.22 1
Cyg OB2 No. 5 1.82 1 2.20 1
Cyg OB2 No. 9 1.82 1 2.20 1
HD 167971 1.99 1 3.10 1
WR 125 1.90 2 4.10 5
WR 140 1.30 2 3.00 4
Cyg OB2 No. 12 1.82 1 1.40 1
WR 147 0.63 3 0.90 3

REFERENCIAS.~(1) Bieging, Abbott & Churchwell (1989);(2) Abbott et
al. (1986); (3) Churchwell et al. (1992):(4) Torres, Conti & Massey (1986);(5)
Fitzpatrick, Savage & Sitko {1982)

Estos datos junto con los valores obtenidos para la densidad de flujo a 7 mm, permiten

derivar las tasas de pérdida de masa para cada estrella utilizando la relacién:

M Uso S'?'mm % d %
=0 — L
10-5Mg afio™! 152 (103 km s‘l) ( mJy ) (kpc) (IL.1)

donde M es la tasa de pérdida de masa, v, es la velocidad terminal del viento y S7mm
es la densidad de flujo observada a 7 mm (ver ec. A.7). En este caso se ha supuesto una
temperatura electrénica, T, = 10, un peso molecular medio ¢ = 1.2 y una carga Z = 1.
En el caso de las estrellas WR,, probablemente es necesario utilizar un valor de ¢ mayor,
sin embargo, dadas las incertidumbres en su valor, se adopté el mismo valor utilizado para
las estrellas O y B. La principal fuente de error en estos calculos es la debida a la gran
incertidumbre en el valor de la distancia, especialmente para WR. 140. Las densidades de

flujo observadas para cada fuente se presentan en la Tabla I1.3.
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Tabla I1.3: Flujos Observados para las fuentes de Radio

Secm S3.5em -,?cm Stmm
Fuente o (1950) & (1950) Calibrador de Fase (mJy) (mdy) (mJy) (mJy)
1994
PCyg ....o.... 20 15 56.5 37 52 355 20054403 5.65 +0.05 9.41 £0.04 27.4 1.2
Cyg QB2 No. & 20 30 34.8 41 08 03.9 20054403 2.02 20.05 3.33 +0.04 9.4 +41.1
Cyg OB2 No 9 . 20 3t 22.9 41 04 50.5 20054403 793 +0.05 7 67 £0.04 3.9 £10
1995
HD 167971 . ... 18 15 17.6 -12 15 45.7 1730-130 T.75 +0 11 7.42 £0.04 58 0.1 (1.726
WR 125 .... . 19 26 03.8 19 27 09 G 19234210 < 0.33b < 0.12& 0.5 201 < 1.45b
PCyg ......... 20 15 56.5 37 52 355 20054403 9.13 £0.07 12.18 +0.04 16.6 0.2 33.8 0.5
WR 140 ... ... 20 18 46.7 43 41 42.9 20054403 1.22 £0.09 4.08 $0.04 7.3 40.1 12.8 +0.6
Cyg OB2 No. 5 . 20 30 34.8 41 08 3.9 20054403 5.15 +0.10 7 48 0.0 88 0.1 14.3 20 6
Cyg OB2 No 12 29 30 53.2 41 04 13,5 20054403 3.64 +0.12 7.18 £0 04 11.3 £0 % 22.9 086
Cyg OB2No. 9 . 2031 22.9 41 04 50.5 20054403 < 0.6° < 0398 1.8 402 < 1.78%
WR 147 . . ... 20 34 53.9 40 10 37.6 20054403 38.36 £0.09 45.36 +0 04 57.4 03 §2.8 +1.1

NotTa.— Las unidades de ascencién recta son horas, minutos y segundos, y las de declinacién
son grados, minutos de arco y segundos de arco
“Esta frecuencia no se incluyé en las observaciones de 1994

"Los limites superiores son a 3 ¢

En la Tabla I1.4 se presentan los indices espectrales obtenidos a partir de las densidades

de flujo 6-3.5 cm, 3.5-2 cm y 2-0.7 cm asi como las tasas de pérdida de masa derivadas

de las densidades de flujo a 7 mm. Los objetos estudiados pueden clasificarse en base a

estas observaciones en radio en los tres grupos siguientes:

1. Fuentes consistentes con un viento térmico cldsico (con un indice espectral de ~0.6

y cont modesta o nula contribucién no-térmica). En este grupo se encuentran P Cyg,

Cyg OB2 No. 5 y Cyg OB2 No. 12

2. Fuentes con viento claramente no-térmico, HD 167971 y Cyg OB2 No. 9.

3. Fuentes térmicas con indices espectrales positivos pero que difieren del valor cldsico

de 0.6 para vientos térmicos. Estas fuentes son WR 140 y WR 147.

Ademss, se tuvo una fuente, WR 125, que fue detectada tinicamente a una frecuencia

y que por lo tanto no fue posible colocarla en ninguno de los grupos anteriores. Este
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Tabla 11.4: Indices Espectrales y Tasas de Pérdida de Masa

1094 1995
M M

Fuente aag_s  ogrogs (1077 Mg aie™') Az b6 *3.3.0 ag.1-g (1070 Mg aio™")
P Cyg 0.96 0.66 0.98 £0,35 0.52 0.54 0.67 1.15 0,41
Cyg (B2 No. & 0.94 .64 4.41 +1.62 0.68 0.29 0.45 5.47 1,96
Cyg OB2 No. 9 -0.08 -0.42 2.28 40,93 . »2.67 < -0.01¢ < 1.26"
HD 167971 -0.08 Sp43 € ~-1.147 < 1.99%
WR 125 .- >2.50 < .00 < 2164
WH 140 2.13 1.02 0.53 4.57 £1.39
Cyg OB2 No. 12 v ree 1.41 0.79 .66 6.04 £2.17
WR 147 i 0.30 0,41 0.34 1.85 £0.49

¢Los limites superiores son a. 3 o

objeto ha sido estudiado por otros autores (ver la seccién siguiente).

II.3 Discusién de cada Objeto en Particular

HD 167971.— Se cree que esta fuente es un sistema triple compuesto por una estrella
08 Ibf como objeto primario, orbitando alrededor de dos estrellas O de secuencia principal
(Leitherer et al. 1987). Las densidades de flujo medidas para esta fuente son bastante
altas a todas las frecuencias excepto a 7 mm donde a un nivel de 3 ¢ (1.7 mJy) no fue
posible detectarla, por lo que a esta frecuencia se da solamente un limite superior. Los
indices espectrales derivados son planos o negativos como los encontradoes por Bieging,
Abbott & Churchwell {1989), lo que indica un comportamiento claramente no-térmico.
El lfmite superior derivado para la tasa de pérdida de masa (ver Tabla I1.4) es consistente
con los valores derivados por otros métodos (Leitherer et al. 1987; Bez;t011t et al. 1985).
Sin embargo, ya que el flujo a 7 mm es sélo marginal, el valor derivado para la tasa de

pérdida de masa es bastante incierto.

WR 125.— Esta fuente fue claramente detectada tnicamente a una de las cuatro

frecuencias observadas. Asi, los parametros derivados tienen una gran incertidumbre y
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son solamente limites superiores. Abbott et al. (1986) reportaron este objeto como una
fuente no-térmica, basados en observaciones de radio realizadas en 1985. Williams et
al. (1992) reobservaron la fuente en las regiones de radio, infrarrojo y dptico. De la
espectroscopia optica ellos concluyen que WR 125 es un sistema binario similar a WR
140 pero con una compaiera menos luminosa y de tipo espectral mas tardio. Ademas,
ellos derivan parametros como la velocidad terminal del viento de la WR y la distancia
al sistema. De sus observaciones infrarrojas y de radio obtienen un indice espectral de
0.72, el cual es ligeramente mayor pero consistente con el esperado para vientos estelares
cldsicos, esto demuestra que la emisién no-térmica detectada en 1985 habia decaido. A
partir de nuestras densidades de flujo a 3.5, 2 y 0.7 cm, se obtuvieron solamente limites
para los indices espectrales, por lo tanto no es posible llegar a nuevas conclusiones (ver
Tabla I1.4). Williams et al. (1992) utilizaron su deteccién a 5 GHz para estimar la tasa
de pérdida de masa de WR 125, Su valor es ~3 veces mayor al encontrado por nosotros
utilizando el limite superior del flujo a 7 mm. Esta discrepancia es debida principalmente
al valor de la distancia menor que utilizamos, ya que éste entra a la potencia 3/2 en la

determinacién de las tasas de pérdida de masa (ec. IIL1).

P Cyg.— Esta fuente es una estrella B1 Ia que presenta variabilidad en su emisién
en radio (Abbott, Bieging & Churchwell 1981). La variabilidad en el flujo a 6 cm se
encuentra entre 4 y 10 mJy. Esta variabilidad temporal ha sido atribuida a cambios en el
grado de ionizacién (van den Qord et al. 1985). La variabilidad en radio también puede
estar relacionada con variaciones en la velocidad del viento encontradas por Scuderi et al.
(1994). La presencia de una nebulosidad alrededor de P Cyg (Barlow et al. 1994) provoca
que las mediciones en radio sean dificiles y puede ser responsable de algo de la variacién
aparente en la densidad de flujo. Sin embargo, la variabilidad se confirma con nuestras

observaciones (ver Tabla I1.3). P Cyg tiene la densidad de flujo mas fuerte a todas las



28 CAP{TULO II. OBSERVACIONES A 7 MM...

longitudes de onda observadas, con excepcidn de las observadas para WR 147, y muestra
un incremento en estos flujos entre las dos temporadas de observacién. La emisién en radio
de esta fuente es casi seguramente radiacién libre-libre. Los indices espectrales obtenidos
a partir de las cuatro longitudes de onda observadas son consistentes con los esperados
para un viento térmico, excepto el obtenido a partir de los flujos a 3.5-6 cm, el cual es
mayor que el esperado {ver Tabla IL4). Ambos valores de la tasa de pérdida de masa
derivados a partir de los flujos a 7 mm observados en ambas temporadas, son menores
que los reportados en la literatura. Nuestros valores son aproximadamente la mitad de
los obtenidos por Scuderi et al. (1994) a partir de observaciones en Ha. Sin embargo,

esta diferencia es principalmente debida al valor de u (2.0) utilizado por ellos.

Es importante remarcar que, atin cuando la densidad de flujo para P Cyg se increment6
en ~50% en un periodo de cerca de un afio, los {ndices espectrales permanecieron consis-
tentes con el valor de 0.6 esperado. A una frecuencia dada, la emisién en radio del viento
estelar se origina en una “radio fotosfera” cuyo tamafio se escala como v~97 Entonces,
variaciones que se propagan a través del viento serdn evidentes a tiempos diferentes para
diferentes frecuencias al producir desviaciones del valor esperado de 0.6. Para P Cyg, los
tamadios (radios) caracteristicos a las longitudes de onda de 6 y 0.7 cm son ~ 2.6 X 101y
~ 6 x 10! cm respectivamente (Panagia & Felli 1975). A variaciones en la tasa de pérdida
de masa o en la velocidad del viento les tomard ~3 afios propagarse entre estos dos ra-
dios. Asi, parece dificil atribuir los cambios observados a variaciones en los pardmetros
del viento, puesto que estas ltimas tendrian lugar en escalas de tiempo mayores a la
diferencia entre nuestras dos temporadas. Van den Oord et al. (1985) propusieron que
los cambios podrian ser atribuibles a recombinacién dentro del viento si la radiacion io-
nizante es detenida por cascaras de material eyectado periédicamente. Este modelo tiene

problemas también pues los tiempos de recombinacién son muy diferentes para diferentes
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radios. Por ejemplo, para P Cyg los tiempos de recombinacién son 0.8 y 0.04 afios para
los radios caracterfsticos a 6 y 0.7 cm respectivamente. Entonces, se esperan desviacio-
nes significativas en el indice espectral si este modelo es aplicable, sin embargo éstas no

se observan. Asi, este problema requiere de observaciones multifrecuencia separadas por

intervalos de tiempo mas cortos.

WR 140.— Este sistema binario (WC7 + 04-05) es probablemente la fuente no-
térmica mejor estudiada. Fue el primer objeto al cual se le detecté emisién no-térmica
(Florkowski & Gottesman 1977). Estos autores encontraron un indice espectral que era
inconsistente con emisién libre-libre de un viento térmico. Mas tarde, Becker & White
(1985) encontraron un indice espectral a partir de observaciones en radio que era similar
al esperado de 0.6. Este comportamiento llevé a Becker & White (1985) a concluir que
la emisién no-térmica era episédica y producida por un mecanismo no determinado. Asi,
este sistema fue el primero en presentar dos estados de emisién en radio: un estado
“bajo”, en el cual la emisién no-térmica se apaga o disminuye considerablemente, y un
estado “alto”, en el cual la emisién no-térmica domina sobre la radiacién libre-libre. Una
caracteristica importante del sistema, reportada por Williams et al. (1990a), fue que
el flujo infrarrojo observado se habia incrementado marcadamente (hasta por un factor
de 10) en algunas semanas, para después decaer mas lentamente. Este comportamiento
fue interpretado como un episodio de formacién de granos de polvo que coincidia con el
paso por el periastro en la érbita con periodo de ~7.9 afos. Estos autores propusieron
también que el origen de la alta luminosidad en rayos-X era producida por la colisién
de los vientos de las estrellas WR y O. Finalmente Williams et al. (1990a) concluyen
a partir de sus datos de radio que existia una emisién libre-libre constante proveniente
del viento estelar y propusieron la existencia de una fuente no-térmica fuerte que sufria

extincién variable al atravesar el viento de la estrella WR. conforme orbitaba alrededor
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de ésta. Sin embargo, Williams, van der Hucht & Spoelstra (1994) interpretan la fuente
no-térmica como debida a radiacién sincrotrén emitida por electrones acelerados en el
choque producido por la interaccién de los vientos. Williams, van der Hucht & Spoelstra
(1994) proponen que el viento de la estrella WR es anisotrépico al mostrar que éste posee
un cono de baja densidad causado por la sombra de la estrella O. Recientemente Becker &
White (1995) reportan sus resultados de 8 afios de monitoreo a este sistema en frecuencias
de radio. Ellos encuentran que el modelo estandar de simetria esférica para vientos que
colisionan, no puede explicar sus observaciones. Sugieren que el viento de la estrella WR
estd confinado en una estructura tipo disco inclinada respecto al plano de la drbita del
sistema. En su modelo, la interaccién entre Jos vientos de las estrellas es mas fuerte
cuando la estrella O pasa a través del viento discoidal de la WR y decrece al alejarse de

éste. Iste modelo puede explicar el episodio de formacién de polvo cerca del periastro.

En nuestras observaciones, este objeto fue de las fuentes detectadas, la mas débil. Los
{ndices espectrales para longitudes de onda mas largas que 2 cm son incompatibles con
la emisién de un viento térmico. Sin embargo, el indice espectral derivado de los flujos a
0.7-2 cm es similar al valor esperado de 0.6. Este {indice es consistente con los hechos de
que a estas dos longitudes de onda uno espera ver emisién térmica del viento y de que de
acuerdo al periodo orbital encontrado por Williams et al. (1990a), el sistema se encontrd
durante esta temporada en su estado “bajo”. La tasa de pérdida de masa derivada a
partir del flujo a 7 mm es consistente con el valor encontrado por Williams et al. (1990a},
considerando la incertidumbre en nuestra determinacién {ver Tabla I1.4). Si se adopta
una velocidad terminal menor como proponen Eenens & Williams (1994) se llegaria a

derivar un valor menor para la tasa de pérdida de masa.

Cyg OB2 No. 5.— Esta es una fuente bastante bien estudiada, conocida (BD+40°4220)
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como un sistema binario de contacto formado por dos estrellas O7 I (Torres-Dodgen, Tapia
& Carroll 1991). Su emisién en radio es variable y esta variabilidad muestra también un
estado “bajo” y uno “alto” (Persi et al. 1990; Miralles et al. 1994). En su estado bajo, el
viento estelar se comporta como un viento cldsico. En la época de nuestras observaciones,
la fuente parecia estar en su estado bajo, por lo que se espera que las mediciones estén
dominadas por emisién libre-libre. A 6 ¢cm es obvio de las observaciones de 1994, que
aproximadamente a una distancia de ~0"8 al noreste del sistema binario no resuelto,
existe una fuente de radio que parece ser otra componente del sistema (ver Fig. I1.2).
Esta compaifiera habia sido detectada previamente por Abbott, Bieging & Churchwell
(1981) y estudiada por Miralles et al. (1994). De sus observaciones de diciembre de 1992,
Miralles et al. (1994) determinan un indice espectral para la companiera de —0.3£0.5. Sin
embargo, con esa incertidumbre, no fue posible determinar confiablemente si la fuente era
térmica o no-térmica. En nuestras observaciones realizadas en abril de 1994, la companera
fue detectada a 6 cm con una densidad de flujo de 0.49 £ 0.05 mJy y a 3.5 cm sélo
marginalmente a un nivel de 3 ¢ {(0.13 mJy; ver Fig. 11.2). Con estas densidades de flujo,
se derivé un indice espectral, el valor encontrado fue —2.4 £ 0.6. Este valor tan negativo
apunta hacia un origen no térmico para esta fuente. Este caso serfa entonces similar al de
WR 140 y WR 147, donde una de las componentes se comporta como un emisor térmico
mientras la radiacién no-térmica puede estar siendo originada en el choque de los vientos
de las componentes. El indice espectral derivado para Cyg OB2 No. 5 utilizando los flujos
a 3.5 y 0.7 cm obtenidos de las observaciones de 1994 es consistente con el esperado para
un viento ionizado {ver Tabla [[.4). Los indices espectrales obtenidos de las observaciones
de 1995 utilizando los flujos a 2-0.7 y 3.5-2 cm son menores que 0.6. Las densidades de
flujo a las distintas frecuencias parecen haberse incrementado entre las dos temporadas

de observacién. Esta tendencia y el hecho de que los indices espectrales estdn decreciendo
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puede ser indicativo de que la estrella estd entrando en su estado “alto” predicho para
1996 por Miralles et al. (1994). Las tasas de pérdida de masa derivadas de las densidades
de flujo a 7 mm en ambas temporadas son confiables considerando que en estos momentos

la contaminacién sincrotrén comienza a ser importante a bajas frecuencias.
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Figura I1.2: Mapas limpios con pesade natural de Cyg OB2 No. § de las observaciones de 1994. En el

mapa a 6 cm, se puede ver claramente la compafiera en radio al noreste de Cyg OB2 No. 5. Los contornos

estan definidos como en la Fig. I1.1. Los valores del ruido rms son 49 (6 cm) y 44 (3.6 cm) ply beam ™!

y 1.13 mJy beam~! (7 mm). El contorno a potencia media del haz se muestra en cada mapa.

Cyg OB2 No. 12.— Aunque se ha reportado emisién variable en radio para esta estrella
B8 Ia, su flujo observado es casi seguramente radiacién libre-libre (Bieging, Abbott &
Churchwell 1989). Nuestro flujo observado a 6 cm es muy similar a los tres valores
reportados por Bieging, Abbott & Churchwell (1989). A las otras longitudes de onda la
fuente es bastante fuerte y los indices espectrales derivados de los flujos a 2-3.5 y 0.7-2
cm son consistentes con el valor cldsico. Se utilizé el flujo a 7 mm para obtener la tasa de
pérdida de masa y se encontré que es ~2 veces mayor que el valor obtenido por Bieging,

Abbott & Churchwell (1989) pero su determinacién es muy incierta.
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Cyg OB2 No. 9.— Esta estrella fue reportada como el objeto més fuerte detectado en
el estudio realizado por Abbott, Bieging & Churchwell (1981). Las densidades de flujo
medidas a 3.5 y 6 cm para esta fuente en nuestras observaciones de 1994 son muy fuertes
aunque su flujo a 7 mm fue detectado sélo marginalmente, ~3.8 mJy (un nivel de 3 7).
Ambos indices espectrales derivados de los flujos a 3.5-6 y 3.5-0.7 cm son negativos. En
las observaciones de 1995 esta fuente fue detectada sélo a 2 cm. Este cambio tan fuerte
en las densidades de flujo de una temporada a otra confirman que la emisién es variable
como lo reportaron Abbott, Bieging & Churchwell (1981). Las densidades de flujo detec-
tadas a 6, 3.5 y 0.7 cm fueron sélo marginales, nuevamente a un nivel de 3 a, con flujos
de 0.6, 0.39 y 1.78 mJy, respectivamente. Los indices espectrales derivados de los flujos
a 3.5-6 y 0.7-2 cm son negativos mientras que el indice derivado de los flujos a 2 y 3.5
cm es positivo. Los indices negativos son clara evidencia de contaminacidn sincrotrén a
3.5y 6 cm y posiblemente atin a 7 mm. Las altas temperaturas de brillo encontradas en
esta estrella por White & Becker (1983) los llevaron a proponer un viento caliente. Sin
embargo, ahora es claro que esas altas temperaturas de brillo son debidas a la emisién
sincrotrén. Con nuestras observaciones podemos confirmar la fuerte variabilidad mostra-
da por esta estrella. Como Bieging, Abbott & Churchwell (1989} sugirieron, considerando
los indices espectrales negativos derivados en este trabajo de tesis, la emisién sincrotrén
desaparece ocasionalmente y la emisién libre-libre puede ser detectada, pero la mayor
parte del tiempo los mecanismos no-térmicos dominan. Un mecanismo no-térmico pro-
puesto por Abbott, Bieging & Churchwell (1984) ha sido la acrecién de material hacia
una compaiiera compacta no visible, aunque existe un argumento evolutivo en su contra
ya que la estrella que evoluciond a ser la compaiiera compacta tendria que haber sido ex-
tremadamente masiva. En este trabajo de tesis se estimé una tasa de pérdida de masa de

2.3 % 107° My afo™! a partir de los datos de 1994. Este valor es mucho mis pequeno que
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el encontrado por Abbott, Bieging & Churchwell (1981), quienes estimaron una tasa que
excedia 1074 My afio ™!, Esta alta tasa de pérdida de masa fue derivada por estos autores
al malinterpretar la emisién no-térmica como emision libre-libre. Nuestra determinacién
debe estar casi libre de contaminacién sincrotrénica, por lo que es un valor mas confiable
aunque posee una gran incertidumbre debido a la deteccién marginal de la fuente. A
pesar de esto, el valor es consistente con otras determinaciones: M (radio) = 1.9 X 107°
(Abbott, Bieging & Churchwell 1984), M(IR) ~ 2 x 10~° (Abbott, Telesco & Wolt 1984)

y M(Ha) = 1.5 x1075 (Leitherer ct al. 1982).

WR 147.— Abbott et al. (1986) fueron los primeros autores en reportar esta estrella
WNS8 como una fuente compuesta que presenta tanto emision térmica como no-térmica.
Moran et al. {1989) la reportaron como una fuente resuelta con dos componentes en base a
observaciones a b GHz realizadas con el interferémetro inglés MERLIN. Ellos reportan dos
fuentes de radio separadas por 076: la fuente sur, que tiene como contraparte éptica a WR
147, mostrando fuerte emisién térmica y una alta tasa de pérdida de masa (2.1 x 1074 Mg
afio~!) mientras que la fuente norte se muestra como la fuente de emision no térmica. Mas
tarde, Churchwell et al. (1992) derivaron nuevos valores para dos pardmetros importantes
en la, determinacién de la tasa de pérdida de masa: la distancia y la velocidad terminal
del viento. El nuevo valor de la distancia, 630 pc, era mucho menor al anterior 1.9 kpc, lo
que implicaba una reduccién importante también en la tasa de pérdida de masa estimada.
La velocidad terminal era bastante similar a valores previos. A partir de imdgenes de
alta resolucién realizadas con el VLA, ellos confirman la presencia de dos fuentes de radio
separadas por 0758 en una direccién aproximada norte-sur. Churchwell et al. confirman
también la sugerencia de que la emisién no-térmica proviene de la fuente norte mientras

que la sur es la fuente térmica.
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Los tres indices espectrales derivados a partir de nuestras densidades de flujo a 6,
3.5, 2 y 0.7 cm (Tabla I1.4), junto con los encontrados por Churchwell et al. (1992) a
partir de sus flujos a 6 y 2 cm, implican que se ha mantenido un indice espectral de ~0.3
durante un largo periodo de tiempo en un rango espectral grande. Se realizé un ajuste de
minimos cuadrados a nuestros cuatro valores del flujo observado mas el flujo reportado a
21 cm por Churchwell et al. para obtener un indice espectral en un rango més amplio de
longitudes de onda (de 21 cm a 0.7 cm). El valor determinado en el ajuste es de 0.34 que
es consistente con el reportado por Churchwell et al.. Las observaciones de Churchwell
et al. sugieren también que no hay contaminacién sincrotrén significativa para A < 6
cm, asi que el indice espectral encontrado es el de la emisidn térmica. Recientemente, sin
embargo, Altenhoff, Thum & Wendker {1994) encuentran un indice espectral de 0.85 en
el rango milimétrico, que es mucho mds grande que el encontrado por nosotros y por otros
autores anteriormente. Churchwell et al. ({1992) concluyen que la componente térmica.
estaba bien modelada por un viento esférico y utilizan sus valores de distancia y velocidad
terminal para encontrar una tasa de pérdida de masa de 4.2 x 107° M, afio™!. Este valor
es un poco mis de dos veces el valor de 1.88 x 107° My, afio™! encontrado en este trabajo
de tesis en base al flujo a 7 mm. La discrepancia es debida en parte al valor del peso
molecular medio, z, que se utilizé (ellos usaron un valor de 2.7 mientras nosotros uno de
1.2) y también al indice relativamente plano de la fuente. El valor de la tasa de pérdida
de masa encontrada por Altenhoff, Thum & Wendker {1994) utilizando su densidad de
flujo a 5 GHz fue 3 x 107% M, afio™!. Ademds, Churchwell et al. (1992) encuentran que
el {inico mecanismo capaz de reproducir la emisidn observada en rayos-X, era la acrecién
hacia una compaiiera compacta orbitando alrededor de WR. 147 embebida en un viento
ecnatorial denso y lento. Sin embargo, ellos no descartan otros posibles modelos como el

de la colisién de vientos entre la componente norte y sur. Nuestro valor de 0.34 para el
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indice espectral recuerda al encontrado en otro tipo de objetos: los chorros observables
en radio que excitan objetos Herbig-Haro y flujos moleculares (Rodriguez 1994). Los
indices espectrales en el rango de ~0.2-0.3 pueden ser producidos por jets térmicos que
sufren confinamiento al propagarse en el espacio (Rodriguez et al. 1990; Marti, Rodriguez
& Reipurth 1993; Curiel et al. 1993). Esta similitud nos llevé a pensar que quizd este
sistema se comporta de manera similar a la propuesta por Williams et al. (1990a) para el
sistema WR. 140, en el sentido de que la morfologia del viento podria no ser isotrépica sino
de tipo jet o discoidal. Recientemente, Davis et Aal. (1995) reportaron observaciones de
alta resolucién a 5 Gz que revelan claramente dos fuentes separadas por 0”6. Sumapa a
5 GHz sugiere que la componente sur, la asociada con WR 147, es ella misma una fuente
doble en la cual una componente muestra emisién elongada. Sin embargo, observaciones
posteriores (Williams et al. 1997) no confirman la supuesta duplicidad de la componente

sur.

Teéricamente han habido algunos estudios sobre vientos estelares no esféricos (Bjork-
man, & Cassinelli 1993; Cassinelli, Ignace & Bjorkman 1995; Fliegner & Langer 1995).
stos trabajos estudian el efecto de la rotacién estelar sobre los vientos de las estrellas
WR. Cassinelli, Ignace & Bjorkman (1995) han modelado el viento de estrellas O y WR
encontrando que para las estrellas O, el viento permanece casi esféricamente simétrico aun
para altas velocidades de rotacién, mientras que para estrellas WR los vientos tienden a
converger hacia el plano ecuatorial. Fliegner & Langer (1995) han reportado calculos
dependientes del tiempo de estrellas WR. en rotacion que estin perdiendo masa. Sus dos
principales conclusiones son, primero, que la mayoria de los vientos de estrellas WR no se
desvian de la simetria esférica y segundo, que una pequefia pero significativa fraccién de
las estrellas WR, conocidas se espera que posean vientos con forma discoidal. El segundo

resultado proviene del hecho de que durante la fase temprana de WR, se forma un disco
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de material. Al pasar el tiempo, la velocidad de rotacién de la estrella disminuye hasta
que el viento se vuelve esféricamente simétrico. Asi, es posible que en WR 147 exista un
viento con forma discoidal. Sin embargo, por si mismo nuestro indice espectral ajustado
no puede probar de manera confiable la existencia de tal tipo de viento. Son necesarias

mds observaciones de alta resolucién espacial para confirmar esta posibilidad.

I1.4 Fuentes de Error en la Determinacion de las Tasas de Pérdida
de Masa

La incertidumbre en la determinacién de las tasas de pérdida de masa a partir de observa-
ciones de radiocontinuo proviene de varias fuentes. La posible contaminacién de emisién
sincrotrén en longitudes de onda centimétricas puede llevar a sobreestimaciones en M de
cerca de un orden de magnitud (ver la discusién de Cyg OB2 No. 9). A mayores frecuen-
clas, como se ha hecho en este trabajo de tesis, esta fuente de error estd minimizada. El
pobre conocimiento de p, el peso molecular medio, introduce incertidumbres del orden de
un factor de ~2 en el caso de las estrellas WR. En general se supone que los vientos este-
lares son homogéneos, sin embargo, existe evidencia que favorece la presencia de grumos
o condensaciones al menos en algunos de ellos (Williams 1996a). Un factor de llenado de
0.5 llevaria a una sobreestimacién por un factor de v/2 (Abbott, Bieging & Churchwell
1981} en la determinacién de la tasa de pérdida de masa. Finalmente, se menciona breve-
mente el efecto de la colimacién. Siguiendo el método desarrollado por Reynolds {1986),
se estimé que para un viento que estd colimado en dos conos con un dngulo de apertura de
90°, la suposicién de isotropia lleva a una sobreestimacién de ~ 1.7 en la determinacién
de la tasa de pérdida de masa. Para producir errores muy grandes en la estimacién de
la pérdida de masa, se requiere de un valor extremo en la colimacién o en el factor de

llenado. Se concluye entonces que la contaminacién por emisién sincrotrénica tiene un
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efecto mayor que las otras fuentes de error discutidas y que por tanto las observaciones a

7 mm mejoran significativamente las estimaciones de la tasa de pérdida de masa.

I1.5 Conclusiones

Se ha detectado emisién a 7 mm proveniente de los vientos ionizados en seis estrellas de

la muestra: Cyg OB2 No. 5, Cyg OB2 No. 9, Cyg OB2 No. 12, P Cyg, WR 140 y WR

147. Las principales conclusiones de estas observaciones se pueden resurnir como sigue:

1)

Las estrellas observadas pueden clasificarse en tres grupos: (a) fuentes consistentes
con un viento térmico cldsico (con poca o sin contribucién sincrotrénica). En este
grupo se tiene a P Cyg, Cyg OB2 No. 5 y Cyg OB2 No. 12 (b) fuentes que
son claramente no-térmicas, HD 167971 y Cyg OB2 No. 9. (c) fuentes térmicas
con indices espectrales positivos que difieren del valor cldsico de 0.6 para vientos
térmicos. Estas fuentes son WR 140 y WR 147. Se detecté una fuente a sélo una

frecuencia por lo que no pudo ser clasificada dentro de ningtin grupo, WR 125.

Se derivaron valores de las tasas de pérdida de masa o limites superiores para todos
los objetos. Se propone que estos valores son mds confiables que las determinaciones
anteriores encontradas en la literatura ya que a 7 mm la contaminacién del espectro
térmico por radiacién sincrotrdn se espera sea pequefia. Las tasas de pérdida de

masa para HD 167971, Cyg OB2 No. 9 y WR 125 son solamente limites superiores.

En P Cyg se encontrd que las densidades de flujo varfan en ~50% en un periodo de
~ 1 afio. Sin embargo, el indice espectral permanecié constante y esta caracteristica

no puede ser explicada con los modelos de variabilidad existentes hasta ahora.
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4) En el caso de Cyg OB2 No. 5, se encontré que la estrella estaba en su estado
“bajo” (térmico) de emisién en la época de las observaciones, aunque se sugiere que
podria estar entrando al estado “alto” (no-térmico) predicho para 1996 por Miralles
et al. (1994). Se determiné que el indice espectral de la compaiiera en radio de este

sistema era fuertemente no-térmico, —2.4 £ 0.6

5) En el caso de WR 147 se encontré que el espectro estd bien ajustado por una ley
de potencias, con indice espectral de ~0.34 desde 1.4 hasta 43 GHz. Este valor

pequertio para el indice espectral sugiere la posibilidad de un viento anisotrépico.

Estos resultados se encuentran publicados en el Astrophysical Journal (Contreras et

al. 1996).



Capitulo 111

CYG OB2 NO. 5:
OBSERVACIONES CON
HIPPARCOS, VLA Y CCD. LA
SOLUCION AL MISTERIO DE LA
COMPANERA EN RADIO

III.1 Introduccién

Uno de los métodos mas confiables para la determinacién de las tasas de pérdida de masa
en estrellas masivas es via la observacién de la radiacién libre-libre emitida a longitudes de
onda de radio por sus vientos ionizados. Sin embargo, como se discute en el Apéndice A,
algunas estrellas tempranas muestran emisién no-térmica variable de origen desconocido
(Abbott, Bieging & Churchwell 1984; Persi et al. 1985; Williams et al. 1990a; Miralles et
al. 1994). Abbott, Bieging & Churchwell (1981) seleccionaron las estrellas mas luminosas
en nuestra Galaxia, donde la mayoria de las estrellas se encuentran en la asociacién Cyg
OB2. En particular, su muestra inclufa a Cyg OB2 No. 5 (BD+40°4220; V729 Cyg)

la cual es conocida como un sistema binario de contacto formado por dos estrellas O7 1

41
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(Torres-Dodgen, Tapia & Carroll 1991). Para este objeto, Abbott, Bieging & Churchwell
detectaron emisién en radio tanto en la posicién éptica como en una posicién localizada
a ~0"9 al noreste de la binaria de contacto. Ellos sugirieron que esta componente en
radio era posiblemente un tercer objeto estelar del sistema. Esta fue la primera vez que

se observé una “compaiiera” en radio asociada al sistema binario de contacto no resuelto.

En 1985, Persi et al. reobservaron Cyg OB2 No. 5 a 2, 6 y 20 cm. Encontraron
que a 6 cm la densidad de flujo se habfa incrementado por un factor de 3 respecto a las
observaciones de 1980 realizadas por Abbott, Bieging & Churchwell (1981) y encontraron
que el indice espectral era bastante plano, o = 0.2 £ 0.1. Méds tarde, Persi et al. (1990)
continuaron monitoreando Cyg OB 2 No. 5 y encontraron nuevamente que la emision
habfa cambiado, esta vez habfa decrecido a los niveles reportados en 1981. Persi et
al. (1990) definieron lo que llamaron estados de emisién “alto” y “bajo”. En el estado
“alto” 1z densidad de flujo medido a 6 ¢cm fue de ~5-7 mJy con un indice espectral de
tg— e = 0.2, mientras que en el estado “bajo” el flujo a 6 cm fue de ~1-2 mJy y el indice
espectral se habia incrementado de tal forma que era consistente con el valor esperado
de 0.6 para un viento térmico. La presencia de componentes emisoras tanto de radiacién
térmica como no-térmica en Cyg OB2 No. 5 recuerda el caso de otros miembros de la
asociacién Oyg OB2 (Cyg OB2 Nos. 8A, 9 y 12) y algunas estrellas WR (WR 140 y WR

147). Persi et al. (1985, 1990) no detectaron ninguna compaifiera débil en radio.

Miralles et al. (1994) continuaron el monitoreo de Cyg OB2 No. 5 por cerca de otros
cuatro afios mas. La fuente mostré de nuevo sus variaciones en radio entre los estados
“alto” y “bajo” con densidades de flujo e indice espectrales similares a los encontrados por
Persi et al. (1990). La emisién en radio parecfa intercambiarse entre estos dos estados

con un periodo de cerca de 7 afios. Miralles et al. (1994) modelaron estos cambios
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en la emisién como debidos a una envolvente sincrotrénica creada por una produccién
pertédica de electrones relativistas en el viento. Ademas, redescubrieron la companera
débil en radio a 3.6 y 6 cm y determinaron una separacién de ~ 078 + 0”1 al noreste de la
componente primaria (el sistema binario de contacto). El indice espectral derivado para
la compaifiera en radio fue de ¢ = —0.3 £ 0.5. A partir de este fndice con un error tan
grande no fue posible establecer confiablemente si la compaiiera débil en radio era térmica
o no-térmica. En 1967, Herbig {1967) habia reportado una estrella de magnitud 13 o 14
localizada a aproximadamente 1”5 con un 4ngulo de posicién de 60°-70° de la posicién
optica de la componente mds brillante. Miralles et al. (1994) sugirieron la posibilidad
de que la companera débil en radio pudiera ser la contraparte de la componente dptica

secundaria reportada por Herbig.

En el capitulo anterior se reportaron dos temporadas de observacién para Cyg OB2
No. 5 obtenidas en 1994 y 1995. En esfas temporadas se encontré que las densidades de
flujo a 6, 3.5 y 0.7 cm parecfan estarse incrementando con el tiempo entre ambas épocas.
Esta tendencia y el hecho de que los indices espectrales derivados estaban decreciendo
fue indicativo de que el sistema estaba entrando en su estado “alto” de emisién predicho
para ocurrir en 1996 por Miralles et al. {1994). Ademds, en las observaciones de 1994 se
detecté a 6 cm la componente débil y sélo fue posible dar un limite superior a 3.6 cm, de
donde se derivd también un limite superior para el indice espectral, o < —2.4 £ 0.6. Esto
indicaba sin duda que la compafiera débil en radio era no-térmica al menos durante esa
época. Todas las observaciones hasta ahora mencionadas confirmaban también que tanto
la emisién de la componente primaria como de la compaifiera débil en radio es variable
en el tiempo. La separacién determinada en este trabajo de tesis a partir de las dos

temporadas de observacion reportadas en el Capitulo II fue de (Y8 £ 0”1.
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Entonces, la separacién en radio entre las dos componentes determinada por diferentes
autores (Abbott, Bieging & Churchwell 1981; Miralles et al. 1994) era menor a 170, es
decir, menor al valor reportado por Herbig (1967) en el dptico. En este capitulo se
presentan nuevas observaciones en radio y en éptico que determinan muy precisamente
esta separacién y dan la base para una posible explicacién al origen de la radiacién no-

térmica emitida por la “compafiera” débil en radio del sistema.

I11.2 Observaciones

111.2.1 Observaciones con el Very Large Array

Se realizaron nuevas observaciones con el Very Large Array (VLA) a 3.6 y 6 cm. Las
observaciones a 3.6 cm se realizaron el 27 y 28 de diciembre de 1996 mientras que las
observaciones a 6 cm fueron hechas el 4 de enero de 1997. Durante ambas temporadas
¢l arreglo se encontraba en su configuracién “A” dando resoluciones de ~0"2 a 3.6 cm
y de ~0”3 a 6 cm. Los calibradores de amplitud y fase fueron 13284307 y 20054403
respectivamente. Fl flujo obtenido para 20054403 fue 2,98 4+ 0.01 Jy a 3.6 cm y de
3.24 + 0.01 Jy a 6 cm. La edicién, calibracién y analisis de los datos se llevd a cabo
utilizando el paquete de reduccién AIPS. Se realizaron mapas limpios a partir de datos
UV autocalibrados, estos mapas a 3.6 y 6 cm se muestran en la Fig. I1I.1. Las posicioues,
densidades de flujo e indices espectrales de las fuentes se muestran en la. Tabla {I1.1. La
componente primaria se encontraba claramente en su estado de emision “alto” durante
la época de las observaciones (~1997.0), de acuerdo con la prediccién de Miralles et al.
(1994). El indice espectral negativo que se derivé para la compaiiera débil en radio apoya

la naturaleza no-térmica de su emisién como se sugirié en el Capitulo II.
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Figura III.1: Mapas realizados con datos del VLA para Cyg OB2 No. 5 y su compafiera débil en radio.
El mapa a 3.6 cm fue hecho con un pesado natural de los datos mientras que el de 6 cm con un pesado
uniforme para obtener resoluciones angulares comparables. Ambos mapas fueron reconstruidos con un
haz circular con ancho a potencia media de 03 (abujo e le izquierda). Las cruces marcan las posiciones
de las componentes en el dptico determinadas de las observaciones de HIPPARCOS (ver el texto). Los
contornos son -4, 4, 5, 6, 7, 8, 9, 10, 20, 30, 60, 100, 200 y 350 veces 24 ;Jy beam™!

Tabla III.1: Componentes en Radio del sistema Cyg OB2 No. 5

Principal Secundaria

3.6 cm 6 cm 3.6 cn 6 cm

a (1950) 20 30 34.835 20 30 34.83¢ 20 30 34.903 20 30 34.902
§ (1950)% 41 08 03.870 41 08 03.880 41 08 04.440 41 08 04.440
S, (mdy) 7.89+£0.02 6.73 £ 0.03 0.31 +£0.02 0.34 + 0.03
03.6- 0.30 + 0.01 -0.18 £ 0.19

“La incertidumbre en la posicién absoluta es 07706
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II1.2.2 Observaciones CCD

Se obtuvieron imagenes CCD a través de filtros de banda ancha B,V e I con el CCD Tex4
de 800 x 800 instalado en el telescopio Johannes Kepler de 1 m situado en el Observatorio
Roque de los Muchachos en La Palma, Espafia, durante las noches del 6/7 y 15/16 de
noviembre de 1994 como parte del programa de Servicio de Observacién. La escala de
placa fue de 0733 pixel™ y el “seeing” promedio de cerca de 1" durante ambas noches.
Los tiempos de exposicién fueron entre 1y 10 seg pero aln con exposiciones mas cortas,
la. fuente se encontraba saturada en el filtro 7. Se ajusté una “point spread function” a
las estrellas aisladas (y mds débiles) en cada una de las iméagenes para que fuera posible
después de escalar, sustracrlas y dejar aislada a Cyg OB2 No. b en el centro de las
imdgenes. La imagen residual mostraba la estrella. secundaria aunque bastante débil.
Se midié la posicién relativa entre ambas componentes Opticas en todas las imagenes
obteniéndose un valor promedio para la separacién entre la componente secundaria y la
primaria de 0798 & 0706 y un dngulo de posicién de 61°£7°. La fotometria diferencial {Cyg
OB2 No. 5 menos la componente secundaria) da los siguientes valores: AV = —3.94+0.4
y A(B—V) = 0.1140.1. Los errores tan grandes reflejan las incertidumbres involucradas
al ajustar curvas Gaussianas a las estrellas de campo y su subsecuente substraccién de

Cyg OB2 No. 5.

Suponiendo que la fotometria de todo el sistema estelar completo es V=916+£002y
B—V = 1.70+0.03, los cuales son los valores promedio de las mediciones independientes
realizadas por Schulte {1958) y Torres-Dodgen, Tapia & Carroll (1991) transformados al
sistema de Johnson a través de la relacién empirica (b - y)/(B — V) = 0.75 &£ 0.02, se
derivaron los siguientes colores para el sistema binario Cyg OB2 No. 5: V = 0.18+£0.02y

(B—V) = 1.71:£0.03, mientras que los de l]a componente secundaria fueron: V = 13.14:0.4
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Tabla II1.2: Pardmetros Astrométricos Opticos obtenidos por Hipparcos

Ou as
Equinoccio  Epoca o (mas) § {mas)
J2006 .... 1991.25 20 32 22,4251 4251 41 1818.9824 =+2.49
B1950 ... 1997.00 20 30 34.8288 +16.0 41 08 03.9205 X13.5

y (B—V)=16+%0.1. Ya que la componente principal estaba saturada en las imsgenes

I, Ia fotometria en este filtro no se pudo realizar.

I11.2.3 Observaciones con Hipparcos

Los datos del satélite Hipparcos estdn publicados en The Hipparcos Catalogue (ESA 1997)
junto con una descripcién completa de la misién y de la reduccién de los datos. El objeto
Cyg OB2 No. 5 es identificado con el niimero Hipparcos 101341 y fue observado en 113
trénsitos a través del campo de visién del Hipparcos, entre 1989 y 1993. Los parametros
astrométricos absolutos se obtuvieron ajustando un modelo astrométrico a este conjunto
de mediciones. Los resultados relativos a la componente primaria se muestran en la Tabla
II1.2. Estos pardmetros estan referidos a la época JD 1991.25 y estan dados con respecto

al Sistema Celeste Internacional de Referencia (International Celestial Reference System).

Para comparar las observaciones de Hipparcos y de radio, la posicién absoluta se

transformé a la época y equinoccio de radio utilizando la biblioteca SLALIB-Positional
Astronomy del Proyecto Starlink (Rutherford Appleton Laboratory 1996). Los resultados

se muestran también en la Tabla II1.2.

Las observaciones de Hipparcos dan una evidencia muy fuerte de la existencia de
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binariedad o sistemas miltiples con separaciones p > 071 y Am < 3-4 mag (Mignard et
al. 1995). Es posible encontrar en la mayorfa de casos de estrellas dobles la separacién real
en el cielo y el dngulo de posicién. En el caso del objeto 101341, Hipparcos fue capaz de
determinar la separacién sobre el cielo (p = 07948 : 07043) y el dngulo de posicién (0 =
54° % 3°) de la componente secundaria del sistema asi como la diferencia en magnitudes
entre componentes {AV = 2.7 £ 0.3). El rango de valores de AV difiere del obtenido de
las observaciones CCD por casi media magnitud, indicando que las incertidumbres reales
en la fotometria combinada (Hipparcos més CCD) son mayores que los expresados por
sus errores formales. Esto no es sorprendeni:e si se considera la variabilidad intrinseca
de la componente primaria (Hall 1974}, asi como la gran diferencia en magnitud entre
la binaria de contacto {componente primaria) y la companera débil (secundaria). Sin
embargo, esta incertidumbre no afecta la determinacién de los colores individuales de la
componente primaria y de la secundaria que dependen débilmente del valor de AV (ver

discusién siguiente}.

En lo que respecta a la fotometria absoluta derivada por Tycho, el mapeador estelar del
Hipparcos, la magnitud promedio del sistema, V' = 9.196 £ 0.025, concuerda bien con las
observaciones desde tierra. Por otro lado, el indice de color B~V [(B—V) = 1.4080.042],
derivado de transformar By — Vi no reproduce la medicién directa del fndice de color de
Johnson B — V, debido a las dependencias en la metalicidad, gravedad y enrojecimiento.

Entonces, se utiliza para las siguientes consideraciones la fotometria obtenida desde tierra.

I11.2.4 Discusion

En la Fig. 1111 se superpusieron a los mapas en radio, las posiciones 4pticas de las

componentes primaria y secundaria determinadas por Hipparcos (ver Tabla II1.2). Se
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Tabla IIL.3: Separacién y Angulo de Posicién entre
las componentes de Cyg OB2 No. 5

Separacion ~ Angulo de Posicién

Instrumento I [°]

VLA 6 cm 0.79 £ 0.03 51 £ 2
VLA 3.6 cm 0.76 £+ 0.03 8 £ 2
Hipparcos 0.948 £ 0.043 5 £ 3
CCD 0.98 £ 0.06 61 7

estima que el error relativo entre las posiciones de radio e Hipparcos es de ~0707. Dentro
de este error se encuentra que las componentes primarias en radio y en éptico coinciden
dentro de 1 . Sin embargo, la componente débil en radio no coincide con la componente
dptica secundaria sino que se localiza entre las dos posiciones pticas, y méas bien cerca de
la componente Sptica secundaria. La posicidén de la secundaria en radio y éptico difiere
por 0Y14 £ 0”07, un resultado significativo a un nivel del 5%. Esta diferencia entre las
posiciones éptica y de radio para la componente secundaria puede establecerse sin duda
comparando las posiciones relativas (es decir, la separacién} y dngulos de posicién entre las
componentes primaria y secundaria tanto en radio como en 6ptico. Estos pardmetros se
muestran en la Tabla I11.3, donde es claro que mientras los dngulos de posicién éptico y de
radio son consistentes, la separacién dptica es significativamente mayor que la separacion

determinada en radio.

La aceleracion de electrones a velocidades relativistas puede tener lugar en choques
fuertes, dando origen a la emisién sincrotrén {no-térmica) proveniente de la componente
débil en radio. Se ha presentado evidencia directa e indirecta de la emisién sincrotrén

proveniente de vientos colisionando en el caso de WR 140 (Williams et al. 1990a), WR
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146 (Dougherty et al. 1996) y WR 147 (Williams et al. 1997). La luminosidad observada
en radio de la componente débil en radio es ~ 4 x 10?7 erg 5!, Suponiendo equiparticién
de energia para la componente secundaria y un didmetro angular de 073, se derivé un
campo magnético de ~0.6 mG y una energfa en electrones relativistas de ~ 4 x 10% ergs.
Asi, el indice espectral negativo y la no coincidencia entre la posicién éptica de la estrella
secundaria y la emisién en radio, sugieren que la compaiiera débil en radio no es una
estrella, sino muy probablemente un choque producido en la posicién donde los vientos

de la binaria de contacto (primaria) y de la estrella secundaria colisionan.

Con el fin de derivar el tipo espectral de la estrella secundaria, se adopté una magnitud
absoluta V' y un color inttinseco (B —V) de dos estrellas O7 Ia para la binaria de contacto.
Se supuso también que todo el sistema se encuentra a la misma distancia y que la extincién
interestelar hacia la secundaria es igual a la extincién promedio obtenida para la asociacion
OB (d = 1.7 kpc y Ay = 5.5; Torres-Dodgen, Tapia & Carroll (1991)). La magnitud
absoluta V' derivada y el indice de color intrinseco de la compaifiera débil son: My =
36404y (B ~V)y=~-02%0.1. Por otro lado, se supuso que esta estrella no ha
evolucionado fuera de la secuencia principal con el fin de que su edad fuera compatible
con la de la asociacién. La solucién a todas estas restricciones fue que el tipo espectral

de la compaiiera estelar se encuentre entre B0 V y B2 V (Schmidt-Kaler 1982).

Ahora, jes consistente la posicién del choque con los parametros esperados del viento?
Como se discutié en el Capitulo IV, el problema de la colisién de dos vientos se ha
estudiado tedricamente por diferentes autores (Bichler & Usov 1993; Stevens, Blondin
& Pollock 1992; Canté, Raga & Wilkin 1996). La interaccién de ambos vientos ocurre
en la posicién donde las tasas de momento son balanceadas y se forma una region con

dos choques separados por una discontinuidad de contacto. Es posible determinar el
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cociente de tasas de momento de los vientos a partir de observaciones de alta resolucién
a través de la relacién 7, = Dn'/?/(1 + n*/2), donde 7 = (Mvs),/(Mus,), (s se refiere
a la componente secundaria y p a la primaria), D, es la separacién proyectada entre las
dos componentes y 75 es la distancia proyectada, a lo largo de la linea que une ambas
estrellas, de la estrella secundaria al punto donde los vientos colisionan (el llamado punto
de estancamiento). A partir de nuestras observaciones a 6 cm se determiné 7, de una
manera relativa como la diferencia de las distancias observadas en éptico y en radio entre
la componente primaria del sistema y la estrella optica y la compaifiera débil en radio,
respectivamente. El valor obtenido fue r, = 0Y16 X+ 0”05. Este pardmetro junto con
la separacién 6ptica observada, D = 07948 £ 07043, implica un cociente de tasas de
momento, 7 = 0.04 & 0.03. Recientemente se ha encontrado un escenario similar para
WR 147 por Williams et al. {1997). En este trabajo de tesis, se hace notar sin embargo,
que la conclusién obtenida aqui estd basada en una comparacién absoluta de [as posiciones
éptica y de radio, mientras que Williams et al. {1997) deben hacer la suposicién de que la
componente primaria en radio e infrarrojo son el mismo objeto y que por tanto coinciden

espacialmente.

Con el fin de estimar el valor de la tasa de pérdida de masa para la estrella secundaria,
se supuso una velocidad terminal de v,, = 1000 km s~! basado en el andlisis de vientos
ionizados de Felli & Panagia (1981). La tasa de pérdida de masa de la componente
primaria se tomé6 como la obtenida a través de las observaciones a 7 mm descritas en
el Capitulo I, Mp = 5.5+ 1.9 x 107% Mg afio™! y la velocidad terminal, v, = 2200
km s7! tomada de Bieging, Abbott & Churchwell (1989). Se espera que el valor de la
tasa de pérdida de masa derivada a partir del flujo a 7 mm sea mds confiable puesto
que la contaminacién por emisién no-térmica es despreciable a esta longitud de onda.

Finalmente, en base a argumentos de equilibrio de presién hidrodindmica fue posible
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derivar €l valor esperado para la pérdida de masa de la componente secundaria, M, =
544 x 10°¢ Mg afio™!. El valor mds pequefio de este rango posible de M, es apenas
cercano al valor esperado para una estrella BOV , ~ 6 x 10-7 My ado~1(Felli & Panagia
1981). Sin embargo, considerando la incertidumbre en la clasificacién espectral obtenida
a partir de la fotometria CCD, podemos pensar que los valores son consistentes. La
densidad de flujo de la componente débil en radio parece ser variable en una escala de
tiempo de afos. Una posible explicacién es que uno o ambos vientos sea variable. El
tiempo de cruce para un viento con una velocidad del orden de 10° km s! a lo largo
de la componente débil {con un tamafio fisico del orden de 4 x10'° cm) es de cerca de
un afo. Asi, las variaciones en la densidad de flujo podrian estar siendo producidas por

variaciones en las tasas de pérdida de masa de los vientos.

El choque fuerte producido por los vientos en colisién podrian ser responsables también
de la emisién en rayos-X observada para Cyg OB2 No. 5. De hecho, a partir del modelo de
Usov {1992) se estima que los vientos interactuantes en Cyg OB2 No. 5 deberian producir
una luminosidad térmica en rayos-X de ~ 2 x 10% erg s~!, un valor que es consistente con
las luminosidades reportadas por Harnden et al. (1979) y Kitamoto & Mukai (1996). Asf,
Cyg OB2 No. 5 serfa el primer sistema binario gue muestra emisién no-térmica en radio
producida por la interaccién de vientos y que no posee una estrella WR como componente

primaria.

El estudio descrito en este capitulo se encuentra publicado en el Astrophysical Journal

Letters (Contreras et al. 1997).



Capitulo IV

OBSERVACIONES CON EL VLA

DEL SISTEMA BINARIO CON

VIENTOS INTERACTUANTES
WR 147

IV.1 Introduccién

Las estrellas Wolf-Rayet, asi como otras estrellas masivas, estdn perdiendo masa por
medio de su fuerte viento estelar. Este viento poderoso se encuentra ionizado y emite
radiacién libre-libre que puede ser observada en longitudes de onda de radio e infrarrojas.
En particular, en las frecuencias de radio, se espera que el espectro continuo se comporte
como S, o< v* con a = (.6 (ec.A.6). Sin embargo, también algunas estrellas WR presentan
fuerte emisién no-térmica con indices espectrales planos e incluso negativos. En este
ultimo grupo se ha encontrado que algunos objetos pertenecen a sistemas binarios y se ha
sugerido que la emisién sincrotrén en estos sistemas proviene de la regién de interaccién
de los vientos de las estrellas WR y sus compafieras (Williams et al. 1990a; Williams, van

der Hucht & Spoelstra 1994; Dougherty et al. 1996), ver Apéndice B.

53
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Ln el caso de WR 147, clasificada como una estrella WN8, la presencia tanto de emision
térmica como no-térmica fue reportada por primera vez por Abbott et al. (1986). Mas
tarde, Moran et al. (1989) la observaron con el interferémetro inglés MERLIN a 5 GHz y
fueron capaces de resolver dos fuentes de radio separadas por ~0"6. La fuente situada al
sur, WR 1478, mostraba fuerte emisién térmica y estaba asociada con la estrella WR en
éptico, WR 147. Moran et al. (1989) propusieron que la fuente norte era la responsable de
1a radiacién no-térmica observada. También ellos sugieren que WR. 147 podria tener una
compafiera no visible en el dptico que estuviera asociada a la fuente norte. Churchwell et
al. (1992) utilizando sus observaciones de alta resolucién angular con el VLA, confirmaron
la presencia de dos fuentes y apoyaron la propuesta de que la emisién no-térmica provenia
de la fuente norte (WR 147N) mientras que la fuente sur era una fuente térmica (WR
1478). Siguiendo la nomenclatura de Churchwell et al. nos referiremos a la fuente de radio

norte como WR 147N.

En el Capitulo II se presentaron observaciones multifrecuencia a partir de las cuales, se
derivé un indice espectral de 0.344:0.01 al ajustar por minimos cuadrados las densidades
de flujo observadas desde 1.4 GHz hasta 43 GHz. Hste indice espectral, diferente al
esperado de 0.6, sugirié la posibilidad de que el viento estelar pudiera ser anisotrépico
con una forma tipo jet o discoidal similar a los estudiados tedricamente por Bjorkman
& Cassinelli (1993), Cassinelli, Ignace & Bjorkman (1995) y Fliegner & Langer (1995),
ver seccién A.3.1. Recientemente, Williams et al. (1997) reportan nuevas observaciones
de alta resolucién tanto en el radio como en el IR realizadas en 1992 y 1997 con el
interferémetro inglés MERLIN y con el telescopio UKIRT. Sus observaciones muestran
que a 5 GHz ambas fuentes, WR 1475 y WR 147N, tienen una forma elongada con tamanos
de ~170 x 253 y ~267 x 79 mas respectivamente. Ellos derivan una separacién entre las

fuentes de 575415 mas, consistente con valores previos. Sus imagenes infrarrojas muestran
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claramente una fuente fuerte de emisién, mds una compaiiera débil localizada al norte.
Con el fin de probar si los objetos infrarrojos eran la contraparte de las fuentes de radio
comparan sus posiciones, suponiendo que la fuente IR mds brillante coincide espacialmente
con la componente principal en radic WR 147S. Encuentran asi que la fuente IR débil se
localiza ligeramente mas al norte de WR 147S que la fuente de radio WR 147N con una
separacién entre las componentes IR de 0764. Ademas, de la fotometria infrarroja, ellos
derivan un tipo espectral para la estrella débil de B0.5V. Este tipo espectral derivado
implica, basandose en argumentos de presién hidrodindmica, que la estrella posee un
viento suficientemente fuerte como para colisionar con el viento de WR. 147S. Asi, tanto el
hecho de que la emisidén no-térmica se encuentre situada entre las dos estrellas infrarrojas,
¥ mas cercana a la estrella B0.5V, como el hecho de que la morfologia de la fuente de radio
WR 147N es consistente con la esperada para una regién de interaccién de vientos, los

hace concluir que la emisién no-térmica tiene origen en la zona de choque de los vientos.

En este trabajo de tesis, continuamos estudiando el sistema WR 147 observindolo a
una longitud de onda de radio de 3.6 cm en dos épocas diferentes. Se busca evidencia que
apoye la idea de que WR 147 es un sistema binario con vientos interactuantes donde la
fuente de emisién sincrotrénica, WR 147N, es la zona de interaccién de los vientos de la
estrella WR y su companera infrarroja. Se buscan también posibles variaciones temporales

en la fuente durante el intervalo de tiempo de ~1.4 afios que separan las observaciones.

IV.2 Observaciones

Se cuenta con dos conjuntos de observaciones realizados el 21 de julio de 1995 y el 14 de
diciembre de 1996 con el Very Large Array (VLA) a una longitud de onda de 3.6 cm. En

ambas temporadas el arreglo de antenas se encontraba en su configuracién “A”, dando
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como resolucién angular ~072. El calibrador de amplitud para las observaciones de 1995
fue 0134329 mientras que para 1996 fue 1328+-307. El calibrador de fase fue 2005--403
en ambas temporadas, obteniéndose un flujo derivado para éste, de 3.014+0.03Jyen 1995y
de 3.04-:0.02 Jy en 1996. El tiempo de integracién sobre la fuente fue de aproximadamente
95 minutos en 1995 y de aproximadamente 2 horas en 1996. Asf, el ruido en los datos
de 1996 es cerca de la mitad del ruido en los datos de 1995. El andlisis de los datos se
llev$ a cabo utilizando el paquete de reduccién AIPS siguiendo el procedimiento estandar
de edicién, calibracién y obtencién de imdgenes. Los datos fueron auto-calibrados en
fase. Con el fin de hacer resaltar algunas de las caracteristicas observadas en WR 147, se
obtuvieron mapas limpios con la rutina de AIPS llamada IMAGR utilizando un pesado
de datos intermedio entre natural y uniforme (ROBUST'= -1) para los dos conjuntos de
datos auto-calibrados (ver Fig. IV.1). A partir de estos mapas se estimo el tamaiio de las
fuentes ajustando simultdneamente dos funciones Gaussianas por medio de la rutina de
AIPS llamada IMFIT. Las posiciones, densidades de flujo y tamaifios deconvolucionados

obtenidos del ajuste se muestran en la Tabla IV.1.

IV.3 Variacién Temporal

De los valores dados en la Tabla IV.1 se puede concluir que mientras la densidad de
flujo de WR 147N permanecié constante dentro del error, la densidad de flujo de WR
1478 mostré un incremento significativo de aproximadamente un 25% de 1995 a 1996.
Williams et al. (1997) discutieron la posibilidad de variaciones en el flujo a 6 cm pero no
pudieron dar ninguna conclusién al respecto pues sus observaciones fueron realizadas con
diferente resolucién angular. En nuestro caso se tiene la misma resolucién y la variacién

presentada por la fuente térmica parece ser real. De la Tabla IV.1 se puede adoptar 0!1
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Figura IV.1: Mapas realizados con el VLA del sistema WR 147 a 3.6 cm observado en 1995 y 1996. Los
mapas se obtuvieron con la rutina de AIPS llamada IMAGR, con un pesado de los datos auto-calibrados
intermedio entre natural y uniforme (ROBUST= -1). Ambos mapas fueron reconstruides con un haz
circular con HPBW de 0721 {esquina inferior derecha). Los asteriscos marcan la posicién de las dos com-
ponentes utilizando la separacién IR determinada por Williams et al. {1997) y suponiendo como ellos que
la fuerte IR mds fuerte coincide con la componente principal en radio WR 1478, Las cruces muestran la po-
sicién de las condensaciones en 1995. Se puede ver que las condensaciones parecen haberse alejado de WR
1478 cerca de 0”2 en ~1.4 anos. Los contornoes son -5,5,6,8,10,12,15,20,30,40,50,60.100,200.300.400.500 y
600 veces 40 uJy beam™! y 24 uJy beam !, el ruido rms en los mapas de 1995 y 1996 respectivamente.

Tabla IV.1: Parametros derivados a partir de los mapas a 3.6 cm

Componente  « (1950) ° 4 (1950)° S. Tamaiio Angulo de
Deconvolucionadae Posicion
[mJy] ("] M
21 de Julio de 1995
WR 1478 20 34 53.847 40 1037.53 255+ 0.5 0.23x£0.02x0.214%£0.02 25+ 18
WR 147N 20 34 53.840 40 10 38.10 10.8 % 0.5 0.414+0.04 x 0.21 £0.04 92 + 8
14 de Diciembre de 1996
WR 1475 20 34 53.848 401037.52 313+ 05 0.23+£0.02x0.20+£0.02 165 £ 10
40 10 38.09 9.9 % 0.4 0.4040.04 x 0.20 & 0.04 83 £ 5

WR 147N 20 34 53.839

*La incertidumbre absoluta estimada en la posicién es de 005
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como el radio caracteristico de la regién emisora WR 147S. A una distancia de 630 pc
(Churchwell et al. 1992) este tamafio angular corresponde a un radio fisico de ~63 UA.
Entonces, suponiendo una velocidad terminal de 900 km s~ (Churchwel. ct al. 1992) para
el viento, se encuentra que la escala de tiempo dindmico para reemplazar el gas emisor
es de solo ~0.33 afios. Asf, la variabilidad en la densidad de flujo de WR 1473 podria
ser explicada como el resultado de un cambio en los pardmetros del viento. Para un
viento con temperatura electrénica constante, la densidad de flujo y el tamaho angular
a una frecuencia dada estdn relacionados como S « §2. Por tanto, el incremento en la
densidad de flujo se espera esté acompafiado de un incremento en el tamafio angular de
~10%. Desafortunadamente, los errores presentes en el tamafio angular son de este orden
(Tabla IV.1) y no es posible determinar si existe o no un incremento. La falta aparente
de variabilidad en WR 147N puede ser resultado de que sus dimensiones son mayores o
de que en esta fuente estamos presenciando los efectos de los vientos de WR 1475 y de su

compaiiera IR como eran hace ~2 anos.

IV.4 Forma y Estructura de las Fuentes

WR 1478.— A partir de las dimensiones angulares deconvolucionadas para la fuente
sur no es posible asegurar que la emisién provenga de un viento asimétrico como lo repor-
tan Williams et al. (1997), puesto que tanto el eje mayor como el menor del ajuste son
consistentes con un valor de 0721 & 0702. Asf, se concluye que en las épocas de observa-
cién, WR 1478 parece poseer un viento esférico a primera aproximacién. Por otro lado,
los resultados sugieren que se esta tratando posiblemente con un viento inhomogéneo (ver
seccién A.3.2). Tanto en los mapas de 1995 como de 1996 se puede ver una regién extra de

emisién localizada al sur de WR 147S. Esta emisién es detectada a un nivel significativo
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y parece ser material en una condensacién independiente. Esta regién emisora parece
haberse alejado de WR 1478 unos ~0”2 entre las dos épocas de observacién y su densidad
de flujo en 1996 (~0.7 mJy) parece haber decrecido a casi la mitad de su valor en 1995
(~1.2 mJy). Este decrecimiento en flujo podria explicarse si se considera que la emisidn es
libre-libre y que la densidad de flujo depende del radio de la condensacién y de la densidad
electrénica del gas. Suponiendo que el radio de la condensacién crece linealmente con la
distancia, r o« d, se tiene que n, « 73 o d~3, y puesto que S « r3n? finalmente se tiene
S oc d=3. Asi, la densidad de flujo de la condensacién decrece rapidamente con la distancia
a la fuente central y un incremento del 30% en ésta puede producir la reduccién observada
de la densidad de flujo. El movimiento propio de ~0”2 en 1.4 afios a una distancia de
630 pc implica una velocidad de ~400 km s~! en el plano del cielo. Esta velocidad es
cerca de la mitad de la velocidad del viento (900 km s™'). Esto implica ya sea que la
condensacién se estd moviendo mds lentamente que el viento, o mas probablemente que
el vector velocidad no se encuentra en el plano del cielo. Dada la modesta sefial a ruido
de estas condensaciones, es necesario contar con mds observaciones para buscar y analizar

otras posibles inhomogeneidades en movimiento.

WR 147N.— En los mapas mostrados en la Fig. IV.1 se puede ver que la fuente norte,
WR 147N, muestra una elongacién en la direccién E-O y mas atin, que su forma recuerda
un choque como los descritos teéricamente por Stevens, Blondin & Pollock (1992}, Eichler
& Usov (1993) y Canté, Raga & Wilkin (1996). Williams et al. (1997) no pudieron
observar la forma extendida de WR 147N en sus mapas con MERLIN porque dada su
alta resolucién angular y su falta de lineas de base cortas, pierden parte de la ernision
extendida. Esta morfologia apoya de una manera cualitativa la sugerencia hecha por
Williams et al. (1997) de que WR 147 y su compafiera IR al norte, WR 147NIR, forman

un sistema binario con interaccidn de vientos, donde WR 147N es la regidn de colisién de
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los vientos y responsable de la radiacion sincrotrén observada. Recientemente Niemela
et al. (1998) han confirmado la interpretacién propuesta por Williams et al. (1997) al
determinar la posicién relativa de las componentes Spticas por medio de observaciones de

gran presicién realizadas con el HST.

IV.5 Ajuste de WR 147N con un Modelo de Choque de Proa

En este trabajo de tesis se encontré una separacion entre la zona de choque WR 147N
y la estrclla Wolf-Rayet, WR 1478, de 058 £0"05, un valor que es consistente con las
separaciones determinadas por Moran et al. {1989) {076), Churchwell et al. (1992) (0758)
y Williams et al. (1997) (07575 % 07015).

Para realizar una comparacién més cuantitativa entre tas observaciones y los modelos
de choque de proa, se ha determinado una curva que sigue la forma observada de la
emisién en radio que se asocia con la zona de interaccién, WR 147N. Para esto, se adoptd
1a solucién analftica aproximada obtenida para la forma de la cdscara delgada creada por
la interaccién de dos vientos isotrépicos dada por Canté, Raga & Wilkin (1996), ecs. A.7
y A.9. En este ajuste se utilizé el cociente de tasas de momento, 7 = 0.011739%5, v la
separacién entre las estrellas infrarrojas derivada por Williams et al. (1997), D = 0764
4 0702. El valor de 1 y la separacién entre las estrellas épticas encontradas por Niemela
et al. (1998) son consistentes, dentro del error, con las determinaciones de Williams et
al. (1997). Sin embargo, existe otro pardmetro libre que debe ser tomado en cuenta: el
sngulo de inclinacién del sistema ¢. Este dngulo se define como el dngulo entre el eje
de simetria del choque (esto es, la linea que une ambas estrellas) y el plano del cielo.

Puesto que es muy poco probable que estemos viendo al sistema de canto (¢ = 90°), se ha

proyectado la curva de ajuste sobre el plano del cielo siguiendo las ecuaciones dadas por
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Raga et al. (1997). Es importante hacer notar que se puede obtener una familia de curvas
con pares (17,¢6) que siguen aproximadamente la forma del choque, dificultando encontrar
pardmetros nicos para el sistema. Entonces, se debe fijar uno de los dos parametros. En
este caso, puesto que Williams et al. (1997) determinaron una valor para el cociente de
tasas de momento, 1, basado en observaciones infrarrojas y de radio de alta resolucién, se
ha tomado este valor. Se varié entonces el dngulo de inclinacién para encontrar el mejor
ajuste a la forma del choque. En la Fig IV.2 se muestran las curvas correspondientes
a tres diferentes dngulos de inclinacién manteniendo fijo el valor de . Se compararon
estas curvas con el mapa de 1996 debido a su mejor valor de sefial a ruido. Se puede
ver en esta figura que la curva con un angulo de 45° ajusta adecuadamente la forma del
choque. Se dibujaron también curvas para otros dos valores diferentes de ¢ con el fin de
mostrar al menos cualitativamente que estos valores estdn lejos de ajustar la forma. De
este modo, se ha restringido el valor posible del dngulo de inclinacién del sistema al rango
45° 4+ 15°. Puede demostrarse que ¢, el dngulo entre la normal a la 6rbita del sistema
binario y la linea de visidn, estd relacionado con ¢ como sin(é) > sin{¢). Asi, a pesar de
las limitaciones en los datos presentados, el anilisis indica que el ajustar una curva a la
forma de la regién del choque de los vientos puede dar un limite inferior para el dngulo

de inclinacién del sistema binario,:, que es generalmente un parametro poco conocido.

Se buscéd también en los datos de ambas temporadas posible emisién polarizada, si-
guiendo los procedimientos estandar en AIPS. Se obtuvieron asi limites superiores para los
grados de polarizacién de ambas fuentes. Los valores derivados para WR 147N son <4%
y <3% para polarizacidn circular y lineal respectivamente. Para WR 1478, los valores
del grado de polarizacién circular y lineal fueron ambos menores al 1%. FEstos limites

superiores son a un nivel de 3-0. Asi, se puede concluir que la emisién observada no esta

polarizada a estos niveles.
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Figura IV.2: Conjunto de curvas proyectadas en el cielo que siguen la forma de la interaccion de los
dos vientos. Como en la Fig. VL1, los asteriscos marcan la localizacion de las dos estrellas. El mapa
estd, centrado en la posicién de WR 1478, El cociente de tasas de momento, 7, se tomé como 0.011, El
conjunto de tres curvas muestran el rango de posibles 4ngulos de inclinacién del sistema.
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IV.6 Conclusiones

Las principales conclusiones son las siguientes:

1)

2)

Se encontraron variaciones a un nivel del 25% en la densidad de flujo de WR 147S.
Se habia sospechado esta variabilidad en estudios anteriores pero no habia sido pro-
bada. Se encontré que el viento de WR. 1475 es esféricamente simétrico a primera
aproximacién. Sin embargo, los datos sugieren la posible existencia de inhomoge-

neidades en su densidad, las cuales estdn viajando con el viento.

Se confirmé que WR 147N es un choque producido por la interaccién de los vien-
tos de las estrellas que forman el sistema binario (WR + B) como anteriormente
propusieron Williatas et al. (1997) y Niemela et al. {1998). Se ajusté la forma de
la fuente de radio WR 147N, con un modelo de choque y se derivé un dngulo de
inclinacién ¢ en el rango 45° + 15°. Este método podria ser utilizado para estimar
un limite inferior del dngulo de inclinacién de la érbita, ¢, de otros sistemas binarios

con vientos interactuantes.

Los resultados aqui presentados han sido enviados a la revista Astrophysical Journal

para su publicacién (Contreras & Rodriguez 1998).



Capitulo V

INTERACCI’ON DE UN VIENTO
CON SU MEDIO CIRCUNDANTE,
EL CASO DE WR 6

V.1 Introduccién

Los fuertes vientos estelares que poseen las estrellas masivas, al interactuar con el gas
del medio circundante provocan cambios en éste tanto morfoldgicos como energéticos.
Energéticamente, las altas tasas de pérdida de masa (tipicamente M=~ 10% M afio™!) y
velocidades terminales de los vientos {v,, ~ 2 000 km s™!) inyectan una energia mecénica
total al medio interestelar, a lo largo de su vida, del orden de la energia liberada por una

supernova tipo 11, ~ 10° erg (Woltjer 1972).

Morfolégicamente se ha encontrado que los vientos estelares al moverse supersdnica-
mente crean una cavidad o burbuja al interaccionar con el gas ambiente que rodea a la
estrella, el cual se encuentra pricticamente en reposo. Tedricamente desde principios de
los afios 70°s Dyson & de Vries (1972), Castor, McCray & Weaver (1975), Weaver et al.

(1977) y mds recientemente Koo & McKee (1992a,b) han estudiado la interaccién de los

65
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vientos estelares con el medio interestelar circundante. Estos trabajos concluyen que el
viento estelar barre el gas circundante y forma una cascara delgada y densa. La evolucién
dindmica de esta ciscara es andloga a la que sigue una ciscara producida por la explosién
de una supernova. La estructura general del sistema durante toda su evolucién consta
de cuatro zonas (Fig. V.1): a) una zona interna donde se encuentra el viento estelar
supersénico; b) una regién caliente aproximadamente isobarica de viento estelar chocado;
¢) una céscara delgada y densa de material ambiente chocado; d ) material ambiente no
chocado. Las regiones b) y ¢) constituyen las cdscara de la burbuja que se expande creando
la cavidad en el medio ambiente, ambas regiones estdn separadas por una discontinuidad
de contacto. En la posicién del radio interno y externo R; y Rg respectivamente, se
encuentran localizados los frentes de choque formados en la interaccién. Una caracteristica
importante de resaltar es el hecho de que esta cdscara en expansion puede estar o no
totalmente ionizada por la estrella central. Si el frente de ionizacién queda atrapado en la
céscara, se formard una capa externa de HI, y si no existe otra estreila temprana cercana,
la regién HII formada entre el radio Ry y el radio de Strémgren, Ry < Ry, se enfriard
y recombinara. Asi, existe la posibilidad de tener gas parcialmente ionizado que podria
ser observado en lineas de recombinacién de radio. Los estudios tedricos de McKee, van
Buren & Lazareff (1984) y Koo & McKee (1992a,b) realizan un andlisis detallado de la
interaccion de los vientos con el medio ambiente circundante, desde considerar burbujas
creadas por un viento constante en un medio homogéneo hasta vientos cuya inyeccion
de energia es variable en el tiempo (con una ley de potencia) y donde el medio tiene
una cierta distribucién radial de densidad. Asi, este problema ha sido sujeto de extensos

estudios tedricos.

Observacionalmente, estas burbujas interestelares pueden ser observadas por su emi-

sién en linea en la regién UV del espectro (O V A1035 y N II A1086) y en la regién de
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Figura V.1: Dibujo esquemdtico de las regiones y fronteras del flujo (Weaver et al. 1977).

radio tanto en lineas de recombinacién como en emisién continua libre-libre y linea de
HI. Ya que los vientos estelares de estrellas WR se encuentran entre los mas poderosos de
todas las estrellas en la Galaxia, estas estrellas son muy buenos candidatos para estudiar
los efectos de la interaccion de su viento con el medio que las rodea. Mds aiin, ya que se
cree que estas estrellas son las progenitoras directas de las supernovas tipo Ib (SNIb) es
importante estudiar las condiciones fisicas del medio que rodea a la estrella WR pues los
efectos de la presencia de una burbuja en este gas tendra consecuencias en la evolucién de
la futura remanente de supernova (SNR). Estudios realizados a mediados y finales de los
afios 80’s a las estrellas WR (HD 113904, Cappa de Nicolau & Niemela 1984; HD 88500.
Cappa de Nicolau et al. 1986; HD 156385, Cappa de Nicolau et al. 1988; HD 197406,
Dubner et al. 1990; WR 125, Arnal & Mirabel 1991) revelaron la existencia de burbujas
o cavidades de HI alrededor de estas estrellas. En 1991, Niemela & Cappa de Nicolau
(1991) realizaron un estudio para buscar burbujas de HI asociadas a estrellas WR que se
encuentran en la regién galactica entre [= 302° y I= 312°. La muestra constaba de 14
estrellas WR. con distancias menores a 10 kpc del sol. Sus principales resultados fueron:

a) cinco estrellas con latitud galdctica |  |> 2° mostraban burbujas de HI alrededor de
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ellas; b) ninguna estrella con | b |< 2° presenté cavidad de HI Esto puede deberse a que
al existir una mayor densidad de gas cerca del plano galdctico, se espera que las burbujas
de HI alrededor de las estrellas WR sean mas pequefias y por tanto no detectables con sus
condiciones de observacién; c) las dos estrellas WR tipo WIN que presentan una burbuja
de HI asociada se encontraban localizadas en una posicién cercana al centro de dichas
burbujas, mientras que las estrellas tipo WC estaban muy fuera del centro y mas bien
cercanas al borde de mayor densidad de ésta. Una posible explicacién para ésto es el
hecho de que las estrellas WN son mds jévenes que las tipo WC. Mas tarde, Arnal (1992)
realiza un estudio sobre la distribucién de HI alrededor de seis estrellas WR. Sus conclu-
siones son las siguientes: i) todas las estrellas se encuentran proyectadas en un minimo
relativo de densidad columnar de hidrégeno neutro; i) las cavidades de HI son estructuras
elongadas con un cociente eje mayor a menor promedio de ~2.2; i ) el maximo de densi-
dad columnar de HI se encuentra en los bordes de la burbuja de HI sin llegar a rodearla
completamente; 7v) las estrellas WR. no se encuentran situadas en el centro de la cavidad,;
v) si una SNR se forma a partir de la explosién de supernova (SN) de una estrella WR
que habfa formado previamente una cavidad de HI, y por tanto rarificado el gas dentro de
ella, la emisién no-térmica esperada para la SNR podria no ser detectable en sus primeros
ailos de evolucién. Ademds, la burbuja de HI habrd modificado la distribucién de gas
circundante, provocando que la SNR no evolucione con una simetria esférica, formdndose

entonces las lamadas “SNR barradas”.

Una de las estrellas WR. que presentan una burbuja de HI estudiada recientemente por
Arnal & Cappa (1996) es WR 6. En Ia siguiente seccién se dard una descripcion general
de este objeto. En la seccién VIL3 se describirdn las observaciones en radio a 3.0 cm,
se discutirdn los resultados obtenidos en este trabajo en la seccién VII.4 y finalmente se

presentaran las conclusiones obtenidas para esta fuente.
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V.2 WR 6 (HD 50896)

WR 6 es una de las estrellas WR mads brillantes en el cielo, clasificada como una estrelia
WND, se encuentra localizada a una longitud galdctica de [ = 234°76 y una latitud
de b = —10°08 (van der Hucht et al. 1988) y situada a una distancia z = 260-300 pc
por debajo del plano galdctico. La distancia a ella ha sido un tema controversial desde
su primera estimacién basada en la fotometria de trece colores realizada por Feinstein
(1967), quien concluyé que WR. 6 podia pertenecer al cimulo abierto Collinder 121 (Cr
121) situado a 0.63 kpc del sol. Este valor ha variado desde d = 0.91 kpc (Lunstréom
& Stenholm 1984) a d = 2-3 kpc (Howarth & Phillips 1986) y mas tarde a d = 1.56
kpc (van der Hucht et al. 1988) hasta d = 1 kpc (Conti & Vacca 1990). Finalmente
parece ser que el valor d = 1.8 kpc derivado por Howarth & Schmutz {1995) en base a
observaciones espectroscdpicas de alta resolucién de las lineas interestelares Na D es el

valor mas aceptado actualmente.

HD 50896 ha sido estudiada en casi todas las regiones del espectro. Las observaciones
en la regién Optica del espectro se han realizado desde finales de los afios 40’s en donde
Wilson (1948) reporta por primera vez variaciones espectrales de WR 6 mientras que va-
riaciones fotométricas fueron reportadas por Ross (1961). En 1980, Firmani et al. (1980)
determinan un periodo consistente con ambos tipos de variaciones, el periodo encontrado
fue de 3.76 dias. Proponen que un sistema binario explicaria estas variaciones periddicas,
sugiriendo ademas que la compafiera “invisible” de WR 6 es probablemente una estrella
de neutrones con masa de m; = 1.3 + 0.4Mg, que la excentricidad de la érbita es muy
diferente de cero y que ésta explicaria las variaciones poco usuales observadas. Mas tar-
de, Lamontagne, Moffat & Lamarre (1986) y Robert et al. (1992b) confirman el valor

del periodo encontrado por Firmani et al. {1980). Sin embargo, recientemente nuevos
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datos espectroscopicos y fotométricos obtenidos por Morel, St-Louis & Marchenko (1997)
apoyan el modelo de un viento en rotacién de estructura compleja. En la. regidn dptica
también se encontrd desde 1965 (Johnson & Hogg 1965) una nebulosa anular asociada a
WR 6, llamada S$308. Existen dos posibles formas de crear una nebulosa anular alrededor
de estrellas WR: 1) a partir de la interaccién de un viento estelar con su medio ambiente
circundante (Johnson & Hogg 1965; Chu 1981); o 2) con material eyectado por la estrella
WR central. En particular, 308 fue clasificada como una burbuja creada por un vien-
to estelar por Chu (1981) en base a argumentos morfoldgicos y cinematicos, lo cual es
consistente con el modelo de Weaver et al. (1977) para la formacién de burbujas. Sin
embargo, Esteban et al. (1992) concluyen que la nebulosa S308 esta formada por material
eyectado por WR. 6, ya que presenta una sobreabundancia de nitrégeno y helio asf como
una deficiencia en oxigeno. Estas propiedades quimicas reflejan la nucleosintesis estelar
(ciclo CNO). Asi, proponen la posibilidad de que existié una pérdida de masa fuerte o
eyeccién de las capas externas en un corto periodo de tiempo cerca o en el final de la fase

evolutiva de hipergigante roja fria de la estrella central.

En la regién de rayos-X, WR 6 ha sido observada por Pollock (1987, 1995) con el
satélite Einstein y por Willis & Stevens (1996) con ROSAT. En esta regién se encuentra
una incompatibilidad entre la luminosidad observada L, ~ 10%2 erg s™' y la que se podria
esperar para un sistema binario WR + ¢, L, ~ 10% — 103 erg s™'. En la regién UV,
Nichols-Bohlin & Fesen (1986) detectaron emisién de una gran ciscara de gas a alta
velocidad en la direccién de WR 6 y concluyen que esta cdscara en expansién representa
una fase evolucionada de una SNR. Concluyen también en base a la distancia estimads,
para la SNR que es muy improbable que haya una asociacién ffsich entre ésta y WR
6. Aunque serfa interesante encontrar una SNR en la vecindad de un sistema binario

WR <4 ¢ pues serfa fuerte evidencia en favor de los modelos evolutivos donde una de las
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componentes originales explotd como SN y produjo una compaiiera compacta, estrella de
neutrones o agujero negro. Sin embargo, Nichols (1995) reporta nuevamente la existencia
de gas de alta velocidad en la linea de visién hacia WR 6 y propone un posible escenario
que explicaria una asociacién real de este gas con la estrella WR. El modelo propone que
en un sistema binario masivo (O + O), originalmente situado en el plano galdctico , al
ocurrir la explosién de SN de la estrella O primaria, el sistema O + objeto compacto(c) es
arrojado fuera del plano dejando alli la SNR y situando ahora al sistema O + ¢ lejos de él.
Mas tarde, la componente O secundaria trasferiria masa al objeto compacto y de hecho,
excederia su l6bulo de Roche perdiendo gran parte de su envolvente, dejando entonces
una estrella WR como componente secundaria, WR + c¢. Este modelo explicaria algunas
propiedades observadas para WR 6 como por ejemplo su lejania del plano galictico, Sin

embargo, todavia es dudosa la existencia de una compaifiera compacta para WR 6.

Considerando que WR 6 no fuera un sistema binario, la variabilidad tanto en el con-
tinuo como en lineas UV puede ser explicada a través de las llamadas Regiones de In-
teraccién en Co-rotacién {CIR’s) propuestas por Mullan (1984, 1986). Estas variaciones
son compatibles tanto con el periodo de 3.77 dias como con las variaciones observadas de
época a época. Asi, St-Louis et al. (1995) concluyen que sus observaciones UV apoyan la
posibilidad de que las variaciones observadas se deban a variaciones intrinsecas del viento

provocadas por la rotacién de la estrella, es decir, debido a las CIR’s y no a la binariedad

de WR 6.

Resumiendo, las evidencias a favor de que WR 6 sea un sistema binario son: 1)
WR 6 muestra un periodo bastante bien definido en sus variaciones espectroscopicas
y fotométricas en el dptico, P= 3.77 dias; 2] su posicién alejada del plano galdctico,

z = 260-300 pc, la cual serfa una consecuencia de la explosién de SN sufrida por la
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Figura V.2: Mapa de baja resolucién de densidad columnar de HI en el rango de velocidad de 0 a 4-12
km s~1. Aqui puede observarse que la posicién de WR 6 no coincide con ninguno de los minimos de HI
(Arnal & Cappa 1996). Los ejes indican las coordenadas galdcticas ({,b). En esta figura las cavidades

Fste y Qeste aparecen en la esquina inferior izquierda y superior derecha del recuadro marcado.

componente primaria del sistema y que actualmente es un objeto compacto, posiblemente
una estrella de neutrones (Firmani et al. 1980; Lamontagne, Moffat & Lamarre 1986);
38) la deteccién de gas de alta velocidad, posiblemente una SNR (Nichols-Bohlin & Fesen
1986), en la misma direccién de WR 6 aunque la distancia estimada para ambos objetos
es diferente y por tanto su posible asociacién fisica es incierta y controversial. Mientras
que los argumentos que parecen favorecer el marco de una estrella individual son: 1) las
variaciones pueden ser explicadas como producto de la presencia de CIR’s en el viento
estelar; 2) el flujo en rayos-X tan bajo observado, L, ~ 10%2 erg s~! comparado con el
esperado teéricamente, L, ~ 10% — 10% erg s~1. Ademads, Schulte-Ladbeck et al. (1990)
proponen un viento asimétrico en rotacién en base a observaciones polarimétricas, es decir,
favorecen un modelo de estrella individual. En conclusién, la binariedad de WR 6 es aiin

un tema abierto y muy controversial.
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La nebulosa asociada a WR. 6 ha sido detectada también como una fuente de emisién
en la regién infrarroja a 60 y 100 um con el satélite IRAS (van Buren & McCray 1988)
concluyendo que existe polvo en S308. Esto es confirmado mas tarde por Mathis et al.
(1992). En la regién de radio, como se mencioné en la seccién anterior, se han llevado a
cabo estudios en busca de cavidades y cdscaras de HI alrededor de estrellas WR (Niemela
& Cappa de Nicolau 1991; Arnal 1992). Recientemente Arnal & Cappa (1996) realizaron
observaciones de HI de baja e intermedia resolucién angular. Estas observaciones fueron
realizadas con el fin de buscar dreas de baja densidad columnar de HI (posibles cavidades
o burbujas) asociadas fisicamente con WR. 6. Las observaciones de baja resolucién les
permiten reconocer estructuras de distribucién de HI a grandes escalas. En el mapa

! es clara la presencia de una

correspondiente a velocidades radiales entre 0 y +12 km s~
zona de baja densidad columnar, es decir, una cavidad de HI. Dentro de esta cavidad de
forma alargada se pueden a su vez localizar dos minimos relativos, uno al Este y otro
al Qeste. Si se sobrepone en este mapa la posicién de la estrella WR 6 y su nebulosa
anular, es posible notar que WR 6 estd desplazada del centro de la cavidad y mds aun,
no coincide con el centro de ninguno de los minimos interiores, Fig. V.2, La nebulosa
S308 se localiza cerca del minimo al Oeste. Adoptando el modelo de rotacién galdctica
de Fich, Blitz & Stark (1989), Arnal & Cappa determinan una distancia < 10 kpc para
la cavidad a partir del rango de velocidades 0 a +12 km s™!. Los datos de resolucién
intermedia les permite examinar con gran detalle la estructura de la burbuja. El mapa
correspondiente al intervalo de velocidad radial -1.5, +1.5 km s™! permite determinar las
posiciones de los minimos E y O. Los autores hacen notar que la forma y dimensiones de
la cavidad no varian en los distintos mapas de velocidad radial, lo cual hace pensar que

no existe una velocidad de expansién significativa. Ademds, los centros de los minimos

interiores permanecen constantes dentro del error. En un mapa que cubre un rango de
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velocidad radial de 1.5 a 4-10.0 km s~!, confirman que 5308 est4 proyectada sobre el
minimo Oeste de la cavidad, Fig. V.3. En este mapa los autores hacen notar que la
mayor parte del borde exterior de la nebulosa es muy regular. salvo un pequeno sector
con forma cénica. Bsto implica que $308 se estd expandiendo en un medio homogéneo.
Nuevamente adoptando la misma curva de rotacién, restringen el valor de la distancia
a la cavidad quedando en el rango d = 0.2-1.0 kpc. En base a espectroscopia CCD del
ctimulo Cr 121 determinan una velocidad radial para éste de 17 +4 km s~1. Este valor
estd de acuerdo con el valor para S308 obtenido por Pismis & Quintero (1982) por lo
que concluyen que es altamente probable que WR 6 sea miembro de este ciimulo. PPor
\iltimo exploran algunas posibles explicaciones para la forma alargada de la cavidad de HIL.
Encuentran en base a la teorfa hidrodindmica estandar de Castor, Abbott & Klein (1975)
y Weaver et al. (1977), que la explicacion mds probable es que exista un viento estelar no
isotrépico. Sin embargo, hacen notar que la presencia del campo magnético interestelar
ambiente puede jugar un papel importante en la forma no esférica de la burbuja. Asi, si
se supone que la morfologia observada del medio ambiente circundante a WR 6 es debida
a la interaccién del viento estelar con él, este objeto es un buen candidato para tener un
viento anisotrépico. Esta posibilidad la ha sugerido tedricamente Rumpl (1980) en base a
observaciones espectroscépicas en el UV de WR 6. Mds generalmente, Fliegner & Langer
(1995) han propuesto posibles desviaciones de la simetria esférica como resultado de la
alta rotacién estelar en las etapas tempranas de las estrellas WR. En este trabajo de tesis
se busca algiin tipo de evidencia que apoye la hipétesis de que WR 6 posee un viento
anisotrépico que esté relacionado directamente con la morfologia observada a gran escala,

es decir, con las cavidades o burbujas de HIL.
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Figura V.3: Mapa de densidad columnar de HI en el rango de velocidades entre +1.5 y +10 km s~
La nebulosa $308 se muestra como la linea gruesa. El contorno més bajo corresponde a 8.0 x 10'° dtomos

cm™~? y el espaciamiento entre contornos es de 1.0 x 101° dtomos cm™? {Arnal & Cappa 1996).

V.3 Observaciones

Se cuenta con 4 temporadas de observacién realizadas con el Very Large Array (VLA)
a 3.6 cm de HD 50896 : 25 de julio, 26 de noviembre y 21 de diciembre de 1996 y 12
de enero de 1997. Durante la primera temporada el interferémetro se encontraba en su
configuracién “D”, la cual da la menor resolucién angular. Los datos de esta temporada
se utilizaron para confirmar la deteccién de WR 6 y estimar su densidad de flujo. Durante
las 3 temporadas siguientes, el interferémetro se encontraba en su configuracién “A” por
lo que a la longitud de onda observada se tenia una resolucién angular de ~ 072. El tiempo
total de integracién sobre la fuente varié entre ~2y ~4 hrs. El calibrador de fase fue 0646-
306 mientras que el de amplitud fue 1328+307. El flujo derivado para el calibrador de fase

en todas las temporadas se muestra en la Tabla V.1. La reduccién de los datos se llevd a
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Figura V.4: Mapas limpios realizados con la rantina IMAGR de AIPS para las tres temporadas de
observacién. El pesado de los datos es intermedio entre uniforme y natural (ROBUST=0). En estos
mapas se puede notar la protuberancia detectada y su variacién a lo largo de ~ 2 meses. El ruido rms
promedio de las tres temporadas es de 27pJy. Los contornos son: -3,3,4,6,8,10,20,35.50 veces el ruido
promedio para Noviembre 1996 y -3,3,4,6,8,10,20,30,40 veces el ruido rms promedio para Diciembre 1996
y Enero 1997,

cabo utilizando el paquete de reduccién AIPS. Cabe hacer notar que continuamente las
posiciones de los calibradores son actualizadas, es por esto que la posicién del calibrador
de fase en noviembre de 1996 no coincidia exactamente con la nueva posicién durante
diciembre de 1996 y enero de 1997. Esto se corrigié desplazando la posicién de la fuente,
WR 6, por la diferencia existente entre las coordenadas del calibrador de fase. Asi, en
los mapas obtenidos para las tres temporadas la posicién de WR 6 coincide y pueden ser
comparados sin problema de localizacién de la fuente. Se realizaron mapas con distinto
pesado de los datos: natural, uniforme e intermedio entre ambos (Fig. V.4). Se decidi6
unir todas las temporadas con el fin de mejorar la sefial a ruido de las observaciones. Un
mapa con pesado intermedio (ROBUS'T = 0) realizado a partir de la unién de los datos
se muestra en la Fig. V.5. La densidad de flujo para WR 6 encontrada a partir de la

unién de los datos fue 1.40 £0.06 mJy.
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Tabla V.1: Flujos Derivados en cada Temporada

0646-306 WR 6
Temporada S, S,
(Ty] [mJy]
25 Julio 1996 0.804 4+ 0.006 1.56 + 0.03

26 Noviembre 1996 0.867 & 0.005 1.62 £ 0.03
21 Diciembre 1996 0.875 & 0.005 1.35 £ 0.03
12 Enero 1997 0.880 £ 0.004 1.38 &+ 0.03

V.4 Discusion

El objetivo principal al observar esta fuente era el de buscar evidencia que pudiera apoyar
la existencia de un viento anisotrépico. Esta anisotropia era importante pues dada la
presencia de las cavidades de HI asociadas a WR 6, podia existir o haber existido tuna
relacién entre ambas caracteristicas. Los primeros mapas obtenidos a partir de los datos de
noviembre 1996 parecian apuntar en la direccién de un viento antsotrdpico (por ejemplo
ver Fig. V.4a). Estos mapas mostraban una pequena protuberancia a un nivel de 4-
o en la direccién SE. Aunque esta posible anisotropia se encontraba casi en direccidn
perpendicular a la que se observan las cavidades de HI, un viento asimétrico podia estar
presente. Los mapas obtenidos en base a los dates de diciembre 1996, mostraban ahora
una protuberancia también a un nivel de 4-¢ pero en la direccién SO (Fig. V.4b). Una
posibilidad era que se tratara de una condensacién en el viento cuya emisén decaia al
alejarse de la estrella y por tanto desaparecia al observarse nuevamente la fuente un mes

después, mientras que surgia una nueva condensacidn en una posicién arbitraria en este

mismo lapso de tiempo.
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Figura V.5: Mapa limpio realizado a partir de la unién de los datos de las tres temporadas. La rutina
de AIPS utilizada fite IMAGR con ROBUST=0. Los contornos son -3,3,4,6,8,10,20,30,45 y 60 veces 19

Wy

Sin embargo, si suponemos nuevamente que la dependencia del flujo con la distancia
a la estrella va como S, o d~% (seccién VI.4), la condensacién deberia ser observada,
aunque también a un nivel de ~4-c, a un mes de diferencia entre las observaciones y esto
no fue lo que se observé. Finalmente, los mapas realizados a partir de las observaciones
de enero de 1997, mostraban nuevamente una protuberancia al SE (ver Fig. V.4c). Esto
hizo pensar que tal protuberancia no era real sino que muy probablemente se trataba de
un error sistemdtico en las observaciones. Se hicieron algunas pruebas y se encontrd que
ciertamente en los mapas que sélo inclufan el IF=1, la protuberancia desaparecia o su
flujo disminufa a un nivel < 4-¢ (Fig. V.6). Asi, se concluyé que la protuberancia no era

real sino quizd mas bien un problema en la adquisicién de los datos.

Por otro lado, era importante intentar estimar el tamafio de la fuente tanto para
detectar alguna desviacién de la simetria esférica como para saber si se trataba de un

viento térmico cldsico. Desafortunadamente debido a que la fuente no esta resuelta y es
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Figura V.6: Mapas de “prueba” para las tres temporadas tomando solamente los datos del IP=1. En
el mapa a) puede observarse que la protuberancia que existia al SE ha desaparecido. mientras que en los
mapas b) y ¢), la protuberancia es marginalmente observada a un nivel de 4—7. Los contornos corres-
ponden a -4,4,6,8,10,15,20.30,40 veces el ruido promedio de las tres temporadas. 36uJy. para noviembre
1996. Para diciembre 1996 y enero 1997 los contornos son -4,4,6,8,10,15,20,30 veces el mismo ruido rms

promedio.

bastante débil, no fue posible determinar sus dimensiones a partir de los mapas sino tan
solo un limite superior, < 0”l. Sin embargo, White & Becker (1982) muestran que es
posible determinar el tamafio de una fuente directamente en base a los datos en el plano
{4, v) aunque bajo la suposicién de que se trata de una fuente esférica. M4s atin, Escalante
et al. (1989) demuestran que para un viento marginalmente resuelto la dependencia de la
densidad de flujo con la linea de base proyectada es lineal. Asi, es posible que realizando un
ajuste lineal a los datos uv se determine tanto el tamaio de la fuente como su temperatura

de brillo. El ajuste por minimos cuadrados se realiza sobre la parte real de los datos en

base a la siguiente ecuacién:
V(b)) =5. (1 —Ab)

donde & es la linea de base proyectada, en longitudes de onda, 5, es la densidad de flujo
total o la densidad de flujo correspondiente a una separacién cero (b = 0), y 4 es la
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pendiente del ajuste. En este caso, el valor encontrado para la densidad de flujo y la

pendiente A son: S, = 1.52 +£0.03 mJy y A = 4.6 £0.6 x10~7 (Fig. V.7).
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Figura V.7: Parte real e imaginaria de la densidad de flujo como funcién de la linea de base. La linea
corresponde al ajuste por minimos cuadrados realizado para encontrar los valores de A y S, y por tanto

el tamafio v flujo total de la fuente.

Asi, el didmetro angular de la fuente dentro del cual se origina la mitad del flujo estd

dado por la expresién:

1

[Q] =1.19x 10° A (V.1)

mientras que la temperatura de brillo se obtiene a partir de la relacion:

' Ty 9.48 x 10717 [ S, 212
kR e

Ambas relaciones fueron encontradas por Escalante et al. (1989). Asi, el tamafio y la

i
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temperatura encontrados para WR 6 son: 6 = 0706 £0"01 y T = 9 000 %2 500 °K. El
valor encontrado para la temperatura es consistente con un viento térmico. Finalmente, se
derivé el valor de la tasa de pérdida de masa, M= 2.8 £1.0 x10~5 Mg, afio™!. Bste valor
es consistente con el valor encontrado en Ia literatura de 3.3 x 107% M, afio™! reportado

por Barlow, Smith & Willis (1981) en base a observaciones del continuo libre-libre en el

infrarrojo.

Entonces, finalmente se puede concluir que no se encontrd evidencia firme que apoyara
la existencia de un viento anisotrépico en WR. 6 que pudiera estar relacionado con las
cavidades de HI reportadas por Arnal & Cappa (1996). En hase a los datos con los que se
cuenta, la fuente parece poseer un viento esféricamente simétrico. Si en verdad existiera
una asimetria en el viento, ésta no ha sido detectada dado que se trata de una fuente
marginalmente resuelta y muy débil. Se estimé un tamaiio de la fuente bajo la suposicién
de esfericidad. Se encontraron ademds parametros como la temperatura de brillo y la
tasa de pérdida de masa en base a la densidad de flujo observada en las tres temporadas.
La variabilidad observada (ver Tabla V.1) de sélo ~15% en aproximadamente 6 meses de
observaciones sugiere que el viento de WR 6 es un viento térmico clasico no variable en

el tiempo. Actualmente se estd preparando un articulo donde se reportan los resultados

obtenidos.



Capitulo VI

RESUMEN Y CONCLUSIONES

A pesar de que el estudio de los vientos estelares es bastante amplio en todas las regiones
del espectro, existen atin aspectos muy interesantes por estudiar. En el presente trabajo
de tesis se atacaron tres topicos en base a observaciones realizadas en la regién de radio.
El trabajo se centrd en el andlisis de los vientos en estrellas masivas, supergigantes O
y B v estrellas Wolf-Rayet, debido a las pérdida de masa que poseen. Los principales
tépicos analizados fueron : ¢} la determinacién confiable de la tasa de pérdida de masa
en estrellas masivas; b) la interaccién de los vientos tanto con su medio circundante como
con los vientos de estrellas co.rnpaﬁeras en el caso de sistemas binarios; ¢) la posibilidad de
que los vientos sean asimétricos y/o inhomogéneos, contrario al modelo estandar cldsico

que presenta vientos esféricamente simétricos y de densidad homogénea.

En cuanto al primer punto estudiado, una de las principales conclusiones es que fue
posible detectar emisién a 7 mm proveniente de los vientos ionizados en seis de las ocho
estrellas observadas. Este estudio sobre vientos estelares fue de los primeros trabajos
desarrollados en base a observaciones a esta longitud de onda con los nuevos recepto-

res instalados en el Very Large Array (VLA). El andlisis de la muestra inicial permitié

33
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clasificar a los objetos estudiados en 3 grupos:

e Objetos con vientos térmicos clasicos, P Cyg, Cyg OB2 No. 5y Cyg OB2 No. 12.
¢ Objetos claramente no-térmicos, HD 167971 y Cyg OB2 No. 9.

e Objetos con un viento térmico cuyo indice espectral no es consistente con el valor

esperado para un viento cldsico, 0.6, WR 140 y WR, 147.

En base a los flujos observados a 7 mm se determinaron valores para las tasas de
pérdida de masa, o limites superiores, para todas las fuentes observadas. Se propone que
estos valores son mas confiables que los derivados en base a otros métodos ya que a 7 mm
la emisién de los vientos estd libre de contaminacion por radiacién sincrotrénica o ésta es
despreciable. En el caso de Cyg OB2 No. 5 se encontrd que la fuente estaba en su estado
“bajo” (térmico) aunque podria estar entrando al estado “alto” (no-térmico) en la época
de las observaciones. Este paso de un estado al otro concuerda con el modelo presentado
por Miralles et al. (1994) que propone un periodo de 7 afios para el cambio entre estados

observado en el sistema.

El estudio clésico de los vientos estelares estd basado en las 2 suposiciones mas simples
y bésicas: los vientos poscen simetrfa esférica y una densidad homogénea. Sin embargo,
observacionalmente se ha encontrado evidencia que parece indicar que estas dos suposi-
ciones pueden no ser del todo vélidas. La posible invalidez de estas suposiciones tiene un
impacto significativo en la derivacién de las tasas de pérdida de masa obtenidas a partir
de las observaciones en radio. El alejamiento de la suposicién de homogeneidad del viento
puede llevar a una sobreestimacién en los valores de la tasa de pérdida de masa, ya que

la radiacién libre-libre es proporcional al cuadrado de la densidad de la regién emisora.
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Asi, e] flujo observado en radio emitido por un viento inhomogéneo seria mayor al flujo
emitido por un viento homogéneo con la misma tasa de pérdida de masa. Similarmente,
la desviacién de la simetria esférica lleva a una sobreestimacion de este valor. Un viento
colimado puede producir el mismo flujo en radio con una tasa de pérdida de masa mucho
menor, que un viento esférico. Dada la importancia de la tasa de pérdida de masa en los
modelos evolutivos, la posibilidad de que estas desviaciones existan necesita ser analizada

con profundidad.

Por otro lado, dado que la fraccién de sistemas binarios masivos es de aproximadamente
el 43%, tanto entre las estrellas WR en la Galaxia como entre las estrellas O. Es natural
pensar que en dichos sistemas los vientos de ambas componentes deben interaccionar.
De la muestra original de estrellas masivas, dos objetos: Cyg OB2 No. 5 y WR 147
presentaron caracteristicas relacionadas con la interaccién de vientos. Las observaciones
a Cyg OB2 No.5 mostraron la presencia de una fuente de emisién débil que parecia ser
una tercera componente del sistema, la componente principal era conocida ya como un
sistema binario de contacto no resuelto. Sin embargo, la emisién débil en radio no tenia
una contraparte éptica, como en el caso de la componente principal, lo cual no apoyaba
la idea de que se tratara de una componente més del sistema. Mas atin, la emisién débil
en radio presentaba un indice espectral negativo, lo que indicaba la presencia de emisidn
sincrotrén de origen desconocido. En el caso de WR 147, el indice espectral tan plano
obtenido de las observaciones (0.34), hizo pensar en la posibilidad de estar observando un
viento anisotrépico. Esta estrella era conocida ya como un objeto que posefa dos fuentes
de emisién, una térmica y una no-térmica. Asi, se tenian dos caracteristicas interesantes
por explicar, el origen de la emisién no-térmica y el valor para el indice espectral alejado
del valor tipico esperado (0.6). Estas estrellas fueron objeto de un estudio mas profundo

y a continuacién se presentan las conclusiones principales encontradas en ambos casos.
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Cyg OB2 No. 5.~ Se estudi6 el problema de la naturaleza de la compaifiera débil
en radio (componente secundaria) del sistema binario de contacto Cyg OB2 No. 5 (com-
ponente principal). El estudio se basé en la determinacién precisa de las posiciones de
ambas fuentes tanto en radio como en éptico. Mientras que las posiciones en radio y
ptico del sistema binario coincidian dentro del error estimado, las posiciones de la com-
ponente secundaria fueron significativamente diferentes. La separacion derivada entre la
componente principal y la secundaria obtenida a partir de las posiciones en radio resultd
ser menor que la obtenida en base a las observaciones épticas. Esto apoyé la idea de que
la compafiera débil en radio fuera realmente la regién de colision de los vientos de las
componentes épticas. Ademds, como se esperaria, el choque se encuentra mAas cercanc a
la estrella secundaria cuyo viento es mas débil que el de la componente primaria. Asi,
la compafiera débil en radio no correspondia a la estrella éptica secundaria sino a la zo-
na de colisién de los vientos, localizada entre ambas componentes. Se trata ademads del
primer sistema que presenta evidencia de emisién proveniente del choque de vientos cuya
componente principal no es una estrella Wolf-Rayet como en otros casos reportados en la

literatura.

WR 147.— Este objeto parecia ser un caso en el que se tenia un sistema binario
que presentaba tanto emisién térmica como no-térmica, sin embargo, no se habia detec-
tado ninguna posible compafiera. Fue hasta 1997 cuando Williams et al. detectaron la
componente secundaria en la regién infrarroja. Se sugerfa también que posiblemente la
componente principal WR 1478 (notacién de Churchwell et al. 1992) posefa un viento
anisotrépico. En el presente trabajo de tesis se encontré en base a las observaciones en
radio que a primera aproximacién WR 147S posee un viento isotrépico. Se encontrd que la
densidad de flujo de WR 1478 varié en aproximadamente un 25% en el periodo de tiempo

entre las observaciones. Esta variacién puede explicarse como debido a un cambio en los
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1

parametros del viento, dado que la velocidad terminal del viento es de 900 km s~ la

escala de tiempo para reemplazar el gas emisor es de ~0.33 aftos. Por otro lado, de ma-
nera cualitativa la morfologia de la componente secundaria en radio, WR 147N (fuente
de emisién no-térmica), recordaba un choque como los modelados tedricamente para la
interaccion de vientos. Para tener una descripcién mas cuantitativa de la regién de cho-
que, se ajustd una curva tedrica {Cant6, Raga & Wilkin 1996) que sigue adecuadamente
la forma observada. En base a esta curva se encontré un limite inferior para el dngulo
de inclinacidn, ¢, del sistema {45° &+ 15°) proyectando la curva tedrica sobre el plano del
cielo. Asi, este resultado confirma la interpretacion de que WR 147 es un sistema binario

con interaccién de vientos (Williams et al. 1997; Niemela et al. 1998).

Ademds, WR 1475 parece presentar evidencia relacionada con la inhomogeneidad de
los vientos. En base a dos temporadas de observaciones en radio, se detecté una region
de emisién extra en WR 147S. Esta emisién parece ser una condensacién independiente.
La condensacidn al parecer se ha alejado ~072 de WR. 147S en el periodo de ~1.4 aftos
que separa las observaciones y su flujo haber decrecido a casi la mitad de su valor. Esta
disminucién es posible si se supone que el tamano de la condensacién crece linealmente
con la distancia a la estrella, lo cual da una dependencia de la densidad de flujo con la
distancia que va como S « d~3. Asi, un incremento del 30% en la distancia a la estrella
puede causar la disminucién en el flujo observada. Por otro lado, dado el movimiento
propio de 072 observado, se deriva una velocidad de ~ 400 km s™! para la condensacién.
Ya que la velocidad del viento es de 900 km s~! muy probablemente el vector velocidad
de la condensacién no se encuentra en el plano del cielo. Asi, a pesar de la modesta senal

a ruido, existe la posibilidad de que el viento de WR 147S sea un viento inhomogéneo.

Por 1iltimo, los fuertes vientos estelares no sélo interaccionan con otros vientos estelares
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en sistemas binarios sino que provocan cambios en su medio circundante. En particular
formando cavidades o burbujas observadas en HI. Dentro de este tipo de interaccién, se
analizé el caso de WR 6. Esta fuente parecia ser un buen candidato para tener un viento
anisotrépico cuya interaccién con su medio circundante hubiera causado las cavidades
de HI observadas por Arnal & Cappa (1996). Desafortunadamente las pruebas que se
realizaron en base a tres temporadas de observacién no aportan evidencia justificada de
la existencia de tal asimetria. Las razones fueron la falta de resolucién espacial y la débil
emisién en radio que presenta la fuente. Sin embargo, se estimé un tamafio para la fuente

suponiendo simetria esférica.

VI.1 Trabajo Futuro

Los tres puntos bésicos de este trabajo de tesis son temas donde atin es necesario mucho
estudio tanto observacional como tedrico. La btisqueda de las anisotropias ¢ inhomo-
geneidades en los vientos es un area muy interesante donde se puede realizar trabajo
observacional. En particular el caso de WR 147 necesita mas observaciones para buscar

]a posible aparicién de otras condensaciones y estudiar su movimiento.

En cuanto 2 la interaccién de vientos, es posible utilizar el ajuste de una curva a la
regién de choque como un método para estimar un limite inferior del dngulo de incli-
nacién, i, de sistemas binarios, un pardmetro poco conocido y de dificil determinacion.
Ademas, con este ajuste de curvas tedricas es posible estimar o confirmar los valores de
los pardmetros fisicos de los vientos de las componentes determinados observacionalmente
como la tasa de pérdida de masa o la velocidad terminal de los vientos. Dado el gran
niimero de sistemas binarios con componentes masivas, el drea ofrece mucho material de

estudio.
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Otros temas que requieren investigacién son ¢) la periodicidad de Cyg OB2 No. 5; i)
las variaciones en flujo observadas en P Cyg que no pueden explicarse ficilmente y iit)

la binariedad de WR 6. En este ltimo punto se requiere quizd un mejor monitoreo en

radio.



Apéndice A

MECANISMOS DE EMISION EN
RADIO DE LOS VIENTOS
ESTELARES

Los vientos estelares pueden estudiarse por medio de observaciones a lo largo de todo el
espectro electromagnético, ya sea a través de la absorcién (y/o emisién) en lineas, y emi-
sién en el continuo. La emisién continua en el radio puede tener dos origenes diferentes:
puede ser emisién libre-libre, o sea emisidén térmica, producida por la interaccién entre
iones y electrones en el gas ionizado o, si existe un campo magnético presente y electro-
nes moviéndose a velocidades relativistas, puede ser emisidn sincrotrén, es decir, emisién
no-térmica. En el caso de estrellas masivas, los estudios realizados en la regién de radio
del espectro, revelan la existencia de emisién de ambos tipos en muchos de los objetos ob-
servados. En particular, la emisién no térmica observada es variable y no tiene un origen
claro. Puede provenir del viento mismo, por medio de electrones relativistas producidos
periédicamente y que forman una envolvente sincrotrénica (Miralles et al. 1994), o pro-
ducirse en la regién de colisién de vientos en el caso de un sistema binario (Dougherty et

al. 1996). Asi, el estudio de la emisién sincrotrén puede ayudarnos a discriminar entre

91
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los posibles modelos que tratan de explicar su origen. Por otro lado, la emisién térmica
permite la determinacién de tasas de pérdida de masa. Asi, en general, el estudio de la
emisién continua de los vientos es muy importante y en este apéndice se dard una revision

de ambos mecanismos.

A.1 Emisién Libre-Libre

Para encontrar el espectro de emisién libre-libre en los vientos estelares, es necesario
resolver la ecuacién de transporte radiativo. El método a seguir en este apéndice para
determinar la emisién térmica producida en una envolvente ionizada, es el desarrollado por
Panagia & Felli (1975), el cual es muy similar al presentado por Wright & Barlow (1975)
y Olnon (1975). Estos desarrollos son ya trabajos cldsicos en el estudio de envolventes

extendidas.

El primer punto importante es el hecho de que la densidad electrénica en la envol-
vente, n,, no es constante como se suponia generalmente para regiones HII (Mezger &
Henderson 1967). En el estudio de Panagia & Felli se considera el caso en que la densidad
decrece con la distancia radial a la estrella como una ley de potencia, n, o r™*. En
particular se discute el caso a=2, ya que representa un viento moviéndose con una velo-
cidad constante. Otras de las hipStesis hechas por estos autores son: a) ionizacién total
del gas; b) temperatura electrénica constante; c) simetria esférica y d) homogeneidad del
material. En el caso de este trabajo de tesis, la primera suposicién es bastante razonable
dado que las estrellas masivas donde se aplicaran los resultados obtenidos por Panagia &
Felli, son objetos que producen una cantidad suficiente de fotones ionizantes (estrellas Q,
B y estrellas Wolf-Rayet) para mantener totalmente ionizada su envolvente. La segunda

suposicién es vilida también ya que como se verd en el desarrollo de las ecuaciones basicas,
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Figura A.l: Diagrama que muestra la geometria utilizada para el cdlculo de la profundidad éptica 7{£).

El eje x es perpendicular al plano z-y (Panagia & Felli 1975).

la dependencia de la emisién con la temperatura es muy débil y posibles variaciones de
ésta dentro del viento no son relevantes. Quizd la hipdtesis sobre la simetria esférica sea
la mds débil dados los estudios mds recientes sobre vientos asimétricos {seccidén B.3.1).
Otro punto un poco débil en este tratamiento es el hecho de que recientemente se ha en-
contrado evidencia que parece indicar la presencia de inhomogeneidades dentro del viento
{ver seccién B.3.2), lo que provocaria que las tasas de pérdida de masa basadas en un

modelo homogéneo sean sobrestimadas hasta por un factor de 3 (Hamann 1999).

Para comenzar, se supone la geometria mostrada en la Fig. A.1, donde £ es la distancia
entre una linea de vision paralela al eje z y dicho eje, se le llamara parametro de impacto;
3, es la distancia medida a lo largo de la linea de visién con respecto al punto mas cercano
a la estrella, 7y es el radio de la estrella y ny la densidad electrénica en » = 3. Por

simplicidad todas las variables de distancia, r, s, y £, serdn normalizadas a rg. Asfi:

g

2 _ 2 42 —
r=5"+¢ y n(s)_:;?-[—g?'

Ahora, se tiene que la solucién a la ec. de transporte, en términos del pardmetro de
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impacto, €, es:

L(¢) = Bv) (1 — ™)

n2(s) k(v) ro ds = 2—7;3 na &(V) o, si £>1(A1)

A
&
i
c\S

T(€) = ]0 n?(s) K{v) v ds

Hean

i min 1T .
28 n2 k() 1o B- - I—S:;j?——:f—gz— — arctan (86 )] , si £ <1(A.2)

il

Con Sypin = (1 — 52)1/ 2y (v} dada por Mezger & Henderson (1967):

—a1 -1.35
#(v) = 8.436 x 10728 [10 . Hz] [%—4] a(w, 1) . (A.3)

Se tomara a(v,T,)=1. Para obtener la emisién total de la envolvente, se integra a lo
largo de todas las distintas lineas de visién, es decir, se barren todos los pardmetros de
impacto, £, para cubrir asi el drea completa proyectada en el cielo al integrar en anillos
de ancho d¢ y se multiplica por 4w estereoradianes para tomar en cuenta la isotropia del

viento. Asi, se tiene:

E, = 4w 7 B(v) (1 - e‘T(E)) 2mra & dé . (A.4)
0

Ahora, para resolver esta integral se hace la siguiente aproximacién: se define un
pardmetro “critico”, &, > 1, tal que la profundidad éptica de una linea de visién con

dicho pardmetro de impacto sea muy grande, es decir,
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ng k() > 1 , (A.5)

Te =

T
283
de donde se ve que £, es una funcién de la frecuencia.

Si se elige una 7, suficientemente grande, el término e~") de la ec. (A.4) es pequefio

y puede despreciarse para £ < £. Con esta aproximacién, la ec. (A.4) puede escribirse

de la siguiente manera:

& x
E, ~ 4rr2xB(v) |2 [ ¢de + 2 1—e ™) £de
; / J =)
~ 4dn?rl B(v) (€ + 2 7(1—e—f(f)) ¢ d¢
£

Para resolver la segunda integral, se expande en serie de Taylor el término 1 — ¢ 7%

y se obtiene:

-1 )n+1 T.:I

7 3n—2

E, = 47* r2 B(v) & [1+2 i (

n=1

Una interpretacidn cualitativa de esta ecuacién es que la emisién total puede repre-
sentarse como la de un cuerpo negro, cuyo tamano depende de la frecuencia a través del
producto B{v)£2. El primer término representa la emisién de la regién épticamente gruesa
y el segundo la contribucién a la emisién total de la envolvente extendida y opticamente
delgada. Para encontrar el valor de la emisién total se debe entonces evaluar la serie
numéricamente. Se adopté como valor para la profundidad éptica critica, 7. = 3. Con

esto, el segundo término que involucra la serie, resulta igual a 4.572. Asi :

B, =4nr B(v) €2 (5.572) = 22.3 %72 B(v) € |
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Finalmente, la densidad de flujo esperada en la regién de radio proveniente de una
fuente a una distancia d, es simplemente S, = FE, /4w d2. La expresién final para la

densidad de flujo queda como:

I (B T g S O N Y
mJy " 1103 cm! 10 GHz 104 K kpc ’

De esta manera, es posible notar que la dependencia de la emisién S, con la frecuencia,
va como *8, en la regién de radio donde la aproximacién de Rayleigh-Jeans es vilida.
Ademas, de acuerdo a las expresiones (A.3) y (A5), & o k(¥)1? = £ o ™07, es
decir, el tamafio de la fuente disminuye al aumentar la frecuencia a la que se le observe.

Formalmente, esta dependencia queda expresada como:

{R"] = 157 x 101 no 74 2/3[ v ]_0'7[ T, ]"0'45
cm)] 1036 ¢! 10 GHz 10¢ K ’

Ahora, los resultados anteriores pueden aplicarse a los vientos de estrellas masivas y

encontrar una expresién sencilla para determinar su tasa de pérdida de masa a partir de
cantidades observables como la densidad de flujo en radio, la velocidad terminal del viento,
la frecuencia de observacién y la distancia al objeto. Para comenzar, se supone que la
distribucién de la densidad en funcién de la distancia radial a la estrella, », va como n,,
72, al menos desde las regiones donde el viento ya no es acelerado (Hutchings 1969; Castor,
Abbott & Klein 1975) hasta donde la energia cinética del material es aproximadamente
igual a la energfa térmica del medio circundante, es decir,
Ve _ 3 kT

Peap — = = Pint —
¥ 2 2 17 ma

Ahora, se puede encontrar la expresién para la densidad electrénica, a través de la
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ecuacién de continuidad M= 4mr? P Vezp ¥y considerando que p = n, p.my, con i, el peso

molecular medio por electrén. Asi:

M

4T 72 Uy fheTTUE

ner) =

que evaluada en el radio de la estrella, g, resulta:

2 M
Moy = —//
0 4w Verp HeTTbH

Sin embargo, hasta ahora no se ha considerado el hecho de que los distintos elementos

pueden estar ionizados mas de una vez. Para tomar en cuenta ésto, se debe reemplazar la
. —1/2 —1/2 s . .

densidad ng por Z / ng, donde Z " esla carga iénica promedio. Entonces, substituyendo

ngr3, en la ec. (A.6) para el flujo, tenemos:

0.6 0.1 ' 4/3 ~4/3
) = ofotm] [wwl |meme] [
mJy 10 GHz 104 K 10— My, afio 1.2
[ Veap ] —4/3 723 4 2
108 km s™* kpc '

De donde, finalmente podemos encontrar la expresién buscada para M, suponiendo
un gas de puro hidrégeno, totalmente ionizado y con una temperatura homogénea tipica

de 10* °K :

[ M ]:0.294[ v ]_0'45 [ Veap 1] [ d Jw [ Sy ]3/4 (A7)

10-5 My, afio™ 10 GHz 103 km s~*] | kpc mJy

Asi, esta es una expresién simple y practica que nos permite determinar el valor de la
tasa de pérdida de masa de una estrella en funcién de variables observables y basada en

suposiciones razonables.
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A.2 Radiacién Sincrotron

Como ya se habfa mencionado, el otro mecanismo importante en el estudio de los vientos
estelares es la emisién sincrotrén. Cuando una particula atraviesa una regién donde existe
un campo magnético uniforme, es acelerada y emite radiacién conocida como radiacion
ciclotrén. La fuerza que experimenta la particula es la llamada fuerza de Lorentz y estd

dada por la siguiente ecuacién (ignorando la componente de fuerza eléctrica):

o=

o

(7 x B)

Si la velocidad de la particula es relativista, la radiacién emitida es llamada radiacidn

sincrotron. La ecuacidn para la fuerza de Lorentz es entonces:

(Tx B) ,

O

d L
a;(’)’mv) =

oy —1/2
donde vy = (1 - (3(5) ) . Si suponemos por simplicidad que la particula es un electrén
que se mueve con una velocidad constante y perpendicular al campo magnético, de la

ecuacién anterior se tiene:

dv, e

e . - = B:
Ve " ot

entonces la aceleracién del electrén seré:

ev, BB
a; =
¥ M, C
y la frecuencia de rotacién o frecuencia sincrotrénica: wp = Tf:f -. En el caso relativista,
P

la fuerza experimentada por el electrén, provoca que éste siga una trayectoria helicoidal

que proyectada sobre un plano perpendicular al campo es un circulo de radio igual a:



A.2. RADIACION SINCROTRON 99

Y Me CU v
rFr= — = —
e B wpg

Ahora, es posible encontrar la emisién del electrén por medio de la ecuacién de Larmor

en su forma relativista:
_ 4 { 2 2 2
P =—x (GJJ,'*"YGH)

Asi, Ia potencia total emitida por el electrén sera:

2 ¢ B?

33 m2

P = gy,

donde 8 = 2. Tenemos que la energia del electrén relativista es £ = ymec® ysi B~ 1:

¢’

4
p=if g (A.8)

3¢’ mi

o numeéricamente:

2

P _15
= 16x 107" [

erg st Gauss] 7

Ahora, un electrén acelerado emite como un dipolo y si se mueve a velocidades rela-
tivistas donde la aceleracién experimentada es perpendicular a la velocidad, la emision
sufrird el llamado “efecto de enfoque” (beaming effect). Asi, la radiacién que llega a un
observador esta concentrada en un cono cuyo dngulo de apertura es § ~ % (Fig. A.2).
Este observador recibird un pulso de radiacién durante un intervalo de tiempo At mucho

mis pequefio que el periodo de rotacién. De la Fig. A.2 se puede ver que el segmento de
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Figura A.2: Cono de emisién en dos puntos de la trayectoria de una particula acelerada (Rybicki &
Lightman 1979).

arco recorrido por el electrén emisor al moverse del punto 1 al punto 2, estd relacionado
con el radio de curvatura de la trayectoria: r = %%. Ademas, de la geometria de la figura

se tiene que Af = ;3- Asi, As sera:

As = r A0 = -2

Ahora, el tiempo que le toma al electrén ir del punto 1 al 2 es: As = v {t2—t1) = vAL,

asf, que:

At = ——
YWwWa

Sin embargo, el intervalo de tiempo que transcurre para el observador, At') entre la
llegada de la radiacién emitida en el punto 1y la llegada de la emisién en el punto 2, es
menor por una cantidad igual a —‘%‘1, es decir, el tiempo que le toma a la radiacién recorrer

la distancia As. Entonces:

At = At — — = —— — = ——
c Ywp YwsC  YWs

As 2 2v 2 ( v)
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zada. De hecho »~- agnético homogéneo, se
fuentes cosmicas tienen

srados de polarizacion.
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con una particula en un campo magnético y es absorbido, transfiriéndole su energia a la
particula. Un tratamiento analitico detallado lo llevan a cabo Pacholczyk (1970) y Rybicki
& Lightman (1979). Aqui se presentardn solamente las expresiones finales encontradas

para el coeficiente de emisién j, y el de absorcién K, :

1-p

2
b
(p+4)

@) [V
(36

w2y [V O\ Tz
(ze;

ju = CﬁNOB 2

Ky = CGNOB 2

donde N es la densidad de particulas relativistas, B el campo magnético y p el exponente

de la distribucién de electrones. Asf, la funcién fuente S, serd:

' v 5/2
s, = 2 g (—-—) |
Co 20,

Entonces, la densidad de flujo observado sera:
Sy =8, (1= ™) 2,

con Q es el dngulo sélido subtendido por la fuente. De la ecuacién anterior podemos

deducir entonces que:

i) Si o m»l , vy = 5 « 52 Régimen Opticamente Grueso,

w Sion<&Llo, vy = SvOCSHTp“(%)nyLocjymu“—Eﬁ

= 5, x - Régimen Opticamente Delgado,
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log Iv

I
! (p-1)/2
- p -
5/2 I \
M |
[
I
| -
Opticamente | Opticamente
Grueso l Delgado

log v

Figura A.3: Espectro sincrotrén de electrones con una distribucién de ley de potencia (Rybicki &
Lightman 1979).

donde v, es la frecuencia de “quiebre” donde el espectro pasa de ser dpticamente grueso
a ser delgado. Asi, el espectro sincrotrén para una distribucién de ley de potencia de los

electrones sera como el mostrado en la Fig. A.3.

Finalmente, es posible obtener una estimacién para el valor minimo del campo magnético,
B, y la energia en electrones relativistas, £, si se supone equiparticién de energia entre 5
y E, y se conoce el tamafio, la distancia y el espectro (o luminosidad total) de la regién
que emite radiacién sincrotrén (Brecher 1976). El procedimiento es el que se describe a

continuacién. La potencia total emitida por una distribucién de electrones N(E) es:
L= f N(E) P dE |

donde

P
( 1) = a BYE? |
erg s~

es la potencia total emitida por un solo electrén y o ~ 6.08 x 1079 si B estd dado en
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Gauss y E en (eV. Por otro lado se tiene que la frecuencia de corte es:

( G”ﬁz) — BBE?, (A.10)

con 8 = 1.6 x 10% Si la distribucién de electrones relativistas estd dada por una ley de

potencias N{E) = K E7 la energia total en electrones serd:

W, = fN(E) EdE = K /E—P EdE = K fEl“’f’ dE =
2-p
=k (2~p) ’

y la potencia total o luminosidad total serd entonces:

L = aBsz(E)EdE:: aBgf]CE"f’Esz — o Bk /Eﬁ—f’dE -

= k B’E*?PE = « Zop B? —’C— E*PE =
3—p 3—p 2—p

9
= L = a(?—%) BPEW, = aa B*EW,

1/2
Ahora, de la ec. {A.10) tenemos que: E = (% B"l) / , entonces:

L = aqa I/Clj'2 ﬂ—l/? BS/Z I/Vc )

Si se despeja W,

i

a—l a—l Vr:-1/2 ﬁ1/2 B—3/2 L ,

= W, = C.B%*[ , (A.11)
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con C, = ™1 p, V2 gl/2,

Por otro lado, la energia magnética esta dada por:

Wp = f(é-?) dVol)= Cp BV |

con Cp = ;—ﬂ y V el volumen de la regién emisora.

Ahora. para comprobar si se tendria equiparticién de energia, W;,, = W, + Wp,
encontremos la energia total minima que puede producir la luminosidad £, obteniendo el

minimo de Wy, respecto a variaciones en B, es decir, %B?’& = 0. Asi, se tiene que:

3 C, £)2/7

Bmzn = (_ ey
4 Cg V

Por lo que de acuerdo a la expresién anterior, se tiene que W, ., = % W B.min, €s decir,
la suposicién de equiparticién se cumple aproximadamente y esto nos permite estimar el

valor del campo magnético minimo presente.



Apéndice B

INTERACCION DE VIENTOS

Si se tiene un sistema binario compuesto por dos objetos masivos que poseen vientos
estelares fuertes, una idea que surge naturalmente es que los vientos deben interaccionar
en algin punto entre ambos objetos. Ademads, dadas las altas velocidades terminales de
ambos vientos, la interaccién serd un fenémeno muy energético y por tanto debera tener
efectos ohservables. Desde hace mucho tiempo la idea habia sido presentada por Chere-
pashchuk {1967), quien menciona en su trabajo que en sistemas binarios WR+O es posible
que una cantidad considerable de emisién en rayos-X sea generada en la regién de choque
formado frente a la estrella O debida al viento supersénico de la compaifiera Wolf-Rayet
(WR). Este es el primer trabajo que trata la interaccion de vientos. Mds tarde, a media-
dos de los afios 70’s y principios de los 80’s se realizaron estudios tanto observacionales
(Harnden et al. 1979) como tedricos (Prilutskii & Usov 1976; Cherepashchuk 1976; Huang
& Weigert 1982) que principalmente trataban de explicar la emisién en rayos-X observada
en sistemas binarios WR+O justamente como producida por el calentamiento del gas a
temperaturas de ~ 107 — 10% °K detrds de la onda de choque formada por la colisién del

viento de la componente WR ya sea con la superficie de la estrella OB o con el viento de

109



110  APENDICE B. INTERACCION DE VIENTOS

ésta. A partir de estos estudios, se ha abierto un gran campo de investigacién alrededor
de la interaccién de vientos y sus efectos observables (ver IAU Symp. 163, Wolf-Rayet
Stars: Binaries, Colliding Winds, Buolution {1995) y RMAA Serie de Conferencias, Vol.

5: Workshop on Colliding Winds in Binary Stars to honor Jorge Sahade (1996)).

B.1 Observaciones v Teoria

Se ha encontrado que la fraccion de sistemas binarios WR+O de entre todas las estrellas
WR en la Galaxia, es del 43% (Moffat et al. 1986) y que este valor es parecido al encontrado
para sistemas binarios entre las estrellas O (Garmany, Conti & Massey 1986). Este hecho
hace pensar que la interaccién de vientos puede ser, o es, un fenémeno bastante “comnin”
dado el ntmero de sistemas binarios con componentes masivas. Ademds, los efectos
observacionales causados por la colisién son muy amplios. Observaciones de continuo en
la region de rayos-X, infrarrojo y de radio asf como observaciones de linea en la regdn
éptica y UV del espectro muestran evidencia que apoya la existencia de una region de

choque de vientos.

B.1.1 OPTICO

St-Louis y colaboradores (St-Louis et al. 1996) llevaron a cabo una biisqueda sistematica
de los efectos observables en sistemas binarios WR+O en el hemisferio sur. Ellos reportan
observaciones en la linea de emisién CIIIAB696 que muestra la existencia de excesos de
emisién (picos), variables que aparecen sobrepuestos sobre un perfil plano (Fig. B.1).
Ellos sugieren que esta emisién proviene de la regién de choque de los vientos. Ademads,
la linea de HellA4686 parece mostrar el mismo tipo de perfil variable. Actualmente el

modelado de ambas l{ineas en base a la colisién de vientos est4 siendo desarrollado por ellos
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Figura B.1: Partes variables y no variables que muestra la linea de CIII A5696 para tres estrellas WR
{St-Louis et al. 1996).

mismos. Por otra parte, Liihrs (1997) presenta perfiles tedricos para la linea CIIA3695
observada en el sistema binario WR. 79. Los perfiles observados muestran también picos
de emisién excedente sobrepuestos sobre un perfil de linea plano. El ajuste obtenido entre
los perxfiles teéricos v observados es bueno aunque Lithrs hace notar quevel mal ajuste en
la altura de algunos picos observados puede deberse a la existencia de condensaciones o
inhomogeneidades en la regién de formacién de la linea. También comenta que la linea
CIIIA1909 en el UV muestra la misma apariencia en sus perfiles aunque debido a la escasez

de datos no es posible modelarla.

Marchenko, Moffat & Koenigsberger (1994a) y Marchenko et al. (1997) encuentran
que las lineas HelA4471 y HelI\4686 muestran una emision excedente corrida ya sea al rojo
o al azul(ya que esta emisién es variable) y que la componente en absorcion de HelA4471
es angosta y estd corrida al azul. Los autores sugieren que esta dltima caracteristica es

una absorcién tipo P Cygni formada por el gas que se encuentra en la zona de choque.
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Sin embargo, al parecer puede existir otra explicacién donde se involucran los llamados
‘eclipses selectivos’ provocados por la atmdsfera de la estrella WR cuando estd frente a la

compaiera O.

La emisién Ha presenta también variaciones tanto en intensidad como en longitud
de onda (velocidad). Estos cambios pueden ser explicados en términos de un modelo de
colisién de vientos en sistemas binarios O-+O (Gies 1995). Una objecion al modelo es
que la emisién Ha puede tener varios origenes, por ejemplo la atmosfera de la estrella
més caliente. Sin embargo, al parecer los sistemas binarios muestran mayor emision Ho
que la encontrada en estrellas individnales, especialmente aquellos sistemas que contienen
estrellas gigantes o supergigantes segiin la muestra de 22 sistemas estudiada por Thaller
(1997). Este autor propone que la colisién de vientos es un muy buen candidato para ser
la fuente de produccién de la fuerte emisién de Ha y se propone analizar las variaciones
en los perfiles de la propia Ha asi como de HelA6678 como funcién de la fase orbital del

sistema.

B.1.2 UV

En esta regién se ha observado que las lineas subordinadas NIVA1718 y HelIA1640 poseen
una componente en absorcién mas profunda cuando el sistema binario es observado cerca
de su fase orbital 0, donde la estrella O se encuentra detrds de la estrella WR. Esta
peculiaridad es observada en una muestra de 5 sistemas binarios WR+O estudiada por
Koenigsberger & Auer (1985) utilizando espectros de baja resolucién tomados con el IUE.
Esto se explica a través de los eclipses selectivos del viento de la estrella O por dtomos
del viento de la estrella WR. Encuentran también que para 3 objetos, la componente en

absorcién de la linea de resonancia CIVA1550 se vuelve mas angosta cuando el sistema se
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acerca a la fase orbital 0. Esta peculiaridad es explicada como el resultado de la colision de
los vientos estelares con velocidades terminales diferentes. Sin embargo, Shore & Brown
(1988) encuentran variaciones similares en lineas UV en espectros de alta resolucién con
el mismo IUE y adjudican todas las variaciones observadas a los efectos provocados por

una colisién de vientos en el sistema.

La linea SilVA1402 presente en el espectro UV de la estrella WR 22, muestra va-
riaciones en la velocidad azul extrema (vedge), de la componente en absorcion del perfil.
Estas variaciones son funcién también de la fase orbital en la que se encuentra el sistema.
St-Louis (1995) sugiere que aunque es necesario estudiar mas esta estrella, las variaciones

observadas pueden ser atribuidas a la colisién de vientos.

B.1.3 IR

Aqui, Ia evidencia mas convincente sobre la existencia de choque de vientos en sistemas
binarios es la presentada por Williams et al. (1990a) y Williams (1996a) para el largamente
estudiado sistema WR 140. El fendmeno observado es la formacién de granos de polvo.
El proceso de formacion de polvo en estrellas calientes todavia no es entendido del todo,
ya que existen parametros con valores muy criticos que determinan si la formacion se
da o no. En el caso de WR 140, es obvio el exceso de emision en la regidn infrarroja
de la distribucién de energia justo en el paso del sistema por el periastro. Al comparar
espectros tomados durante el maximo y minimo se encuentra que es el nivel de continuo el
que varfa y no la intensidad de las lineas. Ademas, la forma de la distribucién de energia
junto con el espectro entre 8 y 13 zzm muestran que el exceso de flujo observado es debido a
granos de carbén calientes. La formacién de granos de polvo en este sistema presenta dos

problemas: la baja densidad del material en la fase en que la formacién es observada y el
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calentamiento excesivo que provocarfa su sublimacién. El primer problema es resuelto si
se considera que en la regién de colisién de vientos la densidad aumenta por un factor de 4.
El segundo problema es explicado por el hecho de que la formacién ocurre antes del paso
exacto del sistema por el periastro, y por tanto no coincide el méximo de acercamiento
(y por consiguiente el méximo de la interaccion) con el maximo de la formacién de polvo.
Estas explicaciones son consistentes con los 3 episodios de formacién de polvo observados
por Williams y colaboradores. Otros sistemas poco estudiados (comparados con WR 140)
como WR, 125, WR 137, WR 70 y WR. 48a parccen perienecer a esta clase de sistemas

binarios que forman polvo periédicamente.

B.1.4 RADIO

Estudios pioneros como el de Abbott, Bieging & Churchwell (1984), Abbott et al. (1986)
y Bieging, Abbott & Churchwell (1989) reportan emisién no térmica en radio continuo de
estrellas O y WR. Una posible explicacién para esta emisién es dada por Abbott, Bieging
& Churchwell (1984) en base a la existencia de una compaiiera compacta invisible que
estd acretando material. Sin embargo, en casos como el de Cyg OB2 No. 9 y 9 Sgr existe
un argumentos evolutivo que no hace posible esta explicacién. White (1985) analiza
el caso de la emisién sincrotrén en estrellas individuales y sugiere que esta radiacién
proviene de choques internos en el viento producidos por inestabilidades del mismo. Lucy
& White (1980) y Lucy (1982b) proponen este mismo mecanismo de choques internos para
explicar la emisién en rayos-X observada en estrellas calientes. Sin embargo, Williams et
al. (1990a) reportan radiacién no térmica en el sistema binario WR. 140 que atribuyen a la
interqccién de los vientos de las componentes del sistema. Asi, existen modelos propuestos
para explicar la emisién no térmica observada tanto en objetos individuales como en

sistemas binarios. Este ultimo caso es estudiado por Eichler & Usov (1993). Ellos sugieren
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que la regién de colisién de vientos es el origen de la radiacion sincrotrén observada pues
en esa zona los electrones pueden ser acelerados a altas velocidades. Un hecho que apoya
esta idea es que objetos que presentan fuerte emisién no térmica resultan ser también
fuertes emisores de rayos-X y la emisién en rayos-X parece ser mayor si el objeto es un
sistema binario (Pollock 1987; Chlebowski 1989). Asi que esta correlacién entre radiacion
no térmica y de rayos-X apunta hacia un origen comun para ambas emisiones: la regién de
interaccién de los vientos. Aunque la radiacién sincrotrén es dificil de estudiar y analizar,
Eichler & Usov (1993) encuentran una expresién para la luminosidad no térmica como
funcién de pardmetros observables del sistema binario. Aln cuando la derivacion de esta
expresion es incierta podria dar una estimacién gruesa del campo magnético presente en
el objeto estudiado, como lo indica la comparacién entre el valor de la luminosidad tedrica

derivada de esta expresion y la luminosidad observada para el sistema WR 140.

Moran et al. (1989) reportan por primera vez observaciones con el VLA que resuelven
espacialmente la emisién en radio de WR 147, objeto que presenta tanto emisién térmica
como no térmica. Sus observaciones revelan que una de las fuentes es la responsable
de la emisién térmica y que la otra es quien da origen a la emisién sincrotron. Sugieren
ademds que si WR 147 tuviera una compaifiera débil no detectada en el éptico, el caso seria
similar al de WR 140 donde la emisién no térmica proviene de la regién de interaccién de
vientos, y que ademas la emisién en rayos-X observada en este sistema provendria de la
misma region de choque. Recientemente Dougherty et al. (1996) reportan observaciones
de alta resolucién espacial realizadas con el interferémetro inglés MERLIN de la estrella
WR 146. Este objeto es una de las estrellas WR que presentan tanto emision térinica
como no térmica. Dougherty y colaboradores presentan evidencia espectroscdpica que
muestra la existencia de una companera OB para la estrella WR, 146. Entonces, ya que al

parecer este objeto es un sistema binario, apoyan fuertemente que la emisién no térmica
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observada proviene de la regién de colisién de los vientos de ambas estrellas.

B.1.5 RAYOS-X

Ya que las altas velocidades de los vientos de las componentes de un sistema binario ma-
sivo producen altas temperaturas en la zona de colisién de vientos, la region del espectro
mas “rica” en evidencia observacional a favor de los modelos de vientos interactuantes es
la regién de rayos-X. De hecho, como ya se habia mencionado, los primeros estudios de
vientos en estrellas binarias se realizaron con ¢l fin de explicar los altos flujos de emisién
en rayos-X. Uno de los mayores descubrimientos realizados por el satélite instein fue la
deteccién a nivel significativo de emisién en rayos-X de estrellas OB y WR tanto indivi-
duales como pertenecientes a sistemas binarios (Seward et al. 1979; Lucy & White 1980).
Para el caso de estrellas OB, las luminosidades observadas se encontraron en el rango de
L, ~ 10 — 103 erg s~'. Luminosidades similares fueron encontradas para estreilas WR
(White & Long 1986; Moffat et al. 1982). Estas observaciones parecieron favorecer la idea
propuesta por Lucy & White (1980) y Lucy (1982b) sobre la existencia de gas calentado
por choques provocados por las inestabilidades internas del viento estelar, que producirian
emisién en rayos-X. Modelos hidrodindmicos mas sofisticados que explican tales inestabi-
lidades han sido desarrollados tanto para estrellas OB como para WR (Owocki, Castor &

Rybicki 1988; Gayley, Owocki & Cranmer 1997).

Un trabajo observacional mny importante fue el realizado por Pollock (1987) quien
llevé a cabo un andlisis completo de una muestra de 48 estrellas WR observadas con el
satélite Finstein . Las conclusiones reportadas en este trabajo fueron: ) los objetos mas
luminosos en rayos-X emiten también radiacién no térmica de radio, ii) las estrellas WN

son en promedio mds brillantes que las estrellas WC y i) los sistemas WR+O tienden
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a ser mas luminosos que las estrellas WR individuales. Esta dltima conclusién, apoyada
mds tarde por observaciones con el satélite ROSAT (Pollock 1995; Pollock, Haberl &
Corcoran 1995), es evidencia a favor de la interaccién de vientos, ya que el gas caliente
chocado produciria la emisién excedente observada y predicha teéricamente desde 1976 por
Prilutskii & Usov (1976). Sin embargo, esta evidencia que parece tan sélida debe explicar
un problema fuerte: la luminosidad observada en rayos-X es mucho menor (hasta por 2
érdenes de magnitud) que la luminosidad esperada tedricamente. La bisqueda de posibles
soluciones a este problema ha provocado que surjan otras alternativas muy interesantes
en cuanto a las dos suposiciones estandar: vientos tratados como flujos esféricamente

simétricos y de densidad homogénea. Estos problemas se tratardn en la seccién (B.3).

B.2 Teoria

La interaccién de 2 vientos da origen a un choque de proa (bow shock) cuya estructura es
la de dos zonas de gas chocado separadas por una discontinuidad de contacto o superficie
de contacto. Como se ha visto, a principio de los 90’s existia ya una base de evidencia ob-
servacional que parecia revelar la presencia de una colisién de vientos en sistemas binarios,
sin embargo, no exitia un tratamiento tedrico propio del problema hasta que Luo, McCray
& MacLow (1990) presentan simulaciones hidrodindmicas de los flujos de material en sis-
temas binarios con colisién de vientos. Ellos calculan el espectro en rayos-X para los casos
Jimite en que el gas postchoque se comporta adiabaticamente o bien es isotérmico. Mas
tarde, Stevens, Blondin & Pollock (1992) realizan simulaciones numéricas del problema en
2 dimensiones, de manera similar a Luo, McCray & MacLow (1990} incluyendo algunas
mejoras al método: %) incluyen explicitamente el enfriamiento radiativo local, #) exami-

nan la estabilidad del gas chocado y 4 utilizan abundancias apropiadas para los vientos
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Figura B.2: La colisién de dos vientos. S1 ¥ Sz son las dos ondas de choque separadas por la disconti-
nuidad de contacto C (Usov 1992).

de las estrellas WR. Las principales conclusiones de este trabajo son las siguientes: a) el
enfriamiento radiativo es importante en la estructura y dindmica de los sistemas binarios
con colisién de vientos. A partir de este hecho encuentran que el gas postchoque tiende
a comportarse mis bien adiabaticamente en sistemas binarios de periodo largo que en
sistemas de corto periodo, &) encuentran la presencia de inestabilidades en Ja dindmica
de los flujos que colisionan (discuten principalmente la inestabilidad de Kelvin-Helmholtz
v las inestabilidades dindmicas presentes en el caso de tener una céscara delgada), c)
encuentran que en el caso de sistemas que involucran una estrella WC, la abundancia de
elementos como el carbén, oxi{geno, neén y magnesio provocan que el material absorba
més la radiacién X que los sistemas que contienen estrellas WN y d) hacen notar ademds

la discrepancia entre la luminosidad en rayos-X predicha teéricamente y la observada.

El primer trabajo que trata analiticamente el problema de la colisién de vientos en
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sistemas binarios es el realizado por Prilutskii & Usov (1976). En ese trabajo se propone
la idea de que los sistemas binarios cercanos deberian ser fuertes fuentes de emisién en
rayos-X si una o ambas de las componentes son estrellas masivas jovenes que poseen
fuertes pérdidas de masa. La emisidn en rayos-X se darfa en la regién caliente provocada
por un choque entre el viento de una de las componentes ya sea con la superficie de
la otra estrella, con el campo magnético de ésta o con su viento estelar. Por primera
vez, Prilutskii & Usov encuentran de una manera general y sencilla una expresion para
calcular teéricamente la emision total en rayos-X como funcién de parametros en principio
medibles o conocidos del sistema. Un cdlculo mds detallado lo realizé Usov (1992). El
principal objetivo de ese trabajo es el de calcular la emisién en rayos-X producida en la
regién de colisién en binarias WR4-O. El andlisis comienza planteando las ecuaciones que
describen un flujo estacionario de gas entre la onda de choque y la superficie de contacto,
teniendo que resolver dos conjuntos de ecuaciones: uno para el llamado choque externo,
Si1, y otro para el choque interno, S; (ver Fig. B.2). El conjunto general de ecuaciones es

el siguiente:

—

Ecuacién de Continuidad V.(p#) = 0, (B.1)

Ecuacién de Momento p(@ VY = —Vp, (B.2)
)

Fcuacién de Energia po- V(H + 32—) = —Q (B.3)

donde considerando que en la region chocada el gas estd practicamente totalmente ioni-

zado, la presion, p, y la entropia, H, pueden expresarse como:

kT
P = (N8+Ni)kT=p 3
my, p
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donde N; = --*= es la densidad de iones, N, = V;A, A es el peso atémico del i6n, Z es
n
léctri 1 5 = A 1 lecul di
su carga eléctrica, mm, es la masa del protén, = 77z es el peso molecular medio y 7y €s
el cociente de capacidades calorificas a presién y volumen constante, que es igual a 5/3

para un plasma totalmente ionizado.

Las condiciones de frontera para resolver las ecuaciones (B.1)-{B.3) son las relaciones

de Rankine-Hugoniot:

PLULn = P2U2n ,

me = Yo,

n +- £1 (Ul.n)z = P2 + P2 (vQ:n)z )

1 1
H, +-2- ('U],n)z = Hp+ 3 (U2.u)2 )

donde los subindices 1 se refieren a cantidades del gas prechoque y los subindices 2 a
cantidades postchoque v los subindices n y ¢ denotan las componentes normal y tangencial
del vector velocidad respectivamente. Ademis, v, = 0 se cumple sobre la supetficie de
contacto. Asi, con este conjunto de ecuaciones y condiciones de frontera, Usov encuentra
pardmetros como presién, temperatura y pardmetro de enfriamiento para el gas caliente
en las dos regiones de choque, interna y externa. Sin embargo, estas ecuaciones quedan
expresadas en términos de la forma de la superficie de contacto. Usov encuentra la forma
de esta superficie, en base a que la presién en ambos lados de ella es la misma. La
forma de esta superficie es una ecuacién integral dificil de resolver analiticamente pero

que habfa sido resuelta numéricamente por Baranov, Krasnobaev & Kulikovskii (1971).
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Usov encuentra una solucién aproximada para la forma de la superficie, que difiere de la
numérica en menos del 10%. Un pardmetro importante en el cdlculo de la superficie de
contacto es saber el punto de estancamiento (stagnation point) que es el punto sobre la
linea que une los centros de las componentes donde las presiones hidrodindmicas de los

dos flujos de material se igualan, es decir, donde:

PwR VR = POB Vo (B.4)

con pwr Y PoB, las densidades del gas justo antes y después de la superficie de contacto
¥ Ywr Y VYo, las velocidades terminales de los vientos. De la ecuacién de continuidad

tenemos que el flujo de momento es:

Mwr vwr
4w rip

Mygr = 4n T%VR PWRVWR = pwR Ve =
andlogamente para la estrella OB. Asi, de la ec. (B.4), tenemos que las distancias ryp
y rop desde las estrellas WR y OB respectivamente al punto de estancamiento (ver Fig.
B.2), son:

1
D y "oB = 7?

1+77% 1-{-?7%

Twr =

conn = Mpp V0B.oo/Mwr Vwroo y D la separacién entre las componentes del sistema.

Con esto, la forma de la superficie de contacto queda definida.

Asi, Usov (1992) calcula los pardmetros del gas caliente en los choques interno y
externo y finalmente la potencia total emitida en rayos-X por el gas en cada uno de

ellos. Ademads, encuentra la luminosidad tanto para el caso de sistemas binarios cercanos




192  APENDICE B. INTERACGION DE VIENTOS

como para los sistemas medianamente separados. El resultado relevante para este trabajo
de tesis es el relacionado con los sistemas binarios separados. Las expresiones para la
luminosidad en rayos-X de ambos choques, en términos de parametros del viento estelar

de las componentes, son las siguientes:

12

Le:r:t
erg 51
Lmt
erg sl

. ; . 3
Mwr Mog 2
1 34
B0 (10“5Moaﬁo‘1) (10 ~6 Mg afio ! )
_5 3 -1
YW R.o0 2 VoB.20 z
(103 km 5—1) (103 km s 1) (1013 cm) ’ (B.5)
1.3 x 10%
310 (10’“ _M@a,no“l) (10 c’]\/f@a,no 1)

L 3 -1

UW R, 2 VoB.x 2
. - A B.6
(103 km s‘l) (103 km s 1) (1013 cm) ’ (B.6)

con Mwgr y Mog las tasas de pérdida de masa de cada componente, vy roo ¥ V0B las

8916

1

velocidades terminales de los vientos de ambas estrellas y D la separacién entre ellas. Asi,
finalmente es posible encontrar la luminosidad total en rayos-X emitida en la regién de

colision de vientos como: L = Leat + Ling-

Una gran simplificacién ocurre cuando se supone que el enfriamiento del gas postcho-
que es importante, es decir se enfria rapidamente, pues la region de colisién se colapsa
a una cascara delgada de grosor despreciable comparado con la distancia de separacién
entre objetos del sistema. En este caso, al encontrar la forma de la superficie donde las
presiones hidrodindmicas se balancean se describird completamente el choque a través del
radio de la cdscara R(0), de la densidad superficial de masa o(f) y de la velocidad tan-
gencial v,(8) del material fluyendo a lo largo de la capa, con el angulo entre la distancia
radial R, desde el origen (situado en una de las 2 estreilas del sistema), a un punto sobre

la cascara y la linea que une los centros estelares (eje de simetria). Esta aproximacién
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de céscara delgada evita el tener que considerar las condiciones térmicas y energéticas
dentro de la regién chocada. El primer trabajo en que se analizd este problema fue el
realizado por Huang & Weigert (1982). Ellos encuentran la forma del choque resolviendo
numeéricamente un conjunto de ecuaciones diferenciales que involucran el balance de flujo
de momento en la direccién perpendicular y tangencial al choque, més una condicién dada
por la ecuacién de continuidad para el flujo de material sobre el choque. La conclusion
importante a la que llegan es que la geometria del choque sélo depende de un parametro:

el cociente de flujos de momento de los vientos de cada componente, n = Moy s / My v

Recientemente, Canté, Raga & Wilkin {1996) retoman el problema del choque de dos
vientos en su aproximacién de cascara delgada. En base a consideraciones de conserva-
cién de momento angular y lineal encuentran un sistema de ecuaciones algebraicas que
pueden ser resueltas analiticamente, lo cual es una ventaja sobre las soluciones numéricas
encontradas anteriormente en base al balance de presién hidrodindmica (Huang & Wei-
gert 1982; Girard & Willson 1987). Las soluciones analiticas permiten obtener la forma
del choque, su densidad superficial de masa y la velocidad del material a lo largo de la
cascara. En este trabajo de tesis, es de particular interés la solucién analitica de la forma

del choque dada por las ecuaciones (Canté, Raga & Wilkin 1996):

R = Dsen(th) csc(6 +61) , (B.7)

6 ctg{6y) = 1+n(Octgd—1), (B.8)

con ) = Moyt Va1 /| My Vye, D la distancia de separacion entre las estrellas del sistema, ¢
y 8, los dngulos formados por una linea radial que une un punto cualquiera sobre la curva

del choque con cada una de las componentes, y la linea que une los centros de ambos
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Figura B.3: Diagrama esquemdtico del problema de la interaccién de dos vientos. Las dos fuentes se
encuentran situadas una en el origen y otra a una distancia D de la primera (cireulos llenos). Iy es el

punto de estancamiento. La cdscara que resulta de la interaccién de los vientos esta dada por la curva

R(7) (Canté, Raga & Wilkin 1996).

objetos (ver Fig. B.3). La ec. (B.8) puede resolverse en una forma aproximada a través

de la expansion:

_4

Gy ctghy ~ 1 — —4%- )

w [ R

que substituida en la ec. (B.8) resulta:

15
91 ~ {-“é’*

Asf, las ecs. (B.7) y (B.9) permiten obtener la forma del choque £(¢) dado el pardmetro

=

_1+\/1+§ﬁ(1-9ctg0) H , (B.9)

71y la separacién del sistema binario en cuestion.
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B.3 Problemas en el modelo Estandar

Todo el estudio de vientos estelares se ha realizado basado en las 2 suposiciones mas
simples y bésicas: los vientos son esféricamente simétricos y de densidad homogénea. Sin
embargo, la evidencia observacional sobre todo en la regién de rayos-X muestra que estas

dos suposiciones pueden no ser del todo vélidas.

B.3.1 Asimetrias

La discrepancia existente en la determinacién de las tasas de pérdida de masa en es-
trellas masivas jévenes a partir de observaciones en radio y de la espectroscopia en el
UV, Mragio > Muy, hizo pensar por primera vez gue una de las posibles causas de esta
inconsistencia era la existencia de desviaciones del viento de la geometria esférica. Schmid-
Burgk (1982) investiga los posibles efectos que pueden tener estas asimetrias en el cilculo
de las tasas de pérdida de masa, encontrando que la suposicién de esfericidad lleva a una
sobreestimacién de M por factores > 2. Sin embarge, Schimd-Burgk menciona también
que la presencia de inhomogeneidades en el viento pueden ser otra causa de la discrepancia
observada. En 1986, Reynolds (1986) realiza un andlisis detallado del espectro continuo de
vientos ionizados y colimados. En su estudio, Reynolds encuentra que un flujo confinado
cuya seccién transversal crece mas lentamente que su longitud puede facilmente producir
un indice espectral oy, < 0.6 y que para una tasa de pérdida de masa dada, un viento en
forma de jet puede radiar un flujo en radio, a una cierta frecuencia, que puede ser hasta
un orden de magnitud mayor que el radiade por un viento esférico. Reynolds desarrolla
primero la teoria basica para después encontrar la tasa de pérdida de masa en funcién de
variables en principio observables: la frecuencia de corte, v, la densidad de flujo, S, y el

indice espectral, a,,. Se comienza con la definicién de la emisividad y del coeficiente de
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Figura B.4: Geometrfa del jet. Se supone que el flujo es inyectado a partir del radio rg y el radio del
jet es wy. El dngulo de inclinacién ¢ se supone suficientemente grande de tal forma que las propiedades
del flujo sean aproximadamente constantes a lo largo de la linea de visién s a través del jet (Reynolds
1986},

absorcién para la emisién libre-libre:

f, = ajnzmgT_O‘a‘SV“O‘l [ ergs cm P Hzts™! sr"l] , (B.10)

Ky = aynigi 138,21 [em™] , (B.11)

donde 7 es la densidad de hidrégeno (cm™3), z la fraccidn de ionizacién, T la temperatura
del material (°K), v, la frecuencia (Hz) y las constantes a; y a,, tienen los valores 6.5 x 10~

y 0.212 respectivamente.

La geometria del problema es la de un flujo colimado de seccién transversal circular
que se inicia a partir de una regién esférica de radio ry en la cual la base del jet tiene

un radio inicial wy. El jet tiene un dngulo de inclinacién ¢ respecto a la linea de visién
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Figura B.5: Diagrama esquemitico que ilustra el caso en el que un flujo cénico presenta el mismo indice

espectral que el tipico esperado para la emisién de un flujo con geometria esférica,

y un angulo de apertura inicial y = 2wy /ry (ver Fig. B.4). Los subindices cero denotan

cantidades evaluadas en ry.

Se supone que los pardmetros principales, como el radio del jet, tienen una dependencia
de ley de potencias, w(r) = wy(r/ro), con 7 el eje de simetria del flujo. En este caso,
cuando € = 1 se tiene un flujo cénico que tiene las mismas caracteristicas de la emisién

térmica en el casc esférico como se muestra a continuacion:

Si n o r~% y se supone que el didmetro del cono es proporcional al radio (ver Fig.

B.5), i.e. wocr,y que i =7 se tiene:

rocv 02w o vy ,

= rTocp 2led

Ahora, si 7, es el radio al cual la profundidad éptica es igual a 1, es decir, el radio al

cual el medio cambia de ser épticamente grueso a ser pticamente delgado, se tiene:
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Te=1, S, x V12,

pero de la relacién entre 7, v y r:

Te=1 = r, v=07 :

entonces:

2 14
S, x vy ,

0.6
= 5, x v,

que es igual al indice espectral obtenido para el caso estandar esférico.

Otros pardmetros como la temperatura, la velocidad, la densidad y la fraccién de
jonizacién se supone también tienen un comportamiento de ley de potencia, como funcién
del radio, con exponentes gr, G, g» ¥ ¢. respectivamente. En el caso de la opacidad, ésta
también tiene el comportamiento 7 = 7y (r/rp)7", al observar a lo largo de la linea de

visién a través del jet. Asi, para el caso estandar se tiene: e =1, g7 =0, ¢, =0, g, = —2

¥y q. =0

Entonces, en cuanto a la geometria, la diferencia principal radica en que para una linea
de visién dada, en el caso cénico las variaciones en los distintos parametros son pequeiias
mientras que en el caso esférico no lo son. Asi , Reynolds aproxima todas las cantidades a

sus valores en el eje de simetria del jet. Se define y = rseni,p=r/ry ¥y s = 2w/seni con
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s 1a distancia recorrida a lo largo del jet en y{w) (Fig. B.4). Entonces, la profundidad

éptica a lo largo de la linea de vision es:

T =Ry § = 2a, wond ad T pet At 20 =135~ 2 (gen (7)) 1 (B.12)

Si se define 7y = 2a, wyng gg T~ =21 (sen(i))™' vy ¢r = €+ 2q. + 2¢. — 1L.35qr

enlonces:
T=1 pT .

Con estos parametros y definiciones se puede entonces obtener la densidad de flujo:

Ymear

S, = ] ) (j—”>(1—e—f), (B.13)

Ky
oo
Ymar Qw(’r) a;
. 7 2 —T
- [ [ . }a’y(&—;T:))(l——e ), (B.14)
o
donde Ymar = {Tinax/T0), Tmae €8 €l tamailo méximo del jet que sdélo necesita cumplir

Fonae > 7o v d es la distancia de la fuente al observador.

Se resuelve la ec. (B.14) haciendo la aproximacion sencilla de que el jet se puede
dividir en una regién completamente gruesa y otra completamente delgada. Para esto,
primero se define y; = y(r = 1) como la linea de visién a la cual el material pasa de ser
épticamente grueso a delgado, es decir, para y < 1,7 =eco y para y > U, T < 1. Asi,

para encontrar el flujo emitido por la regién opaca se tiene:

N
] 2u(r) (ﬂ 2)
Sop - f{ dz :l o Ty dy s

Yo
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pues para T = 00,1 — ¢~7 = | ; substituyendo las dependencias en r de Ty w se tiene:
"
2 a; P NIT 7Y€
Sop = ai(—l‘j—yzfj}j (;) Whp (;‘) dy 3 (B15)
A 0 0
i

2 a; 1 e

e [rmeay., (B.16)
" 0

cambiando de variable:

/53
Fyromay

Ho

S = 2«_ ‘_ILUQTOWU 1
"B oY o)

Resolviendo la integral se obtiene la expresién para el flujo:

2 a, ;Tywargsen(i) 1yepqr g\ T
oy = — —— U —————— W | .
So= G Treia ™ L= {3 (B.17)

con py = i% = 0. Ahora, se hace notar que si 1+ ¢4 gr > 0 la integral depende

principalmente del valor de ;.

Para el caso del flujo emitido por el material dpticamente delgado se procede de manera,

similar:

Ymnaz

2 oy 7 \47 rN\©
Sip = pr L2 f Ty (_) Wy (—) Tdy ,
a, " 7o To

yaquesiT < 1, 1 —e ™ & 7 a primer orden. Entonces:

2 H Yo e+qr qr
Sy = ‘d—z"giVQTowo f (—T-) To (i) dy , (B-18)
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‘?}ma:
_ 295,00 [ e g (B.19)
T d2 g T‘5+GT+Qr r ¥ .

24 0 #hn

Yoz

2 aj o Towo T f +ar+a
= — v ¢ “dy . B.20
d? a.  (rg Sen(i))”ﬂﬂf Y Y ( )

i

Asi , finalmente:

; 14e4 .

5 2 a, 5 rosen()ToWoT0  1tergrtor : Yomire ar+a oo

m_—ci_za_y——(1+ P1 - _ (B.21)
” €+ gr + qr) ”

En este caso si: 1+ €+ q, + g, < 0, el flujo también depende sélo principalmente del
valor de ;. Entonces en ambos casos el flujo emitido depende del valor de 1, es decir,
la mayor parte de la emisién observada proviene de material localizado alrededor de la
posicién y;. A este caso se le llama el CASO A. En el CASO B, el flujo delgado estaria
dominado por emisién de material al final del jet y de hecho el flujo total serfa dominado

por la parte delgada y el indice espectral serfa el correspondiente -0.1.

Se puede entonces obtener el cociente de flujo grueso a delgado:

§9£_ 1+E+QT+Q1— ip—q,
Sgh 1+€+QT To ! ’

1r . . dr
pero T = Ty (%) = 79 p¥* en particular para 7 = 7 se flene: T = T (%) =

Ir e
To (fﬁ) =7y pi" =1 , por definicién de p;. Entonces:

Sop _ 1+e+gr+4q,
Sth 1+E+QT -

(B.22)

Se ve entonces que el cociente de flujos es una constante independiente de la frecuencia.
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De la ec. (B.12) cuando 7 = 1 se puede encontrar el valor de yi:

1.35 pi+2(J'n‘|'2flr_1-359T 21 (Sen(i))ﬂl =1,

T =20, wongxg Ty
pero py = y1/%o ¥ ¢ + 2¢n + 2¢, — 1.35gp = ¢;, entonces:
3 yl ‘11-
1 = 2a, wong af Ty % (-——) v~ (sen(d)) ™ .
Yo

De esto se obtiene:

1 = [2a, wo nd @l Ty 30y = v (sen(d)) 1] i (B.23)

Se puede encontrar también el valor pico (aproximado) del espectro, ya que cuando

r =10 r =sen(i) o 7(rg) = 1 la fuente se vuelve totalmente transparente. Entonces:

g _ 2,2q-135 —¢r 2.1 y—1
Yo I = 2a, wong x T M Py T v (sen(2)) T,

= U = (20, wo nd 22 Ty (sen(d)) Mz . (B.24)

Asi, la dependencia general en frecuencia del flujo TOTAL por ejemplo cuando v < v,

sera.

Spp = S, + 8, =85, +cte. S, ,

= (1+4cte) S, ,
. 1+e+q
EEiVZTO wy T sen(z) pltetar [1 _ (yo) r} |

= S,. x 5, =
T n

Yor T2 g, 1+e+qp
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Substituyendo el valor de ¢ de la ec. {B.14) y notando que yy < y; se tiene:

=1\ l+gr+te
2a w n2m2T—1.35T""7r y-‘-z.l sen i —lﬁq., r
g 2 = W0 Ty Zjy L 0
x vV
vr y
Yo

2 Il (1tgrie
= S, o« 2y At

o 5y o BN
de donde se dice que ¢l indice espectral opaco es:

2.1
aop:2+?(1+q'r+€) )

Ahora, definiendo ¢ = I—%Pﬂ puede derivarse una expresién completa para el flujo
r

total:

lte+gr+gq
SVT:SVop + S0, = 1+ e+ gr ;

1+e+qT+qT)

Svn + Sen = Su |1
th+ 1k ih(+ 1+€+QT

Substituyendo la expresién para S,,, de la ec. (B.21) se llega a que:

(sen{z))}te per

c(l+etgr+a.)

1= 7-2  —(1+¢) 14135 1-c ~2e
Sup =270 d % a; a1 Tyt 15 g™ (ng ap) 2

(B.25)

Sin embargo, se desea poder derivar pardmetros fisicos como el radio inicial de la

fuente y tasa de pérdida de masa, éstos deben estar en términos de variables observables

como el flujo total a una frecuencia, S, la frecuencia de corte, v, ¥ el indice espectral

grueso, t,p. Partiendo de las ecs.(A.24) y (A.25) se pueden encontrar expresiones para el

radio inicial, 7y, ¥ la tasa de pérdida de masa, M.
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De la ec. (B.24) se obtiene:

2.1 1135 :
2 _ Yin TO sen(z)
RO =

2
2a,wozh

Substitus/endo en la ec. (B.25):

Sy 1+
;g - . X P, sSenit
Su == y/op 21#(. d 2 a am(1+(')T&+1'35(ATU wl e,,—2c ( ( ))

-
O 70 e(1tetgr+gr

) (v;;F-l“ Ty (sen(i))-“) .

[ T
27wy Ty

Con la definicién:

(2.1)”
= Flgr,ap) = s
(Grs Cop) g {Cop — 2) (Qp + 0.1)

se tiene:

ro = (S, v T3 U,(,;_gﬂ)ﬁl dTE% sen{7))”
0

(S0
|
[
8 |
B
[~
EASIE

Ahora, con las siguientes normalizaciones:

L]

_ — v * _ M —1 — T() _ v -1
Ty = 10156771 M0 = TO—IGHZ ,M_(j = 106M®y?" ,T4 = -]TO—';K ,Ug = —I—O—Skm 5
se llega a que:
_1 Ry _1
ris = 0.56(S,uryvi0™ )7 0y v 1 dhpe Ty * (sen(i))™% 7% (B.26)

Ahora, por conservacion de masa tenemos que:

M

T’L():_—2-——' .
T [Wg Yo
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Asi , substituyendo en la ec. (B.25):

. 1+C &op " —2c
Sv — 21—(: dz a; a;(l-{-&) T01+1.35c o ,w{]]. € $52C (SEI’I(Z)) v ( M2 )
{1l +e+qr+g) \Tpwiv

que lleva a:

L3 —045+]

M_s=2"2a T Tuvoxytd: Ty 007094 (sen(d)) ™ v 1% 54 wr p-3

y normalizando:

e
'y 1)

. [ ks bl 1.1 2 - p—
M_g = 0.938 vz z;" (_,u_) (S-,n‘].y 1/1_0“"”) dkpc Vi i 88 T 097 (sen(4)) "1 F~

my
(B.27)

Esta expresién es muy similar a la expresién cldsica dada por Panagia & Felli (19753)

para un viento esférico:

S w = 5-12V?66T£ ! Msoﬁh 2 'Us dkp(' )

M_G =2.094 1/1_00'45 T4_0'075 H12Ug d;:pf)c S}m;,} . (828)

Haciendo ¢l cociente entre ambas expresiones para la tasa de pérdida de masa (ecs.

A.27 y A.28):

30ap—045 5

Maljet) =02 (%) of anti)

M,,(esférico

el
|
L]

v
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Para el caso de un jet cénico estandar, € = Lig, = —2,qr = 0,¢; = —3y ay =06

(notése que la dependencia en v, desaparece), se tiene:

M, (jet)
M, (es férico)

— 0.20 03 (sen{i))"¥ . (B.29)

Si tomamos en cuenta que se estd considerando el caso de un flujo bastante bien
colimado, lo cual se cumple simplemente tomando 6y < 0.5 y con un angulo de inclinacién,
i, que cumpla solamente que ¢ > fp y que a lo més sea 90°, de la expresién anterior podemos

ver que:

Mw (jet)
M,,,(esfém'co)

<0.1.

Lo que implica que una fuente con un viento cuyo material fluye a traves de un cono
de 4angulo sdlido pequefio, i.e. un viento bien colimado, puede producir el mismo flujo
en radio con una tasa de pérdida de masa mucho menor que un viento esféricamente
simétrico. Es decir, si no se toman en cuenta las posible anisotropias existentes en los
vientos estelares, pueden estarse sobreestimando las tasas de pérdida de masa derivadas
a partir de observaciones de la emisién libre-libre. De alli , la importancia de estudiar la

geometria de los vientos.

Una de las evidencias observacionales que parecian apoyar Jos vientos esféricos era el
hecho de observar en muchas estrellas WR. perfiles de linea planos en su parte superior
(Kuhi 1973) originados por chscaras de material esféricamente simétrico en expansion.
Sin embargo, Schulte-Ladbeck (1995) hace notar que tedricamente un viento de tipo
discoidal, o anular, en rotacién que posea una fuerte turbulencia, puede producir también

perfiles planos. La idea de estrellas WR con rotacién puede verse natural si se piensa que
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éstas son las descendientes evolutivas de estrellas O masivas, las cuales presentan altas
velocidades de rotacién. En el trabajo de Schulte-Ladbeck se encuentra evidencia dada
por la espectropolarimetria de la existencia de una asimetria debida a la rotacién de la
estrella WR que produce vientos “aplanados”. La posibilidad de rotacidn en estrellas WR
es estudiada por Fliegner & Langer (1995). Una de las conclusiones de estos autores es que
aungue pequena, en una fraccion significativa de las estrellas WR conocidas, se espera
encontrar vientos en forma de discos o toroides. Desde 1993, Bjorkman, & Cassinelh
(1993) y después Cassinelli, Ignace & Bjorkman (1995) y Cassinelli, & Ignace (1996)
estudian tedricamente la posibilidad de que la densidad en los vientos de estrellas WR se
vea elevada en la regién del plano ecuatorial. Ellos desarrollan modelos en 2 dimensiones
en donde el flujo de material proveniente de grandes latitudes en la estrella es llevado hacia
el ecuador de ésta como resultado del interjuego entre la gravedad y la rotacién estelar
(Fig. B.6). Encuentran que ain con una pequefia velocidad de rotacién, comparada con
la velocidad critica de rompimiento, se producen zonas ecuatoriales de viento comprimido,
es decir, el viento se vuelve fuertemente no simétrico. De hecho, si la velocidad de rotacién
es mayor, esta zona de compresién puede llegar a formar un disco alrededor de la estrelia.
Como ejemplo, calculan la emisién en rayos-X de la estrella WR 147 con un modelo de
este tipo que da como resultado una luminosidad L, tres érdenes de magnitud mayor a
la observada. Sin embargo, comentan que éste es sélo un limite superior y que si algunas
de las suposiciones hechas se relajan, el valor puede reducirse fuertemente y coincidir con

las observaciones.

M4ds tarde, Moffat (1996), estudia asimetrias a grandes escalas que se clasifican en
2 tipos: Componentes Discretas de Absorcién {DACs) y Regiones Interactivas en Co-

rotacién (CIRs). Plantea 3 tipos de evidencia a favor de las estructuras a gran escala:
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2R,

(b)

fquator

(e)

Figura B.6: La figura muestra las trayectorias en el plano orbital de lineas de flujo que se originan con
un angulo polar 6y en la estrella. La trayectoria (a) representa una estrella con poca rotacién y/o un
viento de répida aceleracién. Se observa que esta linea de flujo se desvia ligeramente del caso esférico. La
trayectoria (c) muestra el otro extremo, una estrella que rota rapidamente y/o un viento que se acelera
lentamente. En este caso, el fiujo llega de hecho a cruzar el plano del ecuador (Cassinelli & Ignace 1996G).

i) La espectroscopia UV que en el caso de WR 6, seria el resultado de una CIR (St-

Louis et al. 1995), Fig. B.7.

ii) Aunque tnico, el caso de WR 24 que muestra actividad tipo DAC en la componente

en absorcién del perfil P Cygni de la linea HelIA1640 en el UV (Prinja & Smith 1992).

iii) El hecho de que las estrellas WN8 tienden a presentar fuerte variacién en la com-

ponente en absorcién del perfil P Cygni de sus lineas en éptico {(Marchenko et al. 1996a,

b).

Finalmente concluye que realmente pocas estrellas WR. presentan asimetrias reales a

grandes escalas pero que esto todavia es un drea que debe estudiarse mas a fondo.

B.3.2 Inhomogeneidades

La idea de que los vientos estelares pueden ser inhomogéneos en su distribucion de densi-

dad de material ha sido planteada desde hace mucho tiempo. Uno de los primeros trabajos
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Figura B.7: Dibujo esquematico en el plano ecuatorial del viente que rodea una estrella en rotactén
(el caso de WR 6 segin St-Louis et al. 1995). Las dreas divididas van de regiones de viento a alta
velocidad (regiones mas obscnras), regiones de velocidad intermedia (sombreado ligero) hasta regiones
de baja velocidad (sin sombreado). Estas estructuras recuerdan las CIR's ohservadas y caleuladas por
Cranmer & Owocki (1996).

en donde las inhomogeneidades presentes en el viento pudieran explicar inconsistencias
entre el modelo estandar y las observaciones, es el estudio en IR que realizan Barlow &
Cohen (1977). Ellos encuentran que las tasas de pérdida de masa calculadas con el modelo

estandar resultan ser mayores hasta por un factor de 5 que ¢l limite superior en M dado

por —£—. Ademds, el radio caracteristico de la regién emisora del flujo a 10 pm resulta
o ©
ser menor al radio fotosférico también hasta por un factor de 5. Sin embargo, concluyen
que las inhomogeneidades no son responsables de estos efectos, sino mas bien la ley de

velocidades utilizada.

Mas tarde, Abbott, Bieging & Churchwell (1981) estudian los efectos que tendrfan las
inhomogeneidades en el célculo de la tasa de pérdida de masa derivada a partir de los
flujos observados en radio. Suponen un modelo simple con dos componentes: “grumos”

de alta densidad, pg, ¥ gas intergrumo de densidad menor, pr. Suponen que estos grumos
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estdn distribuidos aleatoria y uniformemente en todo el viento, con un factor de llenado,
f. También suponen que a la distancia donde la emisién de radio se origina, tanto el
gas intergrumo como los grumos mismos se moveran a la misma velocidad, la velocidad
terminal. Partiendo de un desarrollo similar al de Wright & Barlow (1975) para la emisién

de un viento homogéneo encuentran que la tasa de pérdida de masa es:

M = drr pmyg r* ve[fng + (1 — fing]

y la profundida éptica a lo largo de una linea de visién con pardmetro de impacto p es:

+200
np) = (vp) f [fn% (1 — f)nildl =

—20

(v, T)y A2 f+(1—[)a?
20 [f+e(-AF

conzg =2k 4= M

e, ampos Y el cociente de densidades numéricas de electrones a iones,

k(v, T) = 0.0178 g Z% =2 T~7 (Allen 1973) y Z la carga eléctrica promedio por particula.

Asf, finalmente la densidad de flujo de un viento grumoso es:

-2 Ai) el - (530

Asi que si la cantidad de grumos es significativa, las tasas de pérdida de masa derivadas
a partir de observaciones en radio serdn sobreestimadas. Por ejemplo, si z = %ﬂ yf= %,
el lujo aumenta en un 40% y en un extremo limite de que n;, = x = 0 el flujo aumenta

2
en un factor f77F.

Més tarde en 1984, Cherepashchuk, Eaton & Khaliullin {1984) al analizar un eclipse

del sistema binario (WR-Q) V 444 Cyg , encuentran que la opacidad en el IR presentada
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por el viento de la componente WR es alta comparada con la opacidad en el dptico.
Proponen que un gran nimero de condensaciones individuales existen en el viento de
la WR. y que éstos aumentan la opacidad en el IR (dada la dependencia cuadrética del
coeficiente de absorcién con la longitud de onda). Cherepashchuk (1990) trata de explicar
la discrepancia entre la luminosidad en rayos-X observada y la esperada tedricamente.
Su modelo cualitativo supone la existencia de un gran ntimero de grumos de tamano
d ~ 0.1 — 1Ry y de densidad entre 30 y 100 veces la del gas intergrumo. Entonces, de
acuerdo a sus datos encuentran que hasta un 80% de la masa del viento se encuentra en
estos grumos. Ademds, trata a cada grumo como una “bala” que es capaz de atravesar el
frente de choque formado por el flujo de gas intergrumo, el cual lleva el 20% restante del
flujo de masa. Dado que la tasa de pérdida de masa de la estrella WR es alta, el choque
producido por el gas intergrumo y el viento de la estrella O emite una luminosidad en
rayos-X compatible con la observada para sistemas binarios WR+O de corto periodo (P
< 20 dias). Ademds, hace notar que para explicar la baja temperatura observada de
la emisién en rayos-X se tiene que tomar en cuenta también que los rayos-X son auto-
absorbidos por la regién chocada misma y que la velocidad del viento de la WR puede
ser menor debido a la presién de radiacién producida por la compaifiera O. Este mismo
argumento es presentado por Gayley, Owocki & Cranmer (1997) quienes encuentran que la
fuerza radiativa de la estrella secundaria brillante en un sistema binario puede desacelerar
el viento de la componente primaria y que este efecto seria observable como una emision
mas débil en rayos-X que la esperada y también como una temperatura menor para esta

misma emision.

Otra de las evidencias observacionales fuertes en favor de la existencia de grumos
en los vientos, son los picos de emisién excedente sobrepuestos en la parte plana de las

lineas de emisién de estrellas WR. Estos picos ademas varian su posicién desde el extremo
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azul de la linea hasta el extremo rojo. Lépine (1995a) aplica un método similar a una
transformacién de Fourier que puede extraer y separar cada pico de emisién individual.
El método es llamado “wavelet analysis”. Con esta técnica, Lépine encuentra que el flujo
integrado, f, de cada pico se relaciona con la dispersién de velocidades (su ancho) o,
como f ~ o2, lo que indica que las estructuras mds brillantes poseen una dispersién de
velocidades mayor (los picos son mds anchos) y que puede entonces estar asociada con su
dimensién espacial (tamafio). Lépine mismo presenta un modelo semi-empirico (Lépine
1995b) a partir de observaciones de lineas de emisién para 5 estrellas WR tomadas del
trabajo de Robert (1992a). Encuentra nuevamente una relacién entre el flujo integrado
del pico y la dispersién de velocidad f ~ o y ademds un espectro para los flujos diV ~
F* df. Mds ain, usando la relacién del flujo para lineas de recombinacién f ~ p*I°
(con p la densidad y { la dimensién espacial) junto con la relacién p ~ 1 similar a la de
un flujo turbulento compresible supersénico (Moffat & Robert 1994) encuentra que: 1)
AN ~ f*df, 2) f ~ a2y 3)l~0o], donde a y 3 se determinan de las observaciones y 7y
se obtiene de consideraciones tedricas, que para una hipdtesis de turbulencia compresible
es v = 2. Se define, F,,;, como el flujo total emitido por la componente inhomogénea,
del viento y Vi, el volumen total ocupado por los grumos llega a que dFi,, ~ fdN y
dViun ~ 1*dN que combinado con los 3 resultados anteriores dan: 4) dFj, ~ fo"df
y 5) dViu ~ f %”“df. Observacionalmente se encuentra que o ~ —-2.5y § ~ 2.0,
de tal forma que: 4) queda como dFy,, ~ f~1df, lo que implica que el flujo total
es determinado por las estructuras més pequefias mientras que 5) indica que dVi, ~
fO5df, es decir, el volumen total es ocupado principalmente por los grumos més grandes.
Este tllimo resultado implica que el factor de llenado serd entonces pequeiio y que el
espacio intergrumo podria estar ocupado por un material supuestamente homogéneo que

como propuso Cherepashchuk (1990) serd el que dé origen al choque con el viento de la
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estrella OB en el caso de sistemas binarios. Ademas, también concluye que los grumos
no intervienen en la formacién del choque sino que pasan a través de él (Fig. B.8),
analogo a lo propuesto también por Cherepashchuk {1990). Lépine, Moffat & Henriksen
(1996) utilizan la técnica del wavelet analysis para analizar la componente en emisién
excedente (picos) observada en las lineas de emisién en estrellas WR. Un espectro de
ley de potencias es utilizado para caracterizar esta emisién que se cree proviene de la
superposicidon de muchos “picos” de forma gaussiana o triangular. Presentan un modelo
fenomenolégico en donde la suposicién anterior es utilizada y que permite introducir la
idea de una ley de escalas en tamafio como la presentada anteriormente. Encuentran
que la amplitud, A, y la densidad numérica , N, de los picos siguen una ley de potencia
simple: A ~ 0y N ~ 0”, con ¢ la dispersién de velocidad {como anteriormente se habia
hecho) de cada pico. En base a sus simulaciones encuentran que sélo se puede estimar la
combinacién de exponentes 2a + 3. El valor encontrado es 2o + 3 & 2.7 + 0.4 para el
caso de picos gaussianos, y 2o+ 3 ~ 3.4 £ 0.6 para picos triangulares y sugieren que otras

formas para los picos pueden dar valores intermedios.

Estudios espectrofotométricos y polarimétricos como el realizado por Brown et al.
(1995) indican varias cosas: ¢/ los grumos densos producen los picos de emisién excedente
observados en lineas de NII-V, CII-1V, OIII-VII y Hel-II, iz) la presencia de caracteristicas
transitorias tanto foto como polarimétricas, #41) la amplitud de las caracteristicas transito-
rias en la polarizacién pueden ser un indicador de la masa de cada grumo, i) los grumos
se forman en la regién fotosférica de la estrella, v) el ancho de los picos angostos observa-
dos, junto con su desplazamiento pueden indicar la estructura en velocidad que tienen los
grumos. Este dltimo resultado puede ser importante si se supone que los grumos siguen

en promedio al viento, ya que la determinacién de la ley de velocidades en los vientos es

todavia incierta.
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Figura B.8: Modelo esquemaético sugeride por Lépine {1995b) para la colisién de vientos inhomogéneos.
Las condensaciones. es decir, la componente inhomogénea del viento no juega ningtin papel en la formacién

de la zona de chogue (centro) que surge de la interaccién de la componente homogénea.

Por otro lado, Nugis (1996) propone que observando cémo varfa el indice espectral con
la longitud de onda en la regién IR y de radio se pnede encontrar evidencia que también
revele la estructura de los vientos. Ciertamente, estas regiones del espectro son buenos
lugares para buscar evidencia de inhomogeneidades en densidad dada la dependencia de
la emision libre-libre con la densidad. Runacres & Blomme (1996) y Blomme & Runacres
(1997) estudian estas regiones del espectro para una muestra de estrellas OB. Modelan las
inhomogeneidades como céscaras de material barrido por el viento. El modelo es calculado
considerando condiciones fuera de LTE, introduciendo una ciscara densa en cierta posicién
del viento y suponiendo que en el resto de las posiciones el viento es homogéneo. Comparan
el modelo estandar homogéneo e isotrépico con varias de sus pruebas donde la cascara
densa se localiza en diferentes posiciones del viento y con diferentes densidades. Concluyen
que una combinacién de diferentes cdscaras ajusta las observaciones del flujo IR y a
1.3 mm. Ademds, encuentran que el mejor ajuste se logra cuando las cdscaras no son
completas, es decir, no llenan un angulo sélido completo (47). Estudian también las

observaciones a 12, 25 y 60 um realizadas con IRAS para ¢ Pup y encuentran un buen
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ajuste cnando se considera la existencia de varias cdscaras parciales colocadas en distintas
posiciones. Ademads, concluyen que estas ciscaras se van disipando al alejarse de la estreila,
pero que sobreviven hasta llegar a la distancia donde se emite la radiacion de radio, por
lo que su influencia en las observaciones debe ser tomada en cuenta al determinar las
tasas de pérdida de masa a partir de observaciones en el radio. Hacen notar también
que la existencia de Regiones de Interaccidn en Co-rotacién (CIRs) puede jugar un papel

importante sobre todo en la regién de formacion del flujo infrarrojo.

Como se ha visto los vientos estelares pueden ser muy complicados al tener diversas
geometrias y estructura interna. De hecho, se puede hablar de una clasificacién de ellos

{Schulte-Ladbeck 1995):

i) Vientos esféricos y homogéneos {(modelo estandar y preferido por los teéricos) como

el caso de WR. 111.

i) Vientos esféricos en promedio pero con inhomogeneidades internas, como WR 40.

iti) Vientos asimétricos de densidad homogénea (ningin objeto observado se encuentra

atin en esta clasificacion).

iv) Vientos asimétricos e inhomogéneos, un posible candidato son las estrellas WR 6

y WR 134
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