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Parte I

Emisión en radio-continuo de flujos

estelares en estrellas de baja masa





Capítulo 1

Resumen

Las estrellas jóvenes de baja masa presentan, intensas eyecciones de gas en forma de

vientos estelares y/o flujos bipolares, en las cuales se ha detectado emisión en radio-

continuo interpretada, en la mayoría de los casos, como de origen térmico dadas

las densidades de flujo y los índices, espectrales observados. Él problema principal

de esta interpretación consiste en poder explicar los tamaños físicos observados (de

algunas decenas de unidades astronómicas) en estas fuentes estelares.

La fot ozonización del-hidrógeno desdé su nivel base de-energía puede descartarse

debido a que la tasa de fotones UV emitidos por la estrella central es insuficiente

•para producir regiones de emisión con tamaños físicos ~ 50 — 150 UA, tal como

se observan (ver por ejemplo, Natta 1989; Curieljet .al. 1993). La fotoionización

del- hidrógeno desde niveles superiores de energía se ha propuesto como una -posible

solución a la ionización del gas.

Raga et al. (1990) mostraron que variaciones supersónicas en la velocidad de in-

yección de un flujo supersónico resultan en la formación de superficies de trabajo

(constituidas por dos ondas de choque) que se desplazan-a través del flujo estelar.

El estudio dinámico de estas superficies de trabajo puede llevarse a cabo aplicando

el formalismo analítico desarrollado porCantó^et al. (2000) conociendo con detalle

el comportamiento temporal de la velocidad de eyección del gas.



Resumen

En esta tesisyhemos desarrollado un modelo analítico que permite explicar las densi-

•... dades de flujo;eñ radio-continuo y los correspondientes índices espectrales observados

" en flujos estelares de estrellas de baja masa. El modelo está basado en suponer una

velocidad de eyección dependiente del tiempo, particularmente estudiamos los. casos

de una variación de salto (en la cual el flujo estelar cambia bruscamente su velocidad

de eyección), y una variación de tipo sinusoidal. Aplicando el formalismo de Cantó

et al. (2000) para ambos tipos de variación, calculamos los parámetros dinámicos,

como posición y velocidad, de las superficies de trabajo formadas en vientos estelares

y flujos bipolares de este tipo de estrellas.

Primero, analizamos el caso (por ser el más simple) de una variación de salto en la

velocidad de eyección de un viento estelar. Encontramos que para esta variabilidad

se forma instantáneamente una superficie de trabajo que se desplaza a través del

flujo con velocidad constante. Efectuando un cálculo detallado de la preionización

del viento usando los resultados de los modelos numéricos desarrollados por Kang &

Shapiro (1992) para ondas de choque plano-paralelas y estacionarias, encontramos

las ecuaciones diferenciales que satisfacen los frentes de ionización de las capas preio-

nizadas por fotones que emergen de cada frente de choque, para el caso en el que

se presenta preionización completa. Conocidos los tamaños de las capas ionizadas,

obtuvimos el espesor óptico en radio-continuo.

Basándonos en los modelos desarrollados por Ghavamian & Hartigan (1998), estima-

mos el espesor óptico en radio-continuo de una de onda de choque y, posteriormente,

de una superficie de trabajo simplemente sumando las contribuciones de cada cho-

que que la constituyen. Usando parámetros típicos de vientos en estrellas T-Tauri,

obtuvimos que la contribución al espesor óptico por el viento preionizado es órdenes

de magnitud inferior al espesor óptico de la superficie de trabajo. Por esta razón,

hemos ignorado la preionización del gas en el desarrollo posterior de nuestro modelo.

Suponiendo que las variaciones de salto en la velocidad de eyección se presentan

periódicamente, se formarán un conjunto de superficies de trabajo en el flujo estelar
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de cada una de las cuales obtuvimos sus parámetros dinámicos y, por tanto, sus

espesores ópticos. Calculamos el espesor óptico a lo largo dé una línea de visión

simplemente sumando las contribuciones cíe las superficies de trabajo intersectadas,

y con ello la intensidad que emerge dé la linea de visión considerada. Integrando so-

bre el ángulo sólido esta intensidad, obtuvimos la emisión total de la configuración.

Nuestro modelo logra reproducir los flujos e índices espectrales correspondientes

observados en la fuente central dé Serpens proporcionados por S. Curiel (2002, co-

municación privada). Dado que nuestro modelo predice períodos de variabilidad

en escalas de tiempo de meses, usando parámetros típicos de vientos en estrellas

T-Tauri, proponemos que para hacer un estudio de variabilidad en .estas fuentes se

requiere de temporadas de observación espaciadas en estás escalas de tiempo.

Posteriormente, analizamos él caso (probablemente más-realista) de una variación

sinusoidal en la velocidad de eyección. De acuerdo a Cantó-et al. (2000), la comple-

jidad en este tipo de variación radica en que las superficies de trabajo no se forman

instantáneamente en el flujo estelar, sino qué a una cierta distancia de la estrella cen-

tral. Adicionalmente, las supefüciés de trabajo se desplazan aceleradamente a través

del flujo. Habiendo relacionado la amplitud y la velocidad promedio de un variación

sinusoidal con los parámetros de una variación de salto -(velocidad inicial y factor

de cambio), estimamos el período de oscilación de la eyección del gas. Obtuvimos

la posición y velocidad de cada superficie de trabajo formada en el Viento estelar, y

con.ello, el espesor óptico y la emisión de la configuración completa. Encontramos

que la densidad de flujo presenta una relativa disminución comparativamente a la

^variación de salto.

El hecho de que las observaciones en frecuencias de radio de flujos en estrellas T-Tauri

muestren frecuentemente morfologías elongadas y bipolares, nos motivó a generalizar

nuestro modelo al caso de un flujo eyectado bipolarmente. Suponemos que el gas,

al ser eyectado, describe un par de conos opuestos caracterizados por un ángulo de

apertura y un ángulo de inclinación respecto al plano del cielo. Por su parte, las
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superficies de trabajo formadas en el flujo bipolar, las hemos considerado en nuestro

modelo como pequeñas porciones de esfera (casquetes) cuya evolución dinámica es

la misma que la de las cascaras esféricas si no existe una pérdida apreciable de masa

por sus bordes. El modelo predice densidades de flujo e índices espectrales que

concuerdan razonablemente bien con los valores observados en este tipo de fuentes.
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Capitulo 2

Introducción

Las estrellas presecuencia principal de baja masa-frecuentemente presentan evidencia

de intensos flujos de gas que son eyectados ya sea en forma de vientos estelares y/o

flujos colimados bipolares (ver por ejemplo, Natta 1989). En estos flujos estelares,

se produce emisión en continuo detectable en frecuencias de radio, la cual ha sido

interpretada, en la mayoría dé los casos, como emisión térmica (libre-lilxre) dados los

flujos e índices espectrales observados. Frecuentemente, el índice espectral es cercano

al valor predicho por los modelos de vientos estelares ionizados (^ 0.6.) desarrollados

por Panagia & Félli (1975) y por Wright& Barlqw (1975), sin embargo, en algunos

casos (ver por ejemplo, André et al. 1987), se ha detectado emisión en radio-continuo

probablemente de origen no-térmico (sincrotrón) dado el índice espectral observado

La interpretación de un origen térmico para la emisión .producida en estos objetos

enfrenta, varias -dificultades. Existe el problema de la ionización de estos intensos

flujos (ver por-ejemplo, Rodríguez & Cantó 1983), dado.que la fotoionización del

hidrógeno desde su nivel base de energía puede descartarse debido a que la tasa de

fotones UV emitidos por la estrella central no es suficiente para producir regiones

de emisión con tamaños físicos de algunas decenas de unidades astronómicas (50-

150 UA), tal como se observan (ver por ejemplo, Natta 1989; Curiel et al. 1993).

Alternativamente, se ha propuesto a la fotoionización dei hidrógeno desde niveles

9



INTRODUCCIÓN

superiores de energía como el mecanismo físico posible que resuelva esta dificultad

(Thompson 1982, 1987; Evans et al. 1987).

Otros autores (Rodríguez & Cantó 1983 y Torrelles et al. 1985) propusieron que la

tasa de ionización necesaria puede obtenerse por la termalización de una pequeña

fracción de la energía cinética del gas. Esta termalización puede producirse a través

de ondas de choque formadas en un flujo supersónico. Curiel, Cantó, & Rodríguez

(1987) desarrollaron un modelo para estimar la emisión en radio-continuo producida

por una onda de choque con velocidades ~ 100 km s"1, con el objeto de reproducir

el espectro observado de los objetos HH 1 y HH 2. Estas fuentes de emisión han

sido interpretadas como ondas de choque formadas en un flujo supersónico debido a

la interacción consigo mismo y/o con su medio ambiente.

Recientemente, Ghavamian & Hartigan (1998) han investigado con más detalle la

emisión en radio producida por ondas de choque interestelares en un amplio intervalo

de velocidades de choque y densidades prechoque. Sus resultados indican que puede

producirse una cantidad apreciable de radiación en radio-continuo usando valores

típicos de velocidades (~ 300 km s"1) y tasas de pérdida de masa (m ~ 10~7 —10~6

M0 yr"1) de flujos estelares en objetos de baja masa.

Por otro lado, Raga et al. (1990) mostraron que variaciones en la velocidad de inyec-

ción de un flujo supersónico forman superficies de trabajo (estructuras constituidas

por dos ondas de choque) que se desplazan a lo largo del flujo. El estudio dinámico

de estas estructuras puede efectuarse usando el formalismo analítico desarrollado por

Cantó et al. (2000), donde se presenta un método para resolver las ecuaciones que

describen a un flujo supersónico con velocidad y tasa de inyección de masa depen-

diente del tiempo. Las soluciones analíticas a tales ecuaciones es posible obtenerlas

si se conoce la dependencia temporal específica de éstas dos cantidades.

Dado que estas superficies de trabajo emiten radiación en continuo detectable en

frecuencias de radio, proponemos en esta tesis que la emisión observada en vientos

10
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estelares y/o flujos bipolares de estrellas de baja masa es producida por superficies

de trabajo formadas en el flujo estelar como resultado de variaciones periódicas en

la velocidad de eyección. Conocido el comportamiento temporal específico de la

velocidad de eyección del flujo estelar (como por ejemplo cambios, bruscos o varia-

ciones sinusoidales), aplicamos el formalismo desarrollado por Cantó et al. (2000)

para estudiar la dinámica de cada superficie de trabajo. Por otra parte, usamos los

modelos de Ghavamián & Hartigan (1998), para estimar la-emisión producida por

cada superficie de trabajo, y, posteriormente, calculamos -la amisión integrada de

toda la configuración. La tesis ha sido estructurada en la siguiente forma:

En .el capítulo 3, analizamos detalladamente la ionización de un viento estelar esféri-

camente simétrico por ondas de choque dentro de él,-proceso comúnmente conocido

como preionización. Inicialmente, suponemos que la velocidad de eyección del viento

estelar presenta un aumento repentino en su valor. -Usando el formalismo de Cantó

et al. (2000), se puede mostrar que este tipo de variabilidad produce instantánea-

mente una superficie de trabajo que se desplazaron velocidad constante a través del

flujo estelar. Por tanto, nuestro modelo consiste en un viento externo: a la superficie

de trabajo, un viento interno, con mayor velocidady dos oiidas.de. choque que cons-

tituyen a la superficie de trabajo, la cual se desplaza con una velocidad intermedia.

En cada frente de choque emergen fotones con la energía¡suficiente para preionizar

al viento estelar y cuya tasa de producción es función de la velocidad de choque. Si

la velocidad de choque es alta (> 110 km s"1), se produce más de un fotón ionizante

por átomo de hidrógeno que entra al choque (ver por ejemplo, Shull .& Me Kee 1979;

-Kang & Shapiro 1992), formándose, para este caso^ un par:de capas completamente

ionizadas (que llamamos capas de Stromgren por su analogía con las regiones' HII)

en el viento estelar. -Primero, estimamos la preconización del viento externo plante-

ando la ecuación de balance de ionización para los fotones ionizantes que eínergen

del frente de choque externo, tomando en cuenta las recombinaciones en.la capa

de Stromgren y las partículas neutras que arriban al frente de ionización. Segun-

do, modelamos al flujo de fotones ionizantes que emergen del choque interno con

11
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la aproximación de dos comentes para simetría esférica para calcular la preioniza-

ción del viento interno a la superficie de trabajo. Planteamos la ecuación diferencial

que satisface el frente de ionización interno, tomando en cuenta las recombinaciones

en la capa de Stromgren interna, las partículas neutras que atraviesan al frente de

ionización interno, y la fracción de fotones que atraviesan la región interna sin ser

absorbidos incorporándose a la superficie de trabajo.

En el capítulo 4, calculamos la emisión en radio-continuo producida en un viento

estelar donde se ha formado una superficie de trabajo como resultado de un cambio

brusco en la velocidad de eyección. Inicialmente, estimamos la contribución al espe-

sor óptico por las capas de Stromgren y por la superficie de trabajo a cada tiempo.

En el cálculo del espesor óptico de las capas de Stromgren, aplicamos los resultados

obtenidos en el capítulo 3 de la preionización del viento estelar. Para estimar el

espesor óptico de la superficie de trabajo, aplicamos los resultados de los modelos de

Ghavamian & Hartigan (1998) a cada onda de choque y sumarnos las contribuciones

de cada una de ellas. Dado que la contribución de las capas ionizadas es ignorable

respecto al espesor de las ondas de choque, calculamos la emisión de la superficie

de trabajo ignorando la preionización del gas. Adicionalmente, resolvemos el caso

cuando el aumento en la velocidad de eyección es por un tiempo finito (pulso), es

decir, la velocidad nuevamente presenta un aumento repentino en su valor, sin em-

bargo, después de un tiempo finito recupera su valor inicial. Mostramos que, para

este tipo de variabilidad, el material de menor velocidad (externo a la superficie de

trabajo) se incorpora totalmente a la superficie de trabajo a una cierta distancia de

la estrella central pasando por el frente de choque externo, provocando una caída

brusca en la emisión en este instante. Al suponer que esta distancia <^> 50 UA, por

ser los tamaños físicos observados en radio-continuo en este tipo de flujos, podemos

estimar la duración del pulso. Planteamos las ecuaciones que describen la dinámica

de la superficie de trabajo a partir del instante en que se incorpora totalmente el

viento externo, estimamos el espesor óptico en esta etapa, y calculamos la emisión

de la superficie de trabajo desde que se forma hasta que desaparece.

12
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En el capítulo 5, suponemos que el viento estelar presenta^una serie de pulsos perió-

dicos en la velocidad de eyección, cada uno de los cuales produce en el viento estelar

una superficie de trabajo que pasa por dos etapas distintas durante su evolución

dinámica. :En la primera de ellas, la superficie de trabajo se desplaza a través del

:flujo con velocidad constante y está constituida por dos ondas de choque, y en la-

segunda etapa, la superficie de trabajo es acelerada debido a que está constituida

únicamente por el choque interno. Usando los resultados obtenidos en el capítulo 4

para el espesor óptico en radio-continuo de Una superficie de trabajo, estimamos el

espesor óptico a lo largo de una línea de visión arbitraria sumando las contribuciones

de las superficies de trabajo que sean iñtersectadas por la misma. -Encontramos la

contribución de la zona interna, en la cual se localizan las superficies de trabajo con

velocidad constante, y la correspondiente a la zona externa, donde se encuentran las

estructuras aceleradas. Habiendo obtenido el espesor óptico arcada línea de visión,

calculamos el flujo total de la-configuración integrando la intensidad respecto al án-

gulo sólido qué subtiende la superficie de trabajo externa. Finalmente, comparamos

los predicciones de nuestro modelo (flujos e índices espectrales) con las observaciones

de éste tipo de- fuentes estelares.

Í3n el capítulo -6, exploramos otro tipo de variación en 'la velocidad de eyección del

viento estelar, en particular, suportemos una variabilidad de tipo sinusoidal, tniciál-

-menté, estudiamos la evolución .dinámica de una superficie de trabajo que se forma

en uix viento estelar como resultado de una variación sinusoidal en la velocidad de

^eyección, para lo cual, usamos los resultados obtenidos por Cantó et al. (2000)

para esté tipo de variabilidad- Conocidas la posición y velocidad de la superficie

de trabajo, calculárnoslos parámetros requeridos (densidad prechoque y velocidad

.de choque) en cada frente de choque para estimar el espesor óptico de la superficie

de trabajo, usando los resultados de Ghavamian & Hartigan (1998) para ondas de

choque. Conocido el espesor óptico de la superficie de trabajo, calculamos su emi-

sión e índices espectrales obtenidos de los flujos a distintas frecuencias. Como un

siguiente paso en el desarrollo-del modelo, suponemos un comportamiento periódico

13
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sinusoidal en la velocidad de eyección del viento estelar. Con esta variabilidad, se

forman (periódicamente) superficies de trabajo con las mismas propiedades dinámi-

cas, cada una de las cuales contribuye al espesor óptico y a la emisión del viento

estelar. Presentamos los resultados numéricos del flujo en radio-continuo a distintas

frecuencias y los índices espectrales que se obtienen a partir de los mismos.

En el capítulo 7, exploramos el caso de un flujo estelar eyectado bipolarmente para el

cual suponemos una simetría cónica. Es decir, el material es expulsado de la estrella

describiendo un par de conos en direcciones opuestas, caracterizados por un cierto

ángulo de apertura y un ángulo de inclinación que forma el eje de eyección con el

plano del cielo. Suponemos en nuestro modelo que el comportamiento temporal de

la eyección es periódico y de tipo sinusoidal, tal como la estudiamos en el capítulo 6

para vientos estelares esféricamente simétricos. Aplicamos los resultados obtenidos

para el comportamiento dinámico de cada superficie de trabajo formada en el flujo

bipolar, bajo la suposición que no se presenta una pérdida de masa apreciable por

sus bordes. Considerando a las superficies de trabajo como pequeñas porciones de

esferas (cuyas dimensiones físicas dependen del ángulo de apertura del flujo bipolar

y de la distancia a la estrella central), encontramos los criterios geométricos que nos

indican cuando una determinada línea de visión intersecta o no a una superficie de

trabajo. Aplicando tales criterios estimamos el espesor óptico a lo largo de cada

línea de visión sumando las contribuciones de las superficies de trabajo que sean

intersectadas, para posteriormente, calcular la emisión total del flujo estelar bipolar

integrando la intensidad respecto al ángulo sólido subtendido por la esfera imaginaría

cuyo radio corresponde a la posición de la superficie de trabajo externa. Mostramos

las predicciones del modelo para los flujos en radio-continuo a distintas frecuencias

y los índices espectrales que se obtienen de los mismos. Asimismo, exploramos la

dependencia de la emisión del flujo bipolar con el ángulo de inclinación del eje de

eyección con el plano del cielo.

En el capítulo 8, presentamos las conclusiones generales de nuestra investigación,

14
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indicando cuales son los resultados más relevantes de cada uno-de los capítulos de la

tesis. Hacemos un especial énfasis en cada Una de las suposiciones en las que se basa

nuestro modelo, y en las predicciones del mismo .para la emisión en radio-continuo e

índices espectrales de vientos estelares y flujos bipolares en estrellas de baja masa,

comparando con los valores observados en este tipo de fuentes. Én un intento por

esclarecer el problema (abierto, hasta hoy día), proponemos a nuestro modelo para

explicar-la emisión en radio-continúo observada en estos flujos estelares.

Adicionalmente, hemos incluido en la tesis dos Apéndices de cuyo1 contenido nos

apoyamos en el desarrollo del modelo. En el Apéndice A, usamos los modelos numé-

ricos desarrollados por Hartigan et al. (1987) para calcular las distancias y tiempos

de enfriamiento de cada onda de choque de una superficie de trabajó formada en un

viento estelar como resultado de un aumento repentino en la velocidad de eyección.

Estimar 3a distancia y el tiempo de enfriamiento es fundamentalmente importante

-para mostrarle al lector la validez de nuestra suposición,de choques plano-paralelos

y estacionarios de la superficie de trabajo, la cual hemos aplicado en el transcurso

de-nuestra investigación. En el Apéndice B, estudiamos la evolución dinámica de

una superficie dé trabajo que se forma en un viento estelar como resultado de un

aumento repentino en la velocidad de eyección por un tiempo finito (pulso). Como

hemos mencionado previamente, este tipo de variabilidad en-la velocidad de eyección

produce en el viento estelar una superficie de trabajo que experimenta dos etapas

durante su evolución dinámica: una primera etapa en la cual está constituida por

dos ondas de choque que se desplazan a través del flujo con'velocidad constante, y

una segunda etapa en la cual se tiene una estructura de un solo choque (interno)

que es acelerada por el viento de mayor velocidad. Por esta razón, hemos dividido

el apéndice en dos secciones: en la primera de ellas, resolvemos las ecuaciones pre-

sentadas en Cantó et al. (2000) para conocer la posición y velocidad de la superficie

de trabajo en la etapa inicial, y en la segunda sección, resolvemos la ecuación de

conservación de momento para la etapa final.

15



IONIZACIÓN EN VIENTOS ESTELARES

16



Capítulo 3

Ionización en vientos estelares de

estrellas de baja niasa

En este capítulo, analizamos el problema de la ionización en los vientos de estrellas

jóvenes de baja masa. Jmcialmente, se muestra que la ionización producida por

fotones que emergen de la estrella no >es capaz de reproducir los tamaños físicos

de las regiones de emisión observadas en xadichcontiriúo de este tipo de -fuentes, lo

cual nos permite rechazar esta idea como Una rposible explicación a -la ionización

observada en este tipo de estrellas.

Proponemos un modelo en el cual la emisión es producida en las superficies, de tra-

bajo formadas en el flujo como resultado de variaciones periódicas en la velocidad de

eyección. Al formarse ondas de choque en el viento, parte de su energía cinética-es

termalizada, produciéndose fotones ionizantes qti£ emergen de cada frente de choque

preconizando al gas. "En particular, al suponer (p0r ser el caso más simple) unincre-

mento brusco, en la velocidad de eyección del viento, se produce instantáneamente

una superficie dé trabajo (constituida por dos tildas de choque) que se desplaza a

través del flujo con velocidad constante. Dados los parámetros-específicos del vien-

to, cuantificamos la produción dé fotones ionizantes qué emergen de cada frente de

choque de la superficie de trabajo (basándonos en trabajos previos para ondas de

choque plano paralelas y estacionarias). Con tal información es posible plantearlas
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\ ecuaciones.,<{é baldee de ionización tanto en el viento externo como en el viento

: interno álá-superficie de trabajo, a partir de las cuales obtenemos las ecuaciones

diferenciales que describen la cinemática de los frentes de ionización en los precur-

sores. Se resuelven las ecuaciones para algunos ejemplos numéricos en los cuales se

otienen la posición y la velocidad de cada frente de ionización como funciones del

tiempo.

3.1 Ionización en vientos estelares por la estrella

central

Las estrellas pre-secuencia principal, como la mayoría de las estrellas, presentan

eyecciones de gas conocidas como vientos estelares. Cuando el gas se encuentra

ionizado, el balance entre los procesos de ganancias y pérdidas de energía se alcanza

a una temperatura ^ 104 K, por lo que la interacción de los electrones libres con

los iones produce emisión térmica (libre-libre) detectable en frecuencias de radio

(radio-continuo).

En una región HII homogénea, donde la densidad del gas es uniforme, su tamaño

físico queda especificado por el radio de Strómgren. Este se determina al establecer

un balance entre la tasa total de recombinaciones y la tasa de fotones ionizantes

emitidos por la estrella. Para un viento estelar, donde la densidad decae como una

potencia de la distancia a la estrella (n oc r~a), el gas se encuentra fotoionizado

(ionización por fotones estelares) hasta infinito cuando a > 3/2.

Wright & Barlow (1975) resolvieron el caso particular de un viento estelar cuya

densidad disminuye como el cuadrado de la distancia a la estrella (n oc r~2), en-

contrando el tamaño de la región ionizada (el equivalente a la esfera de Strómgren).

En general, un viento estelar se caracteriza por su tasa de pérdida de masa m y

por su velocidad de eyección v^. Sea N la tasa de producción de fotones ionizantes
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emitidos porcia estrella capaces de ionizar el gas hasta una distancia ^ . Suponiendo

que el viento está constituido únicamente por hidrógeno, la ecuación de equilibrio

de ionización es simplemente,

' ü•N = J 4<irn2(r)aB(Hü, 7 » , (3.1)
f r0

donde ro es la distancia a la cual se origina :el viento (el radio de la estrella) y

as(iío ,X) es él -coeficiente de recombiiiación de hidrógeno a todos los niveles de

energía excepto al estado base (por simplicidad nos referiremos en lo sucesivo a -este

•coeficiente simplemente como as)- Las recombinaciones áí estado base de energía

son excluidas- en esta aproximación (llamada oii-the-spot) en virtud dé que los fotones

producidos por las mismas ionizan ¡ocalmente a otro átomo de la misma especie.

Para una estrella con un viento esféricamente simétrico, la -tasa de pérdida de masa

y la densidad n{r) esfcán relacionadas a través de la ecuación de continuidad,

ra — 4xr mn{r)vooi (3.2)

siendo ra la masa promedio por partícula. Suponiendo ra y v^ uniformes, se en^

cuentra a partir de -la ecuación (3.2) que la densidad del viento n(r) está dadá^por,

n{r) = C \ , (3,3)

donde, :

f m

(\4timvOO )•

Sustituyendo la ecuación (3.3) en la ecuación (3.1) e integrando se obtiene,
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CJ

donde,

Observe que C se relaciona con los parámetros específicos del viento, en tanto que

el valor de Cc es función de los parámetros físicos de la estrella central.

Por ejemplo, la fracción de fotones emitidos por estrellas de baja masa (tipo T-

Tauri) con la energía suficiente para ionizar al hidrógeno es pequeña, por lo cual

C C < C en estas estrellas. Aplicando este resultado en la ecuación (3.4), se deduce

que ro/r¿ ~ 1, es decir, el frente de ionización se localiza muy cerca de la estrella

central.

En estrellas más masivas, la tasa de producción de fotones ionizantes aumenta y los

parámetros del viento estelar también se modifican. Sin embargo, en este tipo de

estrellas en general ocurre que Cc —> C y, por tanto, ro/r¿ ~ 0. Este resultado indica

que el frente de ionización se aleja de la estrella central en cuyo límite r¡ -> oo.

Para el caso particular cuando Cc > C, la ecuación de balance de ionización (3.1)

deja de ser válida. Esto puede interpretarse como que la estrella emite tal cantidad

de fotones ionizantes que es capaz de ionizar al viento hasta infinito sin que sean

consumidos la totalidad de estos fotones.

Para detectar emisión en radio-continuo se requiere, por un lado, que el gas esté

ionizado y, por otro, que la medida de emisión sea alta. Si la tasa de pérdida de

masa es alta entonces la medida de emisión también lo es y, como se ha mostrado

previamente, en este caso el frente de ionización se localiza cerca de la estrella
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central. Sin embargo, se ha-détectado emisión en. radio-continuo en torno a estrellas:

T-Tauri con tamaños físicos *v 100 UA (Natta 1989) que no pueden producirse por

fotoionización de la-estrella central. Por tanto,-es necesario recurrir a algún otro

mecanismo físico para intentar explicar la emisión del viento a tales distancias de la

•estrella central.

Raga et al. (1990) mostraron que variaciones eti la velocidad de inyección de un flujo

supersónico resultan en la formación de superficies de trabajo constituidas por dos

ondas de choque que se desplazan a través del flujo. Uno de los frentes, de choque

desacelera al flujo corriente arriba en tanto que el otro frente de choque acelera al

aflujo corriente abajo de menor velocidad. Al suponer que el viento estelar presenta

variaciones en sü velocidad dé eyección se formarán superficies dé trabajo en el

mismo y en cuyos frentes de choque pueden producirse fotones ionizantes. En las

secciones (3.2.1) y (3.2.2), estimamos la preíonización del viento estelar por fotones

producidos en ondas de choqué formadas en el flujo como resultado de variaciones

en la velocidad de eyección.

3.2 Ionización en un viento estelar por una superfi-

cie de trabajo

Considere un viento estelar isotrópico eyectado inicialmente con velocidad VQ y con

una tasa de inyección de masa m constante. Suponga que la velocidad del viento

se incrementa repentinamente por un factor a (>1), es decir, el viento comienza a

ser expulsado de la estrella con velocidad UVQ. En lo sucesivo nos referiremos a esta

variación como una variabilidad de tipo saltó.

Supondremos que,

(a) el viento es eyectado con su velocidad terminal. Esta es una aproximación dado

que la velocidad terminal del viento se alcanza cuando el gas se ha desplazado unos
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cuantos radios estelares (ver por ejemplo Lamers & Cassinelli 1999). Usaremos esta

aproximación basándonos en el hecho de que las escalas de distancia de nuestro

interés corresponden a decenas de unidades astronómicas (tamaños físicos de las

fuentes de radio-continuo en estrellas de baja masa) que representan distancias al

menos cuatro órdenes de magnitud superiores a radios estelares de estrellas T-Tauri.

Adicionalmente, consideraremos que,

(b) los choques que constituyen a la superficie de trabajo (producida en el viento

estelar por este tipo de variación) pueden ser tratados como choques plano-paralelos

y estacionarios. La suposición de choque plano-paralelo es válida si las distancias de

enfriamiento (de ambos choques) son mucho menores que la distancia de la superficie

de trabajo a la estrella central. En este caso, la posición de la superficie de trabajo

puede especificarse con una única distancia a la estrella. Por su parte, aproximar

a cada choque como estacionario implica que el tiempo de enfriamiento es mucho

menor que el tiempo característico de cambio en densidad. En el Apéndice A, se

obtienen expresiones analíticas que permiten estimar la distancia a la estrella donde

éstas suposiciones dejan de ser válidas.

En el Apéndice B, encontramos (usando el formalismo desarrollado por Cantó et

al. 2000) que la variación de salto produce instantáneamente en el flujo estelar una

superficie de trabajo (ver Pig. 3.1) que se aleja de la fuente con velocidad constante,

dada por,

(3.5)

por lo que su posición rws medida desde la estrella central a un tiempo t se obtiene

mediante la expresión,

rws — rG 4- a1/2 vot. (3.6)
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FIGURA 3.1: Representación esquemática en donde se muestra una superficie de trabajo

producida en 4xn viento estelar eyectado inicialmente con velocidad VQ, el cual cambia

bruscamente su velocidad a un valor ayo (a > 1). La velocidad de la superficie de trabajo

vW3 corresponde a un valor intermedio entre estas dos velocidades.

-Las velocidades de choque, es decir, las velocidades de los flujos corriente arriba y

corriente abajo relativas a la superficie de trabajo también son constantes y están

dadas por,

Vis = (a--a1 / 2) v0, (o1 / 2 - 1) «b, (3-7)

respectivamente.

•En cada onda de choque emergen fotones con la energía suficiente para ionizar al

-hidrógeno. La tasa de producción de fotones ionizantes en ondas dé choqué plano-r

paralelas ha sido calculada por diversos autores (ver. por ejemplo, Shull & Me Keé

1979, Raymond et al. 1988, Kang-& Shapiro 1992) como función de la densidad
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prechoque y la velocidad de choque. En estos modelos, se encuentra que si las

velocidades de choque son ~ 110 km s"1 se produce en promedio un fotón ionizante

por átomo de hidrógeno que entre al frente de choque. La aplicación al modelo del

viento estelar implica que si las velocidades de choque (ec. [3.7]) son superiores a

- este valor se formarán dos regiones completamente ionizadas llamadas precursores

•:r. en los flujos corriente arriba y corriente abajo. En lo sucesivo nos referiremos a estas
;. • regiones como capas de Stromgren por su analogía con las esferas de Strómgren en

• -las regiones HII. En la Figura 3.2, se presenta un esquema de un viento estelar en el

cual se ha producido una superficie de trabajo con velocidades de choque superiores

:;:^á 110'km s"1 preconizando al gas tanto en el viento interno como en el viento externo

"áTla superficie de trabajo.

Kang and Shapiro (1992) reportan en sus modelos el número de fotones ionizantes

producidos en una onda de choque por átomo de hidrógeno incidente como función de

la velocidad de choque. En virtud de que las velocidades de choque en la superficie

de trabajo son constantes, la cantidad de fotones que emerge en cada frente de

choque por átomo de hidrógeno incidente es constante y no depende de la distancia

a la estrella central. Sin embargo, el material ionizado es menos denso conforme

la superficie de trabajo se aleja de la estrella (ec. [3.3]) por lo que la tasa de

recombinaciones por unidad de volumen en las capas de Stromgren disminuye. Por

tanto, uno espera que las dimensiones físicas de las capas de Stromgren dependan

de la ubicación de la superficie de trabajo y, por ende, del tiempo.

En la sección (3.2.1), calculamos la preionización del viento estelar por fotones pro-

ducidos en la onda de choque externa a la superficie de trabajo. Se obtiene el

tamaño de la capa de Stromgren externa como función del tiempo. En la sección

(3.2.2), estimamos la preionización del viento estelar interno a la superficie de tra-

bajo modelando al flujo de fotones ionizantes producidos en el choque interno con

la aproximación de dos-corrientes para simetría esférica. Este tratamiento nos per-

mite calcular la estructura de ionización en el viento interno y, por tanto, conocer
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BU (Copos de Stromgren)
m . ,
Superficie! de trabajo

«3
[—3

FlGUÜA 3.2: Esquematízación de un viento estelar en el cual se ka producido una

superficie de trabajo debido a un cambio brusco en la velocidad de eyección. Al suponer

que las velocidades de choque son superiores a 110 km s"1, se producen dos regiones

complejamente ionizadas en el viento externo e interno a la superficie: de trabajo (llamadas

capas de Stromgren) y cuyas dimensiones físicas quedan especificadas por las posiciones

de los frentes de ionización externo re¿ e interno ru y por la posición de lasuperficie de

trabajo rW3.

i a evolución cinemática de la capá de Stromgren.

3,2.1 Preionización en el viento externo á la -superficie de

trabajo

El viento estelar externo a la superficie de trabajo es pre-ionizado por fotones que

emergen del frente de choque externo. En particular, cuando la velocidad de choque

ves > 110 km s"1 el viento se encuentra totalmente ionizado hasta una cierta distan-

cia rei de la estrella central que corresponde a la posición del frente de ionización.
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La región comprendida entre la posición de la superficie de trabajo rws y r^ corres-

ponde a la capa de Stromgren en el viento externo a la superficie de trabajo (ver

Fig. 3.2). Para conocer sus dimensiones físicas durante la evolución dinámica de

la superficie de trabajo, es necesario determinar la posición del frente de ionización

en cada instante de tiempo. Para tal efecto, se requiere plantear una ecuación de

} rp:-. balance de ionización de los fotones ionizantes que emergen del frente de choque.

•.;' Usando los modelos de Kang & Shapiro (1992), es posible estimar el número de

i ;' fotones ionizantes (j)(vES) por átomo de hidrógeno incidente que emerge del frente de

. -;•" choque como función de la velocidad de choque. La tasa de fotones con la energía

:. \ suficiente para ionizar el viento que emergen del frente de choque es,

Ñ = 4?r r2
wa n(rW8) ves (t>(ves),

de lo cual al sustituir las ecuaciones (3.3) y (3.7) se obtiene,

Ñ = ( * ) (a1/2 - 1) *(«..). (3.8)

Observe que la tasa de fotones ionizantes producidos en el choque es independiente

de la posición de la superficie de trabajo, es decir, es constante en el tiempo. Cada

uno de estos fotones puede ionizar a un átomo que se haya recombinado en el capa

de Stromgren o a un átomo neutro que atraviese el frente de ionización, por lo que

la ecuación de balance de ionización para el viento externo es,

4TT7-2 n2
e(r) aB dr + 4vr% n(rei) lr'ei ~ v0)t (3.9)

donde r'ei es la velocidad del frente de ionización externo, ne(r) es la densidad elec-

trónica a la distancia r de la estrella central (en cualquier punto dentro de la capa

de Stromgren externa) y n{rei) es la densidad de hidrógeno neutro en la posición del
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•frente-de ionización. El primer término de la ecuación (3.9) representa la tasa total

de recombinaciones en el precursor, mientras que el segundo término corresponde

al número total de átomos neutros que se incorporan a la capa de Stromgrén por

unidad de tiempo.

Dado que el gas está completamente ionizado en la capa de Stromgren, la densidad

electrónica ne(r) es igual a la densidad total del gas .(la fracción de ionización es

uno) dada por la ecuación (3.3). Ai sustituir en la ecuación (3.9) e integrando se

obtiene la ecuación diferencial para la posición deífrente de ionización reí,

N

Definimos las variables adimensionales rei = rei/rW8 y i = í/í0, donde ío corresponde

al tiempo que requiere la superficie de trabajo para desplazarse uña distancia igual

a un radio estelar (í0 = ro/a^uo). En términos de las nuevas variables, la velocidad

del frente de ionización se obtiene a partir de la derivada r'^ = d (rws rei)/dt de la

cual, usando la ecuación (3.6) y la definición para f, se encuentra,

T'e
— (1 •+1) rei + Tei, (3.11)

donde fe; = dr^/di..

Sustituyendo la ecuación (3.11) en la ecuación (3.10), se obtiene la ecuación diferen-

cial para elfrente de ionización en las variables adimensionales,

donde,
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7 ~ ±xaC2

y,

\

Al formarse la superficie de trabajo comienzan a producirse fotones ionizantes des-

pués de un tiempo igual al tiempo de enfriamiento (ver Apéndice A). En nuestro

modelo suponemos que lo anterior ocurre instantáneamente, por lo que la condición

inicial para resolver la ecuación diferencial (3.12) es,

(3.13)

Al formarse la superficie de trabajo (en i = 0), los fotones ionizantes que emergen

del frente de choque se consumen únicamente en ionizar a las átomos neutros que

lo atraviesan. Por tanto, el primer término de la ecuación (3.12) se anula y la

ecuación que describe la cinemática del frente de ionización, al momento de formarse

la superficie de trabajo, es simplemente,

= A 1(1+ í) f

de donde se obtiene, aplicando la ecuación (3.11), que la velocidad con la cual se

desplaza inicialmente el frente de ionización es,

! )w (3.14)
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Para í -^ ©o, el segundo término de la-ecuación (3.12) nuevamente es el que domina

respecto al término que corresponde alas recombináciones. Los fotones ionizantes

producidos en el choque se consumen principalmente en la ionización de las partículas

neutras que se incorporan al frente de ionización eii tanto que las recombinaciones

en la capa de Stromgren pueden ser ignoradas. Lo anterior .puede explicarse al

considerar que la densidad del viento decae como el inverso del cuadrado de la

distancia (ec. [3.3]), y por tanto que la tasa de recombináciones disminuye como la

distancia a la cuarta potencia. Usando la ecuación (3.12),.se obtiene para este límite

que,

de lo cual se deduce que,

r'ei(t-± oo) ~¥ Q ) vW3. (3.15)

Por tanto, la velocidad del frente de ionización a tiempos suficientemente grandes se

aproximará al valor inicial (ees. [314] y [3.15]).

En la Figura 3.3, .presentarnos dos ejemplos de la solución a la ecuación (3.12).

Consideramos los casos particulares de un viento estelar cuya velocidad de eyección

inicial es VÓ — 200 km s"1, el cual incrementa su valor por factores de a— 2.5 y a—

3.0. (con estos valores dé a se producen eii ambos casos las dos capas de Stromgren

al tener veípeidadés de choque suficientemente altas). Para ambos modelos, la tasa

de pérdida de masa permanece constante con -un valor de m = 10~6 M0 yr"1. Las

-velocidades de choqué para el frente de choque externo corresponden a ves — 116.23

km s"1 y ves = 146.41 km s~x (ec. .[3:?]), para las cuales 0(116.23) - -1.22 y

0(146.41) = 1.90, respectivamente (Kang & Shapiro 1992). Adicionalmente, hemos

supuesto que eí viento estelar estáxonstituído únicamente por hidrógeno.
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1.1

1.08
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(c) o

FIGURA 3.3: Soluciones numéricas para la posición y velocidad del frente de ionización

externo a la superficie de trabajo producida en un viento estelar con velocidad de eyección

inicial de VQ= 200 km a"1, el cual presenta un incremento en su valor por un factor a = 2.5

(Fig. 3.3a y 3.3b) y a = 3.0 (Fig. 3.3c y 3.3d). La tasa de pérdida de masa en ambos

modelos es de m — 10~6 M© yr"1 la cual permanece constante y donde se ha supuesto

que el viento estelar está constituido únicamente por hidrógeno. Tanto la posición como

la velocidad del frente de ionización se expresan relativas a los correspondientes valores de

la superficie de trabajo. La descripción de las gráficas se presenta en el texto.
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Lias Figuras 3.3a y 3.3c muestran los: resultados numéricos de la-posición del frente

dé ionización^ relativa a la posición de la superficie de trabajo -para ambos mode-

los (a = 2.5 y 3.0); Puede observarse que las curvas tienden asiñtóticamente a un

valor constante, el cual aumenta conforme la velocidad de choqué es más alta pro-

duciéndose uña mayor tasa dé fotones ionizantes en «1 choque. El hecho de que el

frente de ionización tienda a tina fracción de la distancia de la superficie de trabajo

a la estrella, implica que tei <x í para t —> oo, por lo que el ancho de la capa de

Stromgrén crecerá linealmeñte con el tiempo en éste límite. Las Figura 3.3b y 3.3d

muestran los resultados numéricos de la velocidad del frente de ionización relativa a

•la velocidad de la superficie de trabajo para los mismos modelos. Se puede observar

que la velocidad del frente.de ionización tiende asintóticamente al valor inicial para

t -¥ oo , tal como ío mostramos analíticamente (ees. [3.14] y [3.15]) a partir de

la ecuación (3.12). Paira valores del tiempo intermedios, las recombinaciones en la

capa dé Stromgrén son importantes, particularmente cuando la velocidad del frente

de -ionización alcanza su valor mínimo (r'ei/vws ~ 1). Como .puede observarse en

las gráficas, lo anterior ocurre a tiempos muy cortos y en un intervalo de tiempo

muy breve, debido a que el gas ionizado en la capa-de Stromgrén se recombina en

escalas de tiempo del orden del tiempo de recombinación (ír). Este tiempo carac-

terístico es proporcional al inverso de la densidad del gas (tT oc l/neo>B), lo cual

indica que el mismo crecerá conforme se aleje la superficie de trabajo de la estrella

central (ver ec. [3.3]). Por tanto, la tasa de recombinaciones irá disminuyendo en

la capa de Stromgrén y los fotones ionizantes producidos en el choque se consumi-

rán principalmente en ionizar a las partículas neutras que atraviesen al frente de

ionización.

3.2.2 Preconización en el viento interno a la superficie de tra--

bajo

El viento interno a la superficie de trabajo corresponde al viento con mayor velocidad

. Tal como se mencionó en la sección (3.2), al instante en que este material
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comienza a ser eyectado se produce una superficie de trabajo que se aleja de la estrella

con velocidad constante. Al incorporarse material al choque interno empiezan a

producirse fotones ionizantes que preionizan al viento. Cuando las velocidades de

choque son altas (> 110 Ion s""1), se producen suficientes fotones como para producir

una región completamente ionizada en el material prechoque (capa de Stróingren

interna). Análogamente al caso del viento externo (tratado en la sección 3.2.1),

se forma un frente de ionización localizado a una distancia r# (al tiempo í) de la

estrella que conjuntamente con la posición rW8 de la superficie de trabajo delimitan

a la capa de Stromgren interna (Fig. 3.2). Tal como ocurrió en el tratamiento

del .viento externo, se espera que la posición del frente de ionización (relativa a

la superficie de trabajo) cambie en el tiempo, así como el tamaño de la capa de

Stromgren. Para conocer la cinemática del frente de ionización es necesario plantear

una ecuación de balance de ionización para los fotones ionizantes producidos en el

choque interno que permita determinar rü como función del tiempo.

La producción de fotones ionizantes en el choque interno por unidad de tiempo se

obtiene mediante la expresión,

Ñ = 4TT r2
ws n(rwa) vi8 <f>{vi8),

de lo cual se obtiene al sustituir las ecuaciones (3.3) y (3.7),

por lo que es independiente de la posición de la superficie de trabajo.

Estos fotones se consumen al ionizar a los átomos neutros que atraviesen al frente

de ionización interno en la posición m así como a los átomos que se han recom-

binado en la capa de Stromgren, cuyo volumen queda determinado por TU y rwa.

32



IONIZACIÓN EN VIENTOS ESTELARES

Sin embargo, a diferenciaron la preionización del-viento externo, existe una cierta

cantidad de fotones ionizantes que logran escapar del -precursor sin ser consumidos

y que se incorporan a la superficie de trabajo. Por lo tanto, la ecuación de balance

¡de ionización en el viento interno es,

N = 7 4TJT2 nl(r) aB dr + 4TIT| .n{ru) [ÜVQ - rf
uj +••<?+(rWfl) (3.17)

donde r'ü es la velocidad del frente de ionización interno, ne(r)-esía, densidad elec-

trónica a la distancia r de la estrella central (en cualquier punto dentro de la capa

de Stroriigren) y n(ra).es la densidad de hidrógeno neutro en ia posición del frente

de ionización. El primer término en la ecuación (3.17) corresponde al número de

recombinaciones por unidad de tiempo que se presentan en la capa de Stromgren, el

segundo término representa la cantidad de átomos neutros que atraviesan al frente

de ionización por unidad de tiempo, en tanto que G+(rW3) (la notación utilizada se

explica mas adelante en la sección dé la aproximación de dos corrientes) corresponde

a la cantidad•de fotones ionizantes que escapan del precursor sin ser consumidos y

que sé incorporan a la superficie de trabajo por unidad de tiempo.

En virtud de que el gas en el precursor está totalmente ionizado, ríe(r) está dada

por la ecuación (3.3). Sustituyendo en la ecuación (3.17) e integrando sé obtiene,

Ñ aBC rrwa \ r / h i G+{rws)
I •— 1 I. i " I ± — I I f ii\ ~| -~—- , 1O.1O1

En términos de las mismas variables ^dimensionales definidas en la sección (3.2.1)

(ver;ec. [3.11]), la velocidad del frente de ionización interno está dada por,

r'..
—— = (l 4-t) r- -f r-- -Í3 1Q̂

donde fu == dfu/dt. •
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Sustituyendo la ecuación (3,19) en la ecuación (3.18), se encuentra la ecuación dife-

rencial (en las variables adimensionales) que satisface el frente de ionización interno,

A [(1 (3.20)

donde,

y X está definida tal como en la sección (3.2.1).

Cuando el material de velocidad avG comienza a ser eyectado y la superficie de tra-

bajo se forma, las partículas que ingresan al frente de choque comienzan a producir

fotones ionizantes después de un cierto tiempo de enfriamiento (ver Apéndice A).

Nuevamente suponemos que esto ocurre inmediatamente, por lo que la condición

inicial para integrar la ecuación (3.20) es,

(3.21)

Para poder resolver la ecuación (3.20) y conocer la posición del frente de ionización

interno, se requiere determinar la fracción de fotones fl+(l) que escapan del precursor

al tiempo t sin ser absorbidos y que se incorporan a la superficie de trabajo. Para la

determinación de #+(1), hemos modelado ai flujo de fotones ionizantes producidos

en el choque interno con la aproximación de dos-corrientes en simetría esférica.
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Aproximación de dos-corrientes para simetría esférica

Suponga que los fotones producidos en cada elemento de superficie del choque in-

terno -emergen isotrópicamente. La trayectoria de cada uno de estos fotones está

caracterizada por una componente radial y una componente tangencial. La compo-

nente radial de un fotón al emerger del choqué interno está dirigida directamente

•a la estrella, sin embargo, si el mismo fotón sigue su trayectoria sin ser absorbido

logrando pasar por la mínima distancia a la estrella su componente radial cambia

de sentido (Fig. 3.4). La aproximación dé dosrcorrientes consiste en suponer que, a

la distancia r (< rW3), una fracción de los fotones se desplaza radialmente hacia la

estrella central (que-por convención denotaremos como la dirección -), y otra frac-

ción de fotones se dirige radialmente hacia la superficie de trabajo (en la dirección

+) (ver Fig. 3.5).

Sea F- el flujo de fotones ionizantes (fotones por unidad de área y por unidad de

tiempo) que a-la distancia r se dirigen radialmente hacia la estrella central, y ~F+

el flujo dé ios fotones ionizantes que se dirigen radialmente hacia la superficie de

trabajo. Definimos,

G- = 4mr*F^ G+ = 47ir2F+, (3.22)

como la cantidad total de fotones que atraviesan por unidad de tiempo la esfera ima-

ginaria de radio r desplazándose radialmenteen dirección a la estrella y en dirección

a la superficie de trabajo, respectivamente. Tanto G_ como G+ se modifican por dos

razones al evaluarse a una distancia r y a una distancia r~\~dr de la estrella central:

(a) por efecto geométrico y, (b) por absorciones que se presenten en la trayectoria

de los fotones. A continuación encuentramos como se modifican t?_ y G+ en ambos

casos.

En primera instancia, suponga que los fotones producidos en el choque no son absor-
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Trayectoria efe
un fotón

FIGURA 3.4: Representación esquemática de la emisión isotrópica de fotones en un

elemento de área del choque interno de la superficie de trabajo .A una distancia r arbitraria

de la estrella algunos fotones presentan una componente radial de su trayectoria dirigida

a la estrella y aquellos que no han sido absorbidos en el camino su componente radial está

dirigida hacia la superficie de trabajo.

bidos. Dado que la emisión es isotrópica, F~ y F+ son constantes en cualquier punto

a una una distancia r (< rwa) y, por tanto, F- = F+. Derivando las expresiones

de la ecuación (3.22) respecto a r se obtiene una razón de cambio 2GL/r para GL

y G+. Esta cantidad (2G_/r) nos indica como cambian G_ y G+ únicamente por

el efecto geométrico de pasar de una esfera imaginaria de radio r a otra distinta de

radio r 4- dr.

En cuanto a los cambios en G- y G+ por absorciones considere lo siguiente:

El flujo de fotones que atraviesa un elemento de área (cuando la emisión es isotrópica)

es F = TT/ donde / es la intensidad específica (fotones ionizantes por s"1 cm~2

str"1). En la aproximación de dos-corrientes, la intensidad media J corresponde
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simplemente al promedio aritmético de las intensidades específicas, que enceradnos

de los flujos puede expresarse como,

J=¿(F-+F+)- (3-23)

Suponiendo por simplicidad que ia ionización de los átomos neutros con densidad

rio (& la distancia T de la estrella) ocurren :en el-valor umbral de la sección eficaz

de ionización de hidrogeno óo, la cantidad de fotones ¡que ionizan al gas .neutro por

unidad de voluinen y unidad de tiempo se obtiene -por,

4irJn0a0 =^2n0ao(-F- + F + ) . (3.24)

Multiplicando la ecuación (3.24) por la superficie de la esfera imaginaria de radio r

lo que se obtiene es la cantidad de fotones absorbidos (al ionizar átomos neutros)

por unidad de longitud y por unidad-de tiempo. Por tanto, los cambios en G_ y

G+ por el efecto de la absorción de fotones al recorrer una distancia dr (> 0) son

- dr y -27ÍQCEOG- dr, respectivamente,

Al tomar en cuéntalos cambios en G- y G-+, tanto por efecto geométrico (2£?_/r)

como por las absorciones en la trayectoria de los fotones (2rc0a0GL. dr, -2nQa0G^ dr),

se encuentran las ecuaciones diferenciales que satisfacen ambas cantidades,

G + (3.25)
2 dr u u r '

1 dG+ _ __ "GL
2 dr r '

las cuales se integran con las condiciones de-frontera,
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(3.27)

La condición de frontera para G_ indica que la cantidad de fotones que se desplazan

radialmente hacia la estrella en la superficie del frente de choque interno debe co-

rresponder a la producción total de fotones ionizantes que emergen del mismo. Por

otra parte, la condición para G± establece que en la posición del frente de ionización

no existen fotones que se desplacen radialmente hacia la superficie de trabajo, en

virtud de que el gas se encuentra neutro en la región comprendida entre la superficie

de la estrella y el frente de ionización.

En equilibrio de ionización local en cada punto de la capa de Strómgren, existe un

balance entre las fotoionizaciones y las recombinaciones de los electrones libres con

los iones por unidad de volumen y unidad de tiempo. Al suponer que el viento

está constituido únicamente por Mdrógeno, la ecuación de equilibrio de ionización

establece que,

AnJ — n\aB> (3.28)

donde n+ es la densidad de hidrógeno ionizado. Despejando nG de la ecuación (3.28)

y utilizando la ecuación (3.23) se obtiene para la densidad de hidrógeno neutro,

( 3 ' 2 9 )

Sustituyendo la ecuación (3.29) en las ecuaciones (3.25) y (3.26) se obtiene,

df J \g- + g+J r2 f
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FIGURA 3.5: Representación esquemática de la aproximación de dos-corrientes en simetría

esférica aplicada a la región.interna de la superficie de trabajo producida en un- viento

estelar. Los flujos de fotones ionizantes en dirección radial a la estrella y a la superficie de

trabajo se denotan por -F- y F+ respectivamente, dependiendo ambos dé la distancia r a

la estrella central.

íi±
df

(3.31)

donde r = r/rW3, g~ = GL/iV, g+ ~ G+/Ñ y £ = 2ir C2aB/ÑrWB. -Las condiciones

de frontera (3.27) en las nuevas variables son,

= 1, g+(fa) = 0. (3.32)

Las ecuaciones diferenciales (3.30) y (3.31), conjuntamente con las condiciones d̂

frontera (3.32), describen el comportamiento del flujo de fotones ionizantes en la

aproximación de dos-conientes para simetría esférica, y pueden ser integradas nu-

méricamente para-conocer la posición y velocidad del frente de ionización a cualquier
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tiempo. Sin embargo, también es posible obtener una solución analítica aproximada

del problema. Para tal efecto, restando las ecuaciones (3.30 y (3.31) se obtiene,

!<*-*•>-*£• (»•»)

Integrando la ecuación (3.33) se encuentra,

g+ = g_ + 2£ - - ci, (3.34)
r

donde c\ es una constante de integración por determinar. Los fotones que constituyen

a g+ a una distancia y a un instante dado corresponde tan solo a una fracción de

los fotones que constituían a g~ a la misma distancia pero a un tiempo anterior (ver

Fig. 3.4), el resto de los fotones fueron absorbidos en el camino. Por este argumento,

se espera que g+ < <?_ para cualquier distancia y en cualquier instante de tiempo.

Bajo esta suposición, aproximando a primer orden la ecuación (3.30) se obtiene,

Al sustituir la ecuación (3.34) en la ecuación (3.35) se encuentra que #_ satisface la

ecuación diferencial,

2 V dr

la cual es integrable analíticamente. Su solución es,

2 /15c&fe + 1 0 £ 2 - 6 c i ryiV2 ! .
p JJ ' (3"37)
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donde ^2 es una. .segunda-constante de integración, -has Gandiciones de frontera-

indicadas en (3.32) permiten calcular las constantes ci y C2 de lo cual se obtienen

expresiones para g_ y g+ en términos de £ y f¿¿. Sin embargo, se requiere de una

condición de frontera adicional que permita calcular las propiedades cinemáticas del

frente de ionización como función del tiempo. Esta condición se obtiene al tomar en

cuenta que todos los átomos neutros que entran a la capá de Stromgren deben ser

ionizados.

La cantidad de átomos neutros que atraviesan por unidad de tiempo el frente de

ionización en la posición r¿¿ está dada por,

r} = Aic f% n0 (r«) :\av0. - r'Mj, (3.38)

los cuales deben ser ionizados (por pertenecer a la capa de Stronigren) y corresponder

unívocamente a la cantidad de fotones que se dirigen -radialménte hacia la estrella en

la misma posición r#> Si la cantidad de fotones que alcanzan a llegar a la posición

ru fuese mayor que la cantidad de átomos neutros que se incorporan a la capa de

Stromgren, el frente de ionización se localizaría a una distancia menor y, por tanto,

más cerca de la estrella central. Por el contrario, si los átomos neutros excediese a la

cantidad de fotones que llegan al frente de ionización, entonces la capa de Stromgren

•dejaría de estar completamentamente ionizada. Por tanto, #-(f¿¿) debe satisfacer,

(3.39)

Definiendo b = g-(fu) (por simplicidad en la notación), se obtiene la condición de

frontera al sustituir las expresiones (3.3) y (3.19) en la ecuación (3.38) ,

~ a~112 [(1 + ^ { i + f i ¡ ] ] • (3-40)
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Por otra parte, aplicando la condición de frontera (3.32) para g+ y la ecuación (3.34)

evaluada en r¿¿, se obtiene la primera constante de integración,

(3.41)

Sustituyendo (3.41) en la ecuación (3.37) y evaluándola en r^, se encuentra la se-

gunda constante de integración,

b2 2 í 6 2Í2

m + ++ w + íEñ- (3'42)

Usando la condición de frontera (3.32) para #_, sustituyendo (3.41) y (3.42) en la

ecuación (3.37) y evaluándola en f = 1, se obtiene la ecuación de segundo grado

para b,

cuyas soluciones son,

6 =

1/2,
(3.44)

La solución física de la ecuación (3.44) corresponde a la raíz positiva en virtud de

ser la que cumple con la condición (3.32) para g_.

Para obtener la solución final del tratamiento al viento interno, es posible proceder

de dos maneras distintas (pero equivalentes) para describir la cinemática del frente
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de ionización interno a la superficie de trabajo. Por un lado, igualando las ecuacio-

nes (3.40) y (3.44) proporcionan una ecuación diferencial para la. posición del frente

.de ionización interno rih obtenida directamente del modelo de la aproximación de

dos-corrientes para simetría esférica. Sin embargo, la. otra manera de proceder en

4a solución del problema consiste en obtener a partir del modelo de la aproximación

de dos-corrientes la cantidad de fotones ionizantes que arriban al frente de choque

interno incorporándose ala superficie de trabajo sin ser absorbidos [#+(1)]. Sustitu-

yendo £+(1) en la ecuación (3.20), es posible resolverla numéricamente para obtener

las propiedades cinemáticas del frente de ionización. 'La ventaja de proceder de esta

forma, y por la cual la hemos elegido, es que nos permite efectuar un tratamiento

análogo al que se planteó para el caso del viento externo, y que, por tanto, permite

conocer a cualquier tiempo cual de los términos (entre las recombinaciones en la

capa de Stromgren, los fotones ionizantes consumidos en la ionización del material

neutro que arriba al frente de ionización, y la cantidad de fotones que escapan de la

capa de Stromgren sin ser absorbidos) es el que domina.

•Evaluando la ecuación (3.34) en r = 1, usando la-condición de frontera .(3.32) para

g~t y sustituyendo el valor de c± dado por (3.41) se obtiene,

•ff+(l) = 1 4- 2£ - (b + 2£ ™). (3.45)

Sustituyendo la ecuación (3.45) en la ecuación (3.20) e integrándola con la condición

inicial (3.21) se obtiene la solución completa para la preconización del viento interno

a la superficie de trabajo.

Las Figuras 3.6 (á-d) y 3.7 (a-d) muestran los resultados numéricos de la ionización

del viento interno a la superficie de trabajo correspondientes a los mismos modelos

que presentamos en la Figura 3.3 para la ionización del viento externo. La velocidad

de choque en el frente de choque interno para el modelo con a — 2.5 es Vis — 183.77

km s~a y, para el modelo con a = 3.0 la velocidad de choque es ViS = 253.59 km
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FIGURA 3.6: Soluciones numéricas para la ionización del viento interno a una superficie

de trabajo formada en un viento estelar eyectado iniciaknente con una velocidad VQ — 200

km s"1, el cual incrementa su velocidad de eyección por un factor de a = 2.5. La tasa

de pérdida de masa se supone constante con un valor de m = 10~6 M© yr™1. En las

Figuras 3.6a y 3.6b se presentan las gráficas correspondientes a la posición y velocidad del

frente de ionización interno, respectivamente. La fracción de fotones g+ (1) se presenta en

la Figura 3.6c, en tanto que la fracción de fotones 6 + g^. (1) se muestra en la Figura 3.6d.

La descripción de las gráficas se presenta en el texto.
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s x (ec.̂  [3.7]). Con-estas velocidades de choque, se producen 0(183.77) = 2.74

y ^(253.59) — 4.18 fotones ionizantes por partícula entrante al choque (Kang &

Shapiro 1992). Hemos supuesto nuevamente que el viento estelar está constituido

-únicamente por hidrógeno.

Comparando las Figuras 3.3a y 3.6á, y las Figuras 3.3c y 3.7a, encontramos qué

para un mismo modelo, el frente de ionización externo se aleja más de la superficie

de trabajo que el frente de ionización interno a un tiempo dado, pese a que <t>{ves) <

</>{via). Esto se debe al efecto geométrico de considerar un viento estelar con simetría

esférica, en el cual el gas preipnizadp por el choque «xterno es menos denso que el gas

preioiiizado por el choque interno (ec. [3.3]). En virtud de que el camino libre medio

:de los fotones ionizantes es inversamente proporcional a la densidad del medio, los

fotones que emergen del frente de choque externo logran atravesar (en promedio) una

distancia mayor que los fotones que emergen del frente de choque interno formando,

.por tanto, una capa más gruesa. -Este efecto se esquematiza en la Figura 3.2.

En lo que respecta a las velocidades del frente de ionización (Fig. 3.6b y 3.7b),

encontramos nuevamente que, durante un breve lapso de tiempo, las recorabinaciones

son importantes para la cinemática del frente de ionización. En el análisis del frente

de ionización externo encontramos en la sección (3.2.1) que en t — 0 y í —J- oo, 3a

fracción de fotones que se consumen en las recombinacioñes es poco relevante, dé

lo cual se dedujo que la velocidad del frente de ionización al incrementar el tiempo

tendería asintóticamenté al valor inicial tal como Id muestran las Figuras 3.3b y 3.3d.

Sin embargo, lo anterior no ocurre párala velocidad del frente de ionización interno,

sino qué tiende aun valor superior en el límite í -* oo. La diferencia la produce

el lieeho de que existe una fracción dé fotones ionizantes que escapan de la capá de

Strómgren interna sin ser absorbidos (Figs. 3.6c y 3.7e). Para un observador en un

sistema de referencia fijo, este hecho produce que el cociente entre la velocidad del

frente de ionización y la velocidad de la superficie de trabajo se incremente respecto

al valor inicial.
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( e )

0.7

(d)

FIGURA 3.7: Soluciones numéricas para la ionización del viento interno a una superficie

de trabajo formada en un viento estelar eyectado inicialmente con una velocidad VQ = 200

km s"1. La velocidad de eyección presenta un aumento brusco por un factor de a = 3.0, con

una tasa de pérdida de masa constante de m — 10~6 M0 yr"1. En las Figuras 3.7a y 3.7b

se presentan las gráficas correspondientes a la posición y velocidad del frente de ionización

interno, respectivamente. La fracción de fotones g+(l) se muestra en la.Figura 3.7c, en

tanto que la fracción de fotones b + <?+(l) se muestra en la Figura 3.7d. La descripción de

las gráficas se presenta en el texto.
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Del análisis de las Figuras 3.6d y 3.7d, puede deducirse el intervalo de tiempo (para

cada modelo considerado) en el cual las recombinaciones llegan a ser importantes.

Al formarse la superficie de trabajo (en i = 0), el consumo de los fotones ionizantes

se debe exclusivamente a la ionización de las partículas neutras que arriban al frente

de choque por lo que <7_(i) = ' l y £+'(1) ~ 0. Para tiempos intermedios, se vuelve

releyanté la fracción de fotones ionizantes que se consumen -éri ionizar a las partículas

que se han recombinado previamente en la capa de Stromgren, produciendo que
:b-\-g+(i) < 1. En el límite t —> oo, las recombinaciones llegan a ser ignorables

por -el efecto de la disminución en la densidad del gas (ec. :[3.28]), y -por lo cual,

Por los resultados obtenidos y presentados en las Figuras 3.6 y 3.7, en las cuales

se observan comportamientos asintóticos de los parámetros del viento interno (tales

como £+(1),Tu y T#), uno infiere que es posible encontrar soluciones analíticas más

sencillas para el caso límite cuando t —> oo. Aplicando el hecho dé que la absorción

de fotones ionizantes por átomos neutros dentro de la capa de Stromgren correspon-

de tan solo a una pequeña fracción del total de fotones emitidos (prácticamente a

cualquier tiempo), entonces pueden ignorarse los primeros términos de las ecuaciones

(3.25) y (3.26). Haciendo lo anterior se obtiene que,

(3-46)
2 dr

^ = ^ . (3.47)
2 dr r K }

Las ecuaciones (3.46) y (3.47) sé integran fácilmente y pueden resolverse usando las

mismas condiciones de frontera indicadas en (3.27).

Integrando la ecuación (3.46) se encuentra qué,

47



IONIZACIÓN EN VIENTOS ESTELARES

G_ = AL r2, (3.48)

donde A± es una primera constante de integración. Para determinar el valor de Ai

se evalúa la ecuación (3.48) en rW3 y se aplica la condición de frontera (3.27) para

G-. Haciendo lo anterior y sustituyendo en (3.48) se obtiene que GL está dada por,

(3.49)

Por otra parte, sustituyendo la ecuación (3.49) en la ecuación (3.47) e integrando se

encuentra queT

(3.50)

en donde A2 es una segunda constante de integración. Para obtener su valor se

evalúa la expresión (3.50) en rn y se utiliza la condición de frontera (3.27) para G+.

Sustituyendo el resultado en (3.50) se encuentra que G+ está dada por,

wa

Las ecuaciones (3.49) y (3.51) pueden también expresarse en términos de las variables

adimensionales definidas previamente en esta misma sección. En las nuevas variables

los flujos de fotones ionizantes en el viento interno bajo la aproximación de dos

corrientes para i -* oo son,

5_(f)-f2 , , (3.52)

48



IONIZACIÓN EN VIENTOS ESTELARES

y

•g+(f) = f2 - r¿. (3.53)

Finalmente, evaluando la ecuación (3.53) en f = 1 se obtiene la cantidad de fo-

tones qué escapan del capa de Stromgren para tiempos donde se ha alcanzado el

comportamiento asintótico,

(3.54)

Al sustituir raptar g~{fa) en la ecuación (3.54), de acuerdo a la ecuación (3.52), se

deduce que g+(l) = 1 — g~(ru}. Este resultado es justamente la suposición que se

hizo al comienzo de este análisis, donde se ignoró el término de las recombinaciones

para tiempos en los que se ha alcanzado un comportamiento asintótico en los pará-

metros involucrados paira la ionización del viento interno (i -4 oo). Observe que los

resultados presentados en los gráficos de las Figuras 3.6 y 3.7 satisfacen la predicción

de la ecuación (3.54).
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Capítulo 4,

Emisión en íadio-contiiííiLO de una

superficie de trabajo

En este capítulo, calculamos "la emisión en radio continuo producida en un viento

estelar en el cual se ha formado una superficie de trabajo debido a variaciones en

la velocidad de eyección. Particularmente, suponemos la variabilidad de tipo salto

que fue explicada en el capítulo 3. Primero, calculamos los espesores ópticos de

los precursores (capas dé Stromgren) a cualquier línea de visión que pase por la

estrella central-, es decir, perpendicular a los frentes de ionización. Para tal efecto

hemos aplicado los resultados del modelo de la.preconización del viento desarrollado

en las secciones (3.2.1), y (3.2.2). Por otra .parte, -encontramos expresiones analíti-

cas que permiten estimar el espesor óptico, de la superficie de trabajo basándonos

en modelos numéricos para ondas de choqué plafao-paralelas desarrollados por otros

autores. Como resultado de estos cálculos, mostramos que la contribución domi-

nante :al espesor óptico (por órdenes de magnitud) es la correspondiente a la-de

la superficie dé trabajo. En consecuencia, ignoramos la emisión producida en las

capas de Stromgren limitándonos simplemente a estimar el flujo proveniente de la

superficie de trabajo. Presentamos algunos ejemplos numéricos, tanto para el flujo

como para los índices espectrales de la emisión de la superficie de trabajo, donde

se comprueban-las predicciones para los comportamientos temporales del modelo
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analítico- Adiciónalmente resolvemos el caso en el que se presenta un pulso en la

velocidad,dé•eyeéción¡'éñ el cual se presenta un incremento en la velocidad por un

intervalo de tiempo finito después del cual el viento recupera su velocidad inicial.

4.1 Espesor óptico en radio-continuo de una onda

de choque

Ghavamian & Hartigan (1998) desarrollaron cálculos detallados para la emisión libre-

libre producida en ondas de choque plano paralelas en el medio interestelar. Sus

resultados son presentados en forma de temperaturas de brillo e índices espectrales

como función de la velocidad de choque, la densidad pxechoque y el ángulo de visión.

Con el objeto de usar sus resultados en cálculos posteriores para la emisión producida

por la superficie de trabajo, primero se requiere convertir las temperaturas de brillo

que reportan en espesores ópticos efectivos. Suponga que la temperatura de brillo

puede escribirse como,

(4.1)

donde 0 es el ángulo de visión, fv es el espesor óptico promedio en la dirección

perpendicular al choque, v es la frecuencia y Te es la temperatura de excitación

promedio.

Como una aproximación fijaremos Te = 104 K y dado que fv es proporcional a i/"2'1

en radio-continuo (para emisión térmica), usamos la ecuación (4.1) así como los

cálculos de Ghavamian k, Hartigan (1998) (modelo con 0 = 0 y densidad prechoque

r&o = 105 cm"3) para estimar la dependencia del espesor óptico promedio con la

densidad prechoque (no) y con la velocidad de choque (v8). Nuestros resultados

puede representarse por,
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«J\ ( «« )7 (JK_\ "°-55 ( v \
H*y UOO-ifemí-1/ Vl04fí/ \5GHz)

donde /? y 7 son constantes que adquieren distintos valores de acuerdo a la velocidad

de choque. Para 20 km s"1 < va < 58 km s~\ se encuentra-que p — 3.61 x 10"7 y

7 = 5,785. Para velocidades dé choque superiores, (58-km s~\< vg < 100 km s"1),

se obtienen P = 1,07 x 10~7 y 7 = .3.548,

•La ecuación (4.2) es una representación simplificada de lps resultados de los modelos

de Ghávamian & Hartigan (1908) con algunas desventajas, como por ejemplo, que

•no puede aplicarse a choques con velocidades ~ 100 km s"1 y densidades prechoque.

TIQ > 10r cm~3, a las cuales se tienen (de acuerdo a; Ghavamian & Hartigan 1998),

valores para TB superiores a 104 K. Sin embargo, puede usarse como una estimación

preliminar dado que es lo suficientemente precisa para el intervalo.de velocidades de

choque consideradas en esta tesis (ver sección 4.3.1)

4.2 Espesor óptico en radio-qontmtio de un viento

estelar donde se ha formado üná superficie de

trabajo

Considere un viento estelar cuya variabilidad en la velocidad de eyección es dé tipo

salto. Es decir, el gas* se eyecta inicialmente con velocidad VQ inerementaiido repen-

tinamente su valor a la velocidad av0 (a > 1), y con una tasa de pérdida de masa m

constante. Como ya se ha mencionado previamente (y se muestra en el Apéndice B),

para este tipo de variación en la velocidad de eyección se produce instantáneamente

una superficie de trabajo que se desplaza a través del flujo estelar con velocidad

constante. Para poder calcular la emisión en radio continuo producida en el viento

donde se ha formado una superficie de trabajo, es necesario conocer previamente el

espesor óptico a cada línea de visión. Por ello se requiere calcular la contribución al
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espesor óptico tanto por los precursores como por ambos choques que constituyen

a la superficie de trabajo (ver Fig. 3.2). En cuanto al espesor óptico de las capas

de Strómgren, se requieren conocer sus dimensiones físicas y, por tanto, la cantidad

de material que contribuye al. mismo. En lo que respecta el espesor óptico de la

superficie de trabajo se conoce que es función de la densidad prechoque (ec. [4.2]).

Por tanto, el espesor óptico a lo largo de una línea de visión arbitraria depende de la

posición de ambos frentes de ionización y de la distancia de la superficie de trabajo

a la estrella central. Es por ello, que el espesor óptico es una función del tiempo.

En la sección (4.2.1) aplicamos los modelos desarrollados en las secciones (3.2.1) y

(3.2.2) referentes a la preionización del viento con el objetivo de calcular el espesor

óptico de los precursores. En la sección (4.2.2) estimamos el espesor óptico de la

superficie de trabajo basándonos en los resultados obtenidos en la sección (4.1).

4.2.1 Espesor óptico de los precursores

Considere la línea de visión pasando por la estrella central, es decir, aquella que

atraviese perpendicularmente a la capa de Stromgrem externa, a la superficie de

trabajo y a la capa de Stromgren interna (ver Fig. 3.2). El espesor óptico medido

tendrá la contribución de las capas ionizadas y de la superficie de trabajo. Al

calcular eí espesor óptico de estas capas ionizadas es necesario conocer su grosor

para determinar la cantidad de gas que contribuye en la línea de visión considerada.

Se ha mostrado previamente en las secciones (3.2.1) y (3.2.2) que el ancho de las

capas de Stromgren depende la posición de la superficie de trabajo (ver por ejemplo

Figs. 3.3a, 3.6a y 3.7a), por lo que su espesor óptico será función del tiempo.

El espesor óptico en radio-continuo de un elemento de longitud dr con densidad de

electrones ne(r) y densidad de protones np(r) = ne(r) = n(r), a la frecuencia v está

dado por (Panagia & Felli, 1975),

drv = n2{r)xu dr, (4;3)
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donde,

(
•y \ . __ / T/ \ —2.1 f T1 \ —1.35

crrfi

La contribución al espesor óptico por la capa de Stromgrén externa se obtiene de

integrar la expresión (4.3) desde la posición de la superficie de trabajo hasta la

correspondiente al frente de ionización,

tew - / n {r)xv dr. (4.4)

Análogamente, para la capa de Stromgrén interna,

PT-IU9

riw == V n2{r)Xu dr. (4.5)
Jru

Al sustituir la ecuación (3.3) en las ecuaciones (4.4) y (4.5) se obtienen expresiones

directamente integrables He las cuales sé encuentran,

r - Í C
' pin — — • * - *'ew 3

donde hemos aplicado la ecuación (3.6) y la definición de ¿presentada en la sec-

.ción (3.2.1). Cabe mencionar que para poder estimar numéricamente los espesores

ópticos en las ecuaciones (4.6) y (4.7) aplicamos nuestros resultados de los modelos
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desarrollados en las secciones (3.2.1) y (3.2.2) para la preconización del viento estelar

por ondas de choque. En particular, se resuelven las ecuaciones (3.12) y (3.20) para

conocer la posición de los frentes de ionización a cualquier tiempo.

Observe de las ecuaciones (4.6) y (4.7) que una vez que los parámetros cinemáticos

del frente de ionización alcanzan su comportamiento asintótico (esto es que la posi-

ción de cada frente de ionización tiende a una fracción constante de la posición de

la superficie de trabajo tal como se muestra en los ejemplos de las Figs. 3.3a, 3.6a y

3.7a), entonces la dependencia temporal de los espesores ópticos de los precursores

está dada únicamente por el inverso del cubo del tiempo.

4.2.2 Espesor óptico de la superficie de trabajo

Para estimar el espesor óptico de una superficie de trabajo se deben sumar las

contribuciones de los choques externo e interno. Es posible estimar el espesor óptico

de cada uno de ellos usando los resultados de los modelos de Ghavamian & Hartigan

(1998) y que hemos representado de manera simplificada con la ecuación (4.2).

El espesor óptico del choque externo (usando las mismas unidades para cada pará-

metro físico que en la ec. [4.2]) está dado por,

Tee — Pe
2.1

en tanto que el correspondiente al choque interno es,

¡ia — KÍ ¿e u uis

donde las velocidades de choque están dadas por la ecuación (3.7), y los subíndices

e e i se refieren al choque externo e interno, respectivamente. Las constantes ft,
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-4

superficie de trabajo,

viento externo

viento interno

t/yr

FIGURA 4.1: Espesores ópticos de loa precursores (líneas discontinuas) y de la superficie

de trabajo (línea continua) en A = 6 cm ahlo largo de una línea de visión,pasando por la

estrella central (es decir, perpendicular tanto a los frentes de ionización, como a los frentes

de cñoqiie). El viento estelar presenta una velocidad,inicial de eyección dé vo = 200 km

s"1 con un aumento repentino por un factor -de a — 3. La tasa dé pérdida de masa sé

supone constante con un valor de m~ 10~6 M 0 yr"1.

Te? Pi y li adquieren su valor en función de las velocidades de choque con el mismo

criterio indicado en-la sección (4.1).

Las densidades préchoque nes y nu se obtienen al evaluar la ecuación (3.3) en la

posición de cada frente de choque (ec. [3.6]), es decir,

(4.10)

donde-hemos hecho la suposición de que la distancia entre-los frentes de choque es
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ignorable respecto a la distancia a la estrella (ver Apéndice-A).

Sustituyendo las expresiones (4.10) en (4.8) y (4.9) se encuentra el espesor óptico de

la superficie de trabajo rwa(= res + r¿s),

° --1-0.66 .,-2.1 / a n,7e < fí. ,,7í
/i i. í\

Note que la caída del espesor óptico de la superficie de trabajo con el tiempo (oc i 2)

es más débil que la correspondiente a los precursores (a í~3, ees. [4.6] y [4.7]). Por

esta razón, se espera que el espesor óptico esté dominado por los choques conforme

la superficie de trabajo se aleje de la estrella, de tal manera que, al alcanzarse el

comportamiento asintótico en las posiciones de los frentes de ionización, las contri-

buciones de los precursores lleguen a ser ignorables.

En la Figura 4.1, se presentan los gráficos (en escala logarítmica) correspondientes

al comportamiento temporal de los espesores ópticos en A = 6 cm de los precursores

y de la superficie de trabajo en un viento estelar con los mismos parámetros que

los utilizados en el modelo de la Figura 3.7. Puede observarse que al formarse la

superficie de trabajo tanto los precursores como los choques son ópticamente gruesos

{rew > l , % > l y T , o S > l ) . Conforme la superficie de trabajo se aleja de la estrella

central (i —> oo), la emisión producida en cada zona llega a ser ópticamente delgada

(rew -C ljTfa, <C 1 y rws <£ 1), lo cual se debe esencialmente a una disminución

en la densidad del gas con la distancia a la estrella. Esto se presenta en escalas de

tiempo muy pequeñas y, una vez que el sistema se vuelve ópticamente delgado, el

espesor óptico dominante es el de la superficie de trabajo por órdenes de magnitud

(^ 2 para nuestro ejemplo). Por esta razón, ignoraremos en cálculos posteriores

la contribución al espesor óptico (y por ende al flujo) de las capas de Strómgren,

limitándonos simplemente a las ondas de choque en la superficie de trabajo.
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4.3 Etóisióm ea rádio-contkttte de una superficie de

trabajo

En esta sección, calculamos el flujo de una superficie de trabajo para dos variaciones

específicas en la velocidad de eyección. En primera instancia (sección 4.3.1) sé

asume un incremento-instantáneo en la velocidad de eyección (VQ —>.-avo con a > l)\

permaneciendo esta velocidad posteriormente. El segundo caso tratado (sección

4.3.2) es el de un pulso donde se presenta un cambio análogo al considerado en.

la sección (4.3.1) con la diferencia de que, después de un cierto tiempo finito,; la

velocidad dé eyección recupera su valor inicial (u0)-. >- -

4.3.1 Emisión de la superficie de trabajo formada por un in-

cremento brusco en la velocidad de eyección

Considérese un viento estelar eyectado inicialmente con velocidad v0 y con una tasa

de inyección de masa constante m. La velocidad de eyección se incrementa por un

factor a (>1), permaneciendo la misma velocidad (au0) posteriormente.

Sea Twa (fj,) el espesor óptico de la superficie de trabajo (formada por esta variación en

la velocidad) a lo largo de una línea de visión que intersecte a los choques interno y

externo a un ángulo 9 respecto a la normal a la superficie de trabajo (Fig. 4.2). Cada

línea de visión iiitersecta a la, superficie de trabajo tanto en el lado que se aproxima

como en el que aleja del observador. Este hecho conduce a incluir un factor 2 en él

espesor óptico á cada línea de visión. Por tanto, el flujo en radio-continuo detectado

a una distancia D del observador se calcula mediante la expresión,

5, = 2*Bv{£) f (l - e"2 *"M) ^ (4.12)

donde \Í — eos 9, Bv es la función de Planck (oc iP en la aproximación de Rayleigh-
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v,.
Linea de
visión

FIGURA 4.2: Diagrama esquemático donde se muestra una línea de visión arbitraria

formando una ángulo 9 con la normal a los frentes de choque. Note que se atraviesa a

la superficie de trabajo tanto en el lado que se aproxima al observador como en el que se

aleja.

Jeans) y,

(4.13)

siendo TWS(1) el espesor óptico de la superficie de trabajo a una línea de visión

perpendicular a los frentes de choque (ec. [4.11]).

La integral de la ecuación (4.12) puede resolverse en forma analítica. Definiendo

por simplicidad TQ = 2 rws(l) y efectuando el cambio de variable x = TQ//Í puede

mostrarse fácilmente que,

f
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de lo cual se obtiene,

•I

donde Y es la función Gamma incompleta, la cual está.relacionada con la función

•Exponencial mediante 3a expresión (ver, por ejemplo, Ábramowitz & Stegün 1970),

1 / \ 1 rp~r°

2 i1 - e l + 2 T° [ V

En(x) = x™"1 F(l - rc, z). (4.15)

Usando la ecuación (4.15) y la ¡expresión en serie,

r., % í — 1 ) F — , / •.

1 {—711, Z) — l£/i{Z) ~ t

se obtienen,

(4.17)

To r0

(4.18)

Sustituyendo (4.17) en (4.14) y aplicando (4.18) se encuentra la solución,

(4.19)

misma que al sustituirse en la expresión para el flujo (ec. [4.12]) en términos de las

variables originales se encuentra,
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2 r l[- (l - e"2 * - « ) + r.,(l) E2[2raB(l)]\ (4.20)

El índice espectral de la emisión av = {vlSv){dSv¡dv) obtenido a partir de la ecua-

ción (4.20) es,

2 - 4.4 r i w ( l ) ÍS2

Las ecuaciones (4.20) y (4.21) representan la solución analítica para calcular el flujo

en radio-continuo y el índice espectral de la emisión producida por la superficie de

trabajo.

En la sección (4.2.2), mostramos que al momento de formarse una superficie de

trabajo es ópticamente gruesa (-7^(1) ^> 1) de lo cual se infiere (usando la ec.

[4.20]) que a tiempos cortos,

(4.22)

donde hemos aplicado el hecho de que E%[x —*• oo] —5- 0. Por tanto, mientras la su-

perficie de trabajo es ópticamente gruesa el flujo Sv a t2 (ec. [3.6]). Eventualmente,

la superficie de trabajo se vuelve ópticamente delgada, lo cual ocurre a un tiempo

de transición tc para el cual rW8(l) c¿ 1. Este tiempo es función de la frecuencia

a la que se observe (tc a i/"1-05, ver ec. [4.11]). Para tiempos posteriores a íc, el

flujo de la superficie de trabajo tiende a un valor constante dado que el flujo es

proporcional a r^a (oc í2) y el espesor óptico TW3(1) ce í""2. En este límite 7-^(1) <C 1

y E2[x r->-0] -¥ 1. Sustituyendo las ecuaciones (3.6) y (4.11) en la ecuación (4.20)

se obtiene,
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Y2

7

siendo,

= 1.14 x !0° k («V» - i )* / " L -
1 \10G/zm 8

La expresión (4.23) resulta ser muy útil para hacer una estimación del flujo en

radio continuo de una superficie de trabajo (producida en un viento estelar ,que

cambia bruscamente su velocidad de eyección), en virtud de qué los tiempos de

transición tc en general son muy cortos y, por tanto, el flujo de la superficie de

trabajo (prácticamente durante toda su evolución) está dado por la ecuación (4.23).

En lo que respecta al índice espectral (ec. [4.21]), cuando TWS{1) > 1 la función

exponencial (de segundo orden) Ej$tws{l)\ -¥ 0 y, por tanto, av -» 2. Conforme

la superñcie de trabajo se aleja de la estrella central, su ¡espesor óptico disminuye

(TwsO-) "C I) ©n tanto que E$krws{l)] —»• 1, por lo que OLV —v —0.1.

En las Figuras 4.3 y 4.4, se muestra un ejemplo numérico para los- flujos de una

superficie de trabajo y los índices espectrales de la emisión a diferentes longitudes

de onda. Hemos elegido paraeste éjefnplo valores representativos en flujos estelares

de estrellas tipo T Tauri en la nube de Taurus (Edwards et al 1987, Natta 1989):

una tasa de pérdida de masa m = 10~6 M0 jrr"1 constante, y uña velocidad-inicial

de eyección vQ= 300 km s"1 la cual incrementa bruscamente su valor a 390 km

s"1 (o = 1.3) manteniéndose posteriormente a ésta velocidad (con estos valores la

superficie de trabajo formada se desplaza a uu,a= 342.05 km s"1 y las velocidades

de choque son Vis— 47.95 km s"1 and ves— 42.05 Ion s"1, ver ees. [3.5] y [3.7]).

La distancia a la estrella central (con r^— 1 R©) es de D — 150 pe (Elias 1978).

Presentamos los resultados para algunas de las longitudes de onda utilizadas más
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FIGURA 4.3: Flujos en radio continuo a A — 2, 3.6, 6 y 20 cm de una superficie de

trabajo formada en un viento estelar como resultado de un cambio brusco en la velocidad

de eyección. La velocidad inicial del viento es VQ— 300 km s"1 con un factor de cambio

a = 1.3. Se ha supuesto una tasa de pérdida de masa (constante) m = 10~6 M0 yr™1 y una

distancia a la estrella central de D = 150 pe. La explicación física de los comportamientos

de las curvas se presenta en el texto.

frecuentemente (A —2, 3.6, 6 y 20 cm). Observe en la figura que inicialmente el

flujo es superior a longitudes de onda cortas (A = 2 cm) que a longitudes de onda

más largas (A = 20 cm) acorde a lo predicho en la ecuación (4.22). Por el contrario,

el finjo se incrementa conforme la longitud de onda es más larga en el régimen

ópticamente delgado (ec. [4.23]). Por otra parte, los tiempos de transición (del

régimen ópticamente grueso al delgado) son más cortos a bajas longitudes de onda

tal como lo inferimos a partir de la ecuación (4.11).
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FIGURA 4.4: índices espectrales para el modelo presentado en la Fig. 4.3. Inicialmente,

la superficie de trabajo ea ópticamente gruesa (av = 2) a todas las frecuencias, llegando

a ser ópticamente delgada {otv —>• —0.1 más rápidamente a longitudes de onda cortas)

conforme se aleja de la estrella.

4,3,2 Emisión dé la superficie de trabajo formada por ün pul-

só en la velocidad de eyección

Suponga la misma variación en la velocidad de eyección del ,viento descrita al co-

mienzo de la sección (4.3.1), Suponga además que en t — —(r — 5t) (con 5r < r) el

material de velocidad vQ comienza a ser, eyectado. En í = 0 se presenta un aumento

instantáneo eñ la velocidad, por lo que material de velocidad ÜVQ comienza a ex-

pulsarse de la estrella formándose una superficie de trabajo en el viento estelar (ver

Apéndice B). Esta velocidad permanece durante un intervalo de tiempo §r (finito),

después del cual la velocidad de eyección recupera su valor inicial v0. Por tanto, la
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duración completa del pulso es r.

En este caso, la superficie de trabajo formada presenta un comportamiento inicial

idéntico al descrito en la sección (4.3.1). Sin embargo, la etapa de velocidad cons-

tante de la superficie de trabajo termina cuando el viento de menor velocidad (VQ)

se incorpora completamente a la misma, pasando por el choque externo. Haciendo

una descripción balística del problema, es decir, ignorando los efectos de presión por

tratarse de flujos altamente supersónicos, el viento externo se incorpora totalmente

a un tiempo tm\ (posterior a la formación de la superficie de trabajo) dado por,

t 1 =
 r~Sr (424)

(j, i — x

cuando la superficie de trabajo se localiza a una distancia de la estrella,

En este instante (í = ími), el flujo de la superficie de trabajo presenta una importante

disminución en su valor debido a que el choque externo desaparece. En la realidad,

esta caída se presenta en una escala de tiempo igual al tiempo de enfriamiento (tenf)-

En el Apéndice A, se muestra que tmf < ími, lo que nos permite suponer que la

caída en el flujo es prácticamente instantánea.

A tiempos posteriores (í > íml), el choque externo desaparece permaneciendo una

estructura con un solo choque la cual es acelerada por el viento rápido de velocidad

av0. En esta etapa (ver Apéndice B), la velocidad y la posición de la superficie de

trabajo están dadas por,

««,,.(*)•= Wütf(í), (4.26)
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(4.27)

respectivamente, donde,

n - / i1 /2

A „ (4-28)

habiéndose definido la constante d como,

Usando las ecuaciones (4.26)-(4.29) es posible calcular tanto la¡ velocidad de choque

como la densidatl prechoque en esta etapa de estructura de un solo choque para 3a

superficie de trabajo.

La velocidad del choque interno está dada por,

m * * <t30>

de doiide se obseíva que u¿s(ími) corresponde a la velocidad del choqué interno en

la etapa inicial (ec. [3.7]). Para i -> oo, la velocidad dé choque v¿s —> 0.

Esta, etapa termina cuando-el material rápido (de velocidad au0) se ha incorporado

totalmente a la: superficie de trabajo, lo cual ocurre al tiempo,
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cuando la superficie de trabajo se localiza a la distancia,

(4.32)

de la estrella central.

Antes de proceder a efectuar un cálculo numérico de la emisión de la superficie de

trabajo, es necesario especificar el período r (así como el intervalo Sr) del pulso.

Los tamaños físicos observados en fuentes de radio continuo asociadas con estrellas

T Tauri en la nube de Taurus están comprendidos entre 75 y 150 UA (Natta 1989).

Para la fuente central de Serpens se ha estimado un tamaño físico ~ 60 UA (Curiel

et al. 1993). Al identificar estas dimensiones con el radio rml al tiempo ími cuando

la emisión de la superficie de trabajo muestra una disminución importante en su

valor, es posible estimar el período del pulso r.

Utilizando por simplicidad un valor típico de rm\ ~ 50 UA y suponiendo que Ór =

r/2, se deduce a partir de la ecuación (4.25) que el período de variación de la

velocidad de eyección está dado por,

Para calcular la emisión de la superficie de trabajo se procede de la siguiente manera.

Dadas la velocidad inicial de eyección del viento (vG) y el factor de cambio en la

misma (a) se estima (usando ec. [4.33]) el periodo r y, por tanto el intervalo de

tiempo ST en el cual el viento de mayor velocidad es eyectado (suponiendo 5r = r/2).

Para tiempos t < tmi (cuando la superficie de trabajo se localiza a una distancia
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FIGURA 4.5: Flujos en radio-continuo a 2 era, 3:6 ern, 6 cm and 20 cm én un viento

estelar con Sr -4- oo (líneas continuas) y 5r — 0.35 yr (líneas discontinuas). La velocidad

inicial de eyección supuesta en el modelo es VQ — 200 km s"1 la cuál se incrementa en

-un factor 2 (avo — 400 km s"1). La tasa de-pérdida de masa se supone constante en el

modelo con un valor dem = 5xlO~7 M© yr"1 para un fuente localizada a Una distancia de

•i? = 150 pe.

menor a 50 UA) la emisión está dada por la ecuación (4.20). Una vez que la superficie

dé -trabajo entra en su etapa de aceleración (i > í m l ) , se sustituye la ecuación (4.27)

en la ecuación (4.10) para obtener la densidad prechoque. El resultado obtenido así

como la velocidad de choque (éc. [4.30]) se sustituyen en el espesor óptico de la

superficie de trabajo (dado simplemente por la.ee. [4.9] en esta etapa). Finalmente,

se utiliza la ecuación (4.12) para el cálculo del flujo.

En la Figura 4.5, presentamos una -comparación de los flujos calculados para la
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superficie de trabajo cuando ésta es producida debido a una variación de pulso en la

velocidad de eyección (Sr finita) y cuando se forma como resultado de una variación

de salto en la misma (lo cual puede interpretarse como un pulso con Sr -» oo).

Los parámetros del modelo son: VQ — 200 km s™1, avQ — 400 km s"1, m = 5xlO~7 M 0

yr"1 y D = 150 pe. Con estos valores se deduce un período r — 0.7 yr (8T = 0.35 yr)

para la variación de pulso. La etapa de velocidad constante termina en tml = 0.84

yr; en tanto que la etapa de aceleración termina en ím2 — 1.22 yr.

Cuándo el viento estelar experimenta una variación de pulso, el flujo presenta una

caída brusca en íTOÍ = 0.84 yr, tiempo a partir del cual muestra un comportamiento

"decreciente como resultado de que la velocidad de choque (en el choque interno)

disminuye con el tiempo en la etapa de aceleración de la superficie de trabajo. El

flujo muestra una segunda caída en ím2 = 1-22 yr, instante en el cual el choque

interno deja de emitir.
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Capítulo

Emisión en radio- continuo de un

ciento estelar con variaciones

periódicas en la velocidad de eyección

En este capítulo, calculamos 3a emisión en radio continúo /producida en un viento

estelar con variaciones periódicas en la velocidad de eyección. Suponemos que el

viento experimenta una serie de pulsos (como los descritos en el capítulo anterior)

al momento de expulsarse de la estrella. Cada vez que uno de estos, pulsos se pre-

sente, se formará, una superficie de trabajo que pasará por dos etapas durante su

evolución dinámica (una en la que se desplaza con velocidad constante y otra en la

cual es acelerada). Basándonos en los resultados obtenidos para el espesor óptico

en radio-continuo de una superficie de trabajo, calculamos el espesor óptico a cada

línea de visión sumando las contribuciones de todas las superficies de trabajo que

sean intersectadas. 'Encontramos la contribución de una zona inferna (en la cual

cada una de las superficies de trabajo está constituida por dos ondas de choque) y

de una zona externa (en la que ̂ están presentes estructuras de un solo choque). Co-

nocido el espesor óptico a cada línea de visión, calculamos el flujo en radio continuo

del viento estelar y su variación temporal a distintas^ frecuencias. Comparamos las

•predicciones de nuestro modelo con observaciones de este tipo de fuentes, en parti-
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cular, logramos reproducir razonablemente bien (con parámetros típicos de vientos

estelares en estrellas T Taurí) los flujos e índices espectrales observados en la fuente

central de Serpens.

5.1 Espesor óptico en radio-continuo de un viento

estelar con variaciones periódicas en la veloci-

dad de eyección

Considere un viento estelar con velocidad de eyección variable y periódica en el

tiempo. Suponga que la variabilidad consiste en una serie de pulsos (sección 4.3.2)

que se repiten con un período r. Suponga que en i = 0 se presenta el primer salto

en la velocidad de eyección del gas (la velocidad vQ se incrementa al valor au0)

formándose la primera superficie de trabajo. Después de un cierto tiempo Sr, el

viento recupera su velocidad inicial v0 la cual se mantiene durante un intervalo de

tiempo r — 8r. En ese instante (í = r), el viento experimenta un nuevo salto en su

velocidad de eyección con las mismas características en magnitud y en duración que

el salto previo. Se ha formado una segunda superficie de trabajo en el viento estelar.

Al dejar evolucionar al sistema encontramos que la j-ésima superficie de trabajo se

formará al tiempo í = (j — l)r.

En la sección (4.3.2) y en el Apéndice B, mostramos que cada superficie de trabajo

experimenta dos etapas distintas durante su evolución dinámica. Una superficie

de trabajo recién formada se' desplaza a través del flujo con velocidad constante.

Eventualmente, el material con velocidad VQ (eyectado previamente a la formación

de la superficie de trabajo) se incorporará totalmente al choque provocando que

el material con velocidad av0 (eyectado, posteriormente a su formación) acelere a

la superficie de trabajo constituida a partir de entonces por un solo choque. Este

tipo de variabilidad establece claramente dos regiones características en- el viento
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Al observador

FIGURA- 5.1: Representación esquemática de un viento estelar constituido por varías

superficies de trabajo formadas como resultado de pulsos periódicos en la velocidad de

eyección. La distancia rm\ separa la región dentro de la cual las superficies de trabajo

están constituidas por dos choques de la región donde se encuentran las estructuras de un

solo choque. A distancias mayores a rm2 las superficies de trabajo no emiten.

estelar (ver -Fig. 5.1) delimitadas por rmi (ec. [4.25]) y rrm2- (ec. [4.32]). Las

superficies de trabajo localizadas en la región interna (r < rmi) están constituidas

por dos choques cada uno de los cuales contribuye' a su espesor óptico. En la región

•externa (rmi < r < rm2), únicamente los choques internos de las superficies de

trabajo contribuyen a sus espesores ópticos. Las superficies de trabajo localizadas a

distancias mayores a rm2 no emiten. ,

Laestimación del espesor óptico de uña superficie de trabajo requiere el conocimiento

de la etapa de su evolución dinámica en la que se encuentra. A un tiempoí arbitrario

la j-ésima superficie de trabajo, tiene un tiempo- real de evolución tj = t — (j ~ l)r,

dado que debe restársele el tiempo al cual serforma.
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Para í¿ < tml la posición de la j-ésima superficie de trabajo está dada por (ver ec.

[3.6]),

rw8\j] - r0 A^-), (5.1)

donde,

(5.2)

usando tiempos adimensionales (sección 3.2.1).

A una línea de visión que pase por la estrella central, el espesor óptico rwg^ (=reayj+

Tjfl[fl) tiene la contribución de los choques externo e interno (ver ees. [4.8] y [4.9]),

por lo que,

siendo,

\5 GHz)

[ fí if% i^ i \ \ i A^ rr,.. í / í , ÍTV* i i -... - i i {Fí A\

y donde hemos usado las ecuaciones (3.7) y (4.10).

Para tj > í m i la j-ésimá superficie: de trabajo se encuentra ya en su etapa de acele-

ración, por lo que su distancia a la estrella se obtiene a partir de la ecuación (4.27),
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(5.5)

donde (p está dada por la ecuación (4.29).

En esta etapa el espesor óptico tiene únicamente la contribución del choque interno

(ec. [4.9]). Usando las expresiones para la densidad prechoque interna (ec. [4.10]) y

la velocidad de choque interna (ec. -[4.30]) se obtiene,

siendo,

* io12 ( ° vOS5( v

x IÜ { )'</ \6GHz.

a-a?/2 vi*/ u0

Observé qxie para íj- = ími la expresión (5.7) se reduce al término correspondiente

al choque interno de la expresión (5.4).

Las ecuaciones (5.3)-(5.4) y (5.6)-(5.7):proporcionan el.espesor óptico de íai j-ésirna

superficie de trabajo (de acuerdo a la etapa de su evolución dinámica en la que se

encuentre) a una línea de visión perpendicular a su(s) frente(s) dé .-Ghoqué(s)-.

•Para un cálculo posterior del flujo integrado de la región, es necesario conocer el

espesor óptico efectivo de cada superficie de trabajo a cada línea de visión. Cada

una de ellas queda especificada unívocamente-por su proyección r en el eje y (ver Fig.

5.2). En lo sucesivo nos referiremos a la proyección r como parámetro de impacto

de la línea de visión.
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FIGURA 5.2: Diagrama en donde se muestran los ángulos de intersección que forma una

línea de visión arbitraria con la normal a la primera superficie de trabajo en la posición

ftusfij y Ia normal a la j-ésima superficie de trabajo en la posición rwa^y Una línea de visión

ae especifica unívocamente por su proyección r en el eje y.

Sean £?i y 9¡ los ángulos que forma una línea de visión arbitraria con los vectores

normales a la primera y a la j-ésima supeficies de trabajo, respectivamente. En la

Figura 5.2, se observa claramente que,

W3[i] sin sin $j,

de lo cual es fácil demostrar (definiendo

están relacionados por la expresión,

eos 0) que los ángulos de intersección

ws[l] •j1/2
(5.8)

con rws¡j] = rWB¡j]/rQ (análogamente para fWB(i¡).
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Por tantcyel espesor^óptico déla j-ésima superficie de trabajo en una línea de visión

que forme un ángulo 9j con la normal a la superficie de trabajo en el punto de

intersección está dado por,

(ver ec. [4.13]).

Las líneas de visión con parámetros de impacto comprendidos entré las superficies

de trabajo ws[i +1] y ws[i] {rW3[i^x¡ < T < rWB[^) intersectan desde la primera hasta

la i-ésima superficie de trabajo (ver Fig. 5.3). El espesor óptico total es la suma de

las contribuciones de cada superficie de trabajo interséctada, por lo que,

T®(JH) = 2 rw[1]<jJh) + ... + 2 Twm((ii). (5.10)

donde el superíndice (i) es utilizado para indicar el número de cascaras que atraviesa

la línea de visión considerada, y el factor 2 se introduce en cada término por la

contribución al espesor óptico de cada superficie de trabajo tanto del lado que se

aleja como del que se aproxima al observador.

Aplicando (5.9) a-cada término de la ecuación .(5.10) y expresando \ij en-términos

de /¿i (ec. ;[5.8]) se obtiene,

3=1

Note que la ecuación (5.11) con i = 1 se reduce ala expresión para-una sola superficie

de trabajo (ec. [4.13]). La ecuación (5.11) proporciona el espesor óptico a cada línea

de visión con parámetro de impacto comprendido entre las superficies de trabajo

ws[i 4-1] y ws[i].
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Para cubrir completamente la región* debe variarse i — 1 —> n donde n es el número

total de cascaras en el viento estelar al tiempo t. Es importante hacer notar que el

valor de n depende del tiempo al cual se esté observando. Inicialmente se incrementa

conforme se forman nuevas superficies de trabajo. Una vez que la cascara externa

alcanza el radio rm2 (Fig. 5.1), n varía en ±1 debido a que una siguiente cascara se

forma en el viento antes de que otra superficie de trabajo arribe también a rm2. Para

las líneas de visión que intersecten a todas las superficies de trabajo, su parámetro

de impacto está comprendido entre r = 0 y rW8[n]. Una estimación de n requiere

calcular separadamente las superficies de trabajo que contribuyen al espesor óptico

en la zona interna (r < rml) y en la zona externa (rmi < r <

Para r < rml, el número máximo de superficies de trabajo que contribuyen al espesor

óptico puede obtenerse comparando la distancia recorrida por una superficie de

trabajo antes de que desaparezca su choque externo (rmi — TQ) con la separación

Sr(= rof) entre dos superficies de trabajo cualesquiera (note que en esta región todas

las cascaras son equidistantes debido a que se forman sucesivamente en intervalos

de tiempo separados por un período r desplazándose con la misma velocidad). Por

tanto, el número máximo de superficies de trabajo en esta región está dado por el

número entero inmediato superior a,

1

donde hemos usado la ecuación (4.25) y hemos supuesto Sr = r/2.

Para rml < r < rm2) puede estimarse el número máximo de superficies de trabajo

que contribuyen al espesor óptico a partir del cociente,

f '

donde el numerador se obtiene directamente a partir de la ecuación (4.31),
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5.2 Emisión en radÍQ-eontinno de up viento este-

lar con variaciones periódicas en la velocidad

de eyección

En la sección 5.1, mostramos que Un viento estelar con variaciones periódicas en su

velocidad de eyección produce un conjunto de superficies de trabajo cada una de

las cuales se desplaza a través, del viento pasando por dos etapas en su evolución

dinámica (ver Fig. 5.1).

La emisión producida en esta configuración del viento estelar puede ser estimada su-

mando los espesores ópticos de las i (i = 1 —> n) superficies dé trabajo intersectadas

por cada línea de visión para obtener el espesor óptico total r^(fj,i) (ec. [5.11]) y,

con ello, calcular la intensidad (suponiendo una temperatura de excitación uniforme

de 104 K) que emerge en la dirección de la línea de visión considerada. El flujo total

se obtiene integrando la intensidad calculada a cada línea de visión sobre el ángulo

sólido definido por la superficie dé trabajo más lejana a la estrella central.

La expresión equivalente al flujo de una sola superficie de trabajo (calculado en .la

sección 4.3.1, ec. '[4.12]) para el caso de un viento estelar donde se han formado

•varias de ellas es,

(5.12)

Para resolver la integral de la ecuación (5.12) es conveniente dividir el parámetro

\i\ en intervalos definidos por las posiciones de las distintas superficies de trabajo.

En cada intervalo para \i\ calculamos el número .de cascaras (i) que contribuyen al

espesor óptico.

Definimos fii¿(= eos 0i,j) como-el coseno del ángulo que forma la línea de visión
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Linea de vlsloncon parámetro
de Impacto i^ffl

FIGURA 5.3: Diagrama en donde se muestran las líneas de visión con parámetros de

impacto 7"íüfi[¡] y fwelHi] 5 kts cuales forman los ángulos $i¿ y 0i,j+i con la normal a la primera

superficie de trabajo en los puntos de intersección. En particular, cuando el parámetro de

impacto es rwa[ij el ángulo de intersección es TT/2.

cuyo parámetro de impacto es rW3[q con la normal a la superficie de trabajo externa

en el punto de intersección (ver Fig. 5.3). Es claro de la figura que /¿x,¿ está dado

por,

wa{l]

1/2

!) •
(5.13)

En el intervalo comprendido entre /¿^ y /¿ i^ i el número de cascaras que contribuyen

al espesor óptico es i. Para considerar todos los intervalos de //i hacemos variar

¿ = 1 -+ n. Note que para i = n el valor de f&i¿+i n o e s t á definido (debido a que la

cascara n + 1 no existe), sin embargo el intervalo se completa haciendo /ÍI,Í+X — 1-

Finalmente, el flujo total de la configuración se obtiene sumando las contribuciones

de cada uno de los intervalos de /¿i, •
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r2 -i

7X — 1

jf ,^1-e ^ j / Z i ^ i j , (5.14)

donde el espesor óptico r^(fti) corresponde a las líneas de visión que intersectan a

todas las superficies de trabajo (ec. "[5.11] con i^n).

En las Figuras 5.4 y 5.5, presentamos un ejemplo de -los; flujos en radio-continuo

.predichos por el modelo: desarrollado en esta sección para un viento estelar coii

variaciones (pulsos) periódicas en la velocidad de eyección. Én -la Figura 5.6, se

muestran los correspondientes índices espectrales. La velocidad inicial del viento es

VQ~ 300 km-s"1 la cual se incrementa en un 30% (a = 1.3). El período de variación

del viento coii estos valores resulta ser r = 0.20. yr (ver ec. [4.33]). Hemos supuesto

que la-tasa de pérdida de masa es constante con un valor m = 1O~6J\ÍQ yr"1 para

una estrella localizada a D — 150 pe del observador.

Inicialmente, los flujos muestran un incremento constante debido a la formación de

nuevas superficies de trabajo (observe en la Fig. 4.3 el comportamiento del flujo

de una sola superficie de trabajo a distintas frecuencias). Este comportamiento se

mantiene hasta que la superficie de trabajo externa (ws[l])^ arriba a rmi, lo cual

ocurre al tiempo tm\ — 0.7 yr en este ejemplo. Puede observarse una caída en el

flujo (excepto a A = 20 cm) similar a :1a que experimenta una superficie de trabajo

cuando comienza su etapa de aceleración (Fig. 4.5). -Observe qué a A = 20 cm

no se encuentra este comportamiento, debido esencialmente a que los tiempos de

transición de la etapa ópticamente gruesa a-ópticamente delgada para una superficie

de trabajo dependen del valor de la frecuencia (ver sección 4.3.1). Es porello que las

cascaras mas internas aún se encuentran en su etapa ópticamente gruesa (a A ="20

cm), donde su flujo aumenta (oc P), cuando la superficie de trabajo externa alcanza
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FIGURA 5.4: Flujos en. radio continuo a A == 2, 3.6, 6 y 20 cm de un viento estelar

con variaciones periódicas (pulsos) en su velocidad de eyección. La velocidad inicial del

viento es VQ— 300 km s"1 con un factor de cambio a = 1.3. Con estos parámetros el

período de variación del viento es de r = 0.20 yr. Se ha supuesto una tasa de pérdida de

masa (constante) m = 10~6MQ yr"1 y una distancia a la estrella central D ™ 150 pe. La

explicación física de las gráficas se presenta en el texto.
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FIGURA 5.5: Flujos en radio continuo & X = 2, 3.6, 6 y 20 era en un período de variación

para el modelo presentado en la Fig. 5.4.

el valor rm% empezando a decaer su-flujo. En la Figura 5.5, mostramos los mismos

flujos en un intervalo de tiempo igual a un período de variación, donde se observa

claramente este efecto a las distintas frecuencias consideradas. En ím2 — 0.8 yr

desaparece la superficie de trabajo, externa (primera en formarse) provocando una

segunda caída en el flujo. Posteriormente, -la emisión tiende á un comportamiento

periódico debido a qué nuevas superficies de trabajo se van formando en el flujo

reemplazando a aquellas que arribián a la región no-emisora (r > 7V&). En nuestro

ejemplo contribuyen al flujo de 4 a 5 superficies de trabajo a cualquier tiempo.

El comportamiento de los índices espectrales (Fig. 5.6) muestra que -inicialmente

el espectro es ópticamente grueso {av = 2). Conforme las superficies de trabajo

externas llegan a ser ópticamente delgadas, el índice espectral disminuye mostrando

un comportamiento variable con un valor -cercano a av — —0.1.
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0.5
t/yr

FIGURA 5.6: índices espectrales obtenidos a partir de los flujos mostrados en la Fig. 5.4.

Inicialmente, el espectro es ópticamente grueso (av = 2) presentando un comportamiento

variable con un valor cercano &av = —0.1.

En las gráficas de los flujos e índices espectrales se obtienen perfiles distintos a

cada frecuencia, lo cual es una consecuencia de la dependencia del espesor óptico

de una superficie de trabajo con la frecuencia. A bajas frecuencias (A — 20 cm), la

mayoría de las superficies de trabajo presentes en el flujo son ópticamente gruesas

y la formación o desaparición de una de ellas tiene un efecto moderado en el flujo

total de la configuración. Por el contrario, la mayoría de las superficies de trabajo

son ópticamente delgadas a frecuencias más altas (A = 2 era), y cualquier pequeño

cambio en el espesor óptico tiene una importante repercusión en el flujo emitido.

Lo anterior explica también que las curvas en los índices espectrales presenten picos

más pronunciados a bajas que a más altas longitudes de onda.
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TABLA,1 .

EMISIÓN EN RADIO-CONTINUO DE LA FUENTE

CENTRAL DE SERPENS

OBSERVACIONES <x> MODELO <2> \ -:::"

A Sv AS* í3) índice Sy ASV <3) índice

(cm) (mjy) (mJy) Espectral (mJy) (mJy) Espectral

6 2.20 0.20 2.21 0.51

0.21 0.26 !'%

3:6 2.45 0.31 2.53 0.54

(1) S. Curiel (2002, comunicación privada).

(2) Parámetros del modelo: rh = 1.4xlO"6 M0 yr"1, a ~ 2.0, vQ =200 km s"1, D=300 pe

yr=Q.7yr.

(3) Desviación estándar.

5.3 Comparación coia las observaciones en radio-

continuo de la fuente central de Serpens

Observaciones en radio-continuo de la nube molecular de Serpens (Rodríguez :et al.

1989) muestran una fuente triple de emisión localizada en sti interior. Esta nube

molecular es una regiónde formación estelar ubicada'a ™ 300 pe de nosotros (ver

por ejemplo, Curiel et al. 1993). Este objeto consiste de una región central con

morfología elongada y dimensiones;físicas de ~ 60 UA, y de dos lóbulos simétricos

(flujo bipolar) a una distancia de 1800 UA de la.parte central.

En nuestro modelo para vientos estelares con velocidad de eyección variable, hemos

supuesto simetría esférica para la eyección del gas. Por esta razón, hemos aplicado
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FIGURA 5.7: Predición teórica para el comportamiento temporal del flujo en radio-

continuo a A — 3.6 y 6 cm del modelo presentado en la Tabla 1, donde se compara con las

observaciones de la fuente central de Serpens.

el modelo teórico desarrollado en las secciones (5.1) y (5.2) para intentar reproducir

los flujos en radio-continuo e índices espectrales observados en la fuente central de

Serpens.

En la Tabla 1, presentamos los flujos promedio observados y la amplitud de las

variaciones (desviaciones estándar) de la fuente central de Serpens a 3.6 cm (6 puntos

entre 1990 y 1998) y 6 cm (5 puntos entre 1990 y 1998) junto con el índice espectral

entre estas dos longitudes de onda calculado a partir de los flujos promedio. Los datos

nos fueron proporcionados amablemente por S. Curiel (2002, comunicación privada)

y representan el único conjunto de datos disponible para estimar la variabilidad de

esta fuente.

En la misma tabla, presentamos los resultados del modelo teórico para un viento
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FIGURA 5.8: índice espectral entre A (3-6-6 cm) correspondiente a los flujos presentados

enlaFig. 5.7.

estelar con los siguientes parámetros: una variación en la velocidad de eyección de

200 km s"1 a 400 Icm s"1 (lo que representa un factor de cambio o == 2), con un

período de variabilidad r = 0.7 yr y una tasa de pérdida de masa de m = 1.4 xl0~6

M0 yr"1. Con estos parámetros, la velocidad de las superficies de trabajo en la etapa

inicial de su evolución dinámica es de 280 km, s™1, la cual se encuentra en el intervalo

de velocidades estimadas para las cascaras que emergen de esta fuente (Curiel et al.

1993). El período de variación, de 0.7 yr resulta de suponer un tamaño físico de

la región emisora (rmi en nuestro modelo) de 50 UA, similar al observado (~ 60

UA, Curiel et al. 1993). El valor de la tasa de pérdida de masa fue ajustado para

reproducir los flujos promedio observados. En la tabla, sé muestra que los flujos

promedio y el índice espectral obtenidos del modelo reproducen bien los valores

observados en esta fuente. Sin embargo, la amplitud de las Variaciones predichas

el modelo son superiores (por un factor ^ 2)-a las calculadas a partir de las
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observaciones. Por la simplicidad del modelo y los pocos datos observacionales no

debe sorprendernos esta discrepancia.

En la Figura 5.7, se muestra la predicción teórica del comportamiento temporal del

flujo a A — 3.6 y 6 cm para el mismo modelo de viento estelar que logra reproducir

los valores observados en la fuente central de Serpens (ver Tabla 1). Encontramos

que el valor del flujo a A = 6 cm oscila en el intervalo comprendido entre 1.8 —> 2.7

mjy, en tanto que a A = 3.6 cm el flujo varía entre 2.1 -* 3.2 mjy. En la Figura 5.8,

mostramos el índice espectral a entre A (3.6-6 cm) obtenido a partir de los flujos

que presentamos en la Figura 5.7.



Capítulo 6

Emisión en rltdicHeontinMO dé vientos

estelares con variaciones sinusoidales

en la velocidad de eyección

:En éste capítulo, analizamos el caso de flujos estelares eyectados isotópicamente

(con simetría esférica) suponiendo una variación de tipo sinusoidal en la velocidad

de eyección del gas. La complejidad-para este tipo de variabilidad, comparativamen-

te al caso de la eyección dé :tipo salto analizada en los capítulos anteriores, radica

en el hecho de que las superficies de trabajo no se forman instantáneamente sino

que a una cierta distancia de la estrella central. Adicionalmeíite, la(s) superficie(s)

de trabajo formada(s) se desplazan con velocidad variable en el tiempo. Sin em-

>bargo, una vez conocida la evolución dinámica de una superficie de trabajo (que

nos permita determinar su posición y velocidad a cada tiempo), podemos calcular

las densidades prechoque y las velocidades de choque. Mostrarnos que la velocidad

dé choque es función del tiempo para una variación sinusoidal en la velocidad de

eyección. Posteriormente, calculamos el espesor óptico de la superficie de trabajo

cuyo comportamiento muestra un crecimiento inicial hasta alcanzar un valor má-

ximo para después decaer rápidamente. Por su parte, el flujo muestra también un

comportamiento creciente, alcanzando un valor máximo a partir del cual diminuye



VIENTOS ESTELARES CON VARIACIONES SINUSOIDALES

drásiicame^ntie, debido esencialmente a la variación en la velocidad de choque. Al su-

poner ün: comportamiento sinusoidal periódico en la velocidad de eyección, se forma

en el flujo estelar una configuración de varias superficies de trabajo de la cual obte-

nemos su emisión total en radio-continuo. Comparativamente al caso de la variación

de pulsos tratados en el capítulo 5, mostramos que una variación de tipo sinusoidal

produce una emisión menor usando parámetros similares para el flujo estelar.

6.1 Formación y evolución dinámica de una super-

ficie de trabajo en un flujo estelar con variación

sinusoidal en la velocidad de eyección

Considere un flujo estelar eyectado con tasa de pérdida de masa m constante y con

una velocidad de eyección dependiente del tiempo de la forma,

ve(r) —vw-vc SÍTI(WT)I (6.1)

donde vw, vc y u son constantes que representan el valor medio de la velocidad, la

amplitud de la oscilación y la frecuencia, respectivamente (ver Fig. 6.1).

En Cantó et al. (2000), se muestra que la primera superficie de trabajo (para este

tipo de variación) se forma en la posición,

vw [1 - (vc/vw) sin
rc =

(Vc/Vw) COS OJTC

al tiempo,

1 [1 - (vc/vw) sin OJTC

(Vc/Vw) COS UTC

90



VIENTOS ESTELARES CON VARIACIONES SINUSOIDALES

v+vc +

V vc

av0

P=2it/(á

FI0URA 6.1: Gráfica de la velocidad de eyección de un viento estelar correspondiente al

comportamiento sinusoidal (línea continua) y de tipo salto (línea punteada). El período de

variación es denotado por P y r representa el tiempo de eyección.

donde rc corresponde al tiempo al cual se eyecta el material del cual se forma la

superficie de trabajo,

TC— sin (6.4)

Definimos las variables,

(6.5)

A r ~ -

donde T\ y r2 son los tiempos de eyección del,flujo corriente abajo y corriente arriba

de la superficie de trabajo, respectivamente. En términos de estas variables, la

ecuación a resolver para obtener los parámetros dinámicos de la superficie de trabajo

(posición y velocidad) es la ecuación de segundo grado,
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sin (UJT) + £>AT sin(wr) 4- CAT — 0, (6.7)

donde los coeficientes están dados por,

V 1 O

aAr = — [(wAr) — sin (LÚAT)}, (6.8)

(o;Ar)cos (coAr)}, (6.9)

cA r — — sm {u)Ar)[sin (LOAT) — (toAr) eos (toAr) — (uAr)2sin (wAr)]. (6.10)

(note que existe un error tipográfico en la ec. [35] de Cantó et al.T 2000; el tercer

término en la expresión para CAT debe ser negativo).

La raíz positiva de la ecuación (6.7) proporciona la solución con \sin(cor)\ < 1 que

corresponde a la solución física del problema. Al formarse la superficie de trabajo

n — r2) por lo que Ar = 0 (ver ec [6.6]). Por otra parte, los tiempos de eyección T\

y r% pueden estar espaciados a los más en un intervalo de tiempo igual a un período

de variación (27r/w)t lo que corresponde a Ar = ir/w. Por tanto, para resolver la

ecuación (6.7) usamos a Ar como parámetro libre en el intervalo 0 —¥ ir/u. Note

que para Ar —• 0 se obtiene correctamente f -¥ rc. Conocidos Ar y f, usamos las

ecuaciones (6.5) y (6.6) para obtener n y T2- Posteriormente, usamos el formalismo

desarrollado en Cantó et al. (2000) para obtener los parámetros dinámicos de la

superficie de trabajo.

La aplicación al modelo de un viento estelar requiere especificar la frecuencia LO

de la variación. Para ello, es posible relacionar el valor medio y;la amplitud de
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FlGUÜÁ 6.2: Posición rws y velocidad vW8 de la superficie de trabajo formada en un

viento estelar donde se presenta una variación sinusoidal en la velocidad de eyección con

los siguientes parámetros: velocidad media vw — 345 km s~\ amplitud vc = 45 km s"1 y

frecuencia w = 32.21 •yr~1. La tasa de pérdida deraasa esih = 10~"6 M& yr"1.

uña variación sinusoidal en la velocidad de eyección con el factor de cambio a y

la velocidad inicial VQ en una variación de tipo salto (ver Fig. 6.1) a .partir de las

ecuaciones,

-X" I), (6.11)

(6.12)

Habiendo especificado vw y vc, obtenemos los parámetros a y vo usando las ecuaciones

(6.11) y (6:12), con los cuales estimamos el período de variabilidad P (ec. [4.33]).
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Conocido el período obtenemos la frecuencia u = 2K/P de la variación sinusoidal.

Hemos denotado por P al período de variación en la eyección del viento para evitar

una posible confusión con el tiempo de eyección r.

En la Figura 6.2, mostramos un ejemplo numérico para un viento estelar eyectado

con una variación tipo sinusoidal (ec. [6.1]). La tasa de pérdida de masa que hemos

supuesto esm = 10~6 M0 yr"1 y los parámetros de la velocidad de eyección son

vw — 345 km s"1 y vc — 45 km s"1. Con estos valores se predice un valor para

la frecuencia de w = 32.21 yr"1, suponiendo una región emisora de 50 UA para la

correspondiente variación de pulso en la velocidad de eyección (ver ec. [4.33]). En la

gráfica correspondiente a la posición rws de la superficie de trabajo se observa que la

formación de los choques en el viento no es instantánea. En este ejemplo particular,

la superficie de trabajo se forma a un tiempo tc = 0.33 yr a una distancia rc= 16.67

UA de la estrella central. En la gráfica de la velocidad vW3 de la superficie de trabajo,

se puede observar un incremento inicial con un comportamiento asintótico a un valor

constante (vws ~» vw) que para nuestro ejemplo es de 345 km s"1. En Cantó et al.

(2000), se muestran soluciones analíticas para una variación sinusoidal en el caso

particular vc/vw < 1 en donde se encuentra justamente que vW8 c¿ vw.

6.2 Emisión en radio-continuo de una superficie de

trabajo formada en un viento estelar con varia-

ción sinusoidal en la velocidad de eyección

Gonsidere un flujo estelar con una variación sinusoidal en su velocidad de eyección

como la descrita en la ecuación (6.1). En la sección (6.1), mostramos el procedi-

miento para calcular los parámetros dinámicos (como la posición y velocidad) de

la superficie de trabajo formada en el flujo estelar como resultado de este tipo de

variación. Análogamente al caso de la variación de pulso tratada en el capítulo 4,
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el cálculo de la emisión^ en-radio-continuo producida por la superficie de trabajo

requiere de la estimación previa de su espesor óptico, considerando la contribución

de las ondas de choque interna y externa que la constituyen. A continuación pro-

cedemos a calcular los espesores ópticos de ambos choques usando los resultados

obtenidos en la sección (6.1) para la posición y velocidad de la superficie de trabajo.

El procedimiento es similar al desarrollado en la sección (4.2.2) para la Variación de

salto en la velocidad de eyección.

6.2.1 Espesor óptico déla superficie dé trabajo

El espesor óptico en radio-continüo de una onda de choque puede estimarse usando

los modelos de Ghavamian k Hartigan (1998) para ondas de choque plano-paralelelas

y estacionarías (ver sección 4.1). Se encuentra que el espesor óptico de la onda de

choque es directamente proporcional a la densidad prechoque y a una potencia de

la velocidad de choqué (ver ec [4.2]) al efectuar un ajuste de ley de potencias a las

'temperaturas de brillo de los modelos de Ghavamian & Hartigan 1998. Para poder

aplicar estos resultados, debemos conocer las densidades prechoque y velocidades de

choque cuando el flujo es eyectado con una variación sinusoidal.

El formalismo analítico desarrollado por Cantó et al. (2000), muestra que (en ge-

neral) las densidades de masa prechoque de una superficie de trabajo están dadas

por,

donde los subíndices 1,2 se refieren a los flujos corriente abajo y corriente arriba

respectivamente, y Aws es la sección eficaz del flujo estelar en la posición de la

superficie de trabajo.

Imcialmente, suponga que la eyección del gas es esféricamente simétrica. En este
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FIGURA 6.3: Velocidades de choque externa ve8 (línea discontinua) e interna u¿s (línea

continua) y densidades prechoque ni^ de la superficie de trabajo para el mismo modelo

presentado en la Fig. 6.2.

caso particular, AW8 corresponde a la superficie de la esfera cuyo radio está dado

por la posición rW8 de la superficie de trabajo. Aplicando la ecuación (6.13) para

este caso particular, es fácil mostrar que las densidades (de partículas) prechoque

del viento externo e interno están dadas por,

cm~z = 1.12 x 108 -
(

IQ-

K 100 km 8-i
(t-TL>2\ d(vla/10Q km s-i)l (rWB\
\ yr ) d(n,2/yr) J \UA j

2>

respectivamente.

Por su parte, las velocidades de choque se obtienen con las expresiones,
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Ves = Vjoa ~ ^lj ^is — V2 ~ Vws, (6.15)

donde la velocidad vWB de la superficie de trabajo la obtenemos siguiendo el proce-

dimiento explicado en-la sección (6.1).

En la Figura 6.3, mostramos los resultados obtenidos a partir de las ecuaciones

(6.14) y (6.15) para el mismo-modelo de viento estelar con variación de tipo sinu-

soidal presentado en la Figura 6.2. Presentamos la evolución temporal de las velo-

cidades de choque interna (línea continua) y externa (línea discontinua), así como

de las densidades prechoque. Observe que ambas velocidades de choque presentan

un comportamiento similar en el tiempo, al mostrar un rápido aumento en su valor

desde la formación de la superficie de trabajo hasta alcanzar un valor máximo (el

cual es ligeramente superior en el choque interno), a partir del cuál las velocidades

de choque comienzan a disminuir con el tiempo. En la gráfica donde se muestran las

densidades prechoque (prácticamente idénticas en ambos choques) se observa una

caída en su valor desde la formación de la superficie de trabajo (instante para el

cual son infinitas) disminuyendo a a 105 cm"3 (en este ejemplo particular) cuando

la superficie de trabajo se localiza a una distancia ~ 50 UA de la estrella central

(verFig. 6.2).

Conocidas las densidades prechoque y las velocidades de choque a cada tiempo,

podemos aplicar los resultados obtenidos en la sección (4.1).para estimar el espesor

óptico de -una onda de choque representado simplificadamente a través de la ecuación

4.2. Para calcular el espesor óptico de la superficie de trabajo debemos, tomar en

cuenta la contribución de los choques externo e interno.

La contribución del choque externo al espesor óptico de la superficie de trabajo se

obtiene de sustituir ni (ec. [6.14]) y ve3 (lee. [6.15]) en la ecuación (4.2), de lo cual

se encuentra, • • • • : •
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FIGURA 6.4: Espesor óptico en radio-continuo a A =2, 6 y 20 cm de una superficie de

trabajo formada en un viento estelar con variación sinusoidal en la velocidad de eyección.

Los parámetros del viento son los indicados en la Fig. 6.2.

(6.16)

Procediendo de manera análoga, se obtiene que la contribución del choque interno

está dada por,

(6.17)

donde cada parámetro de las ecuaciones (6.16) y (6.17) está expresado en las mismas
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• unidades que en la ecuación (4.2). Por tanto, el espesor óptico de la superficie de

trabajo rws se obtiene simplemente sumando las expresiones (6.16) y (6.17).

En la Figura 6.4, se muestran las gráficas correspondientes al espesor óptico rws de

la superficie de trabajo (para el mismo modelo de viento estelar presentado en la

Fig. 6.2) a A = 2, 6 y 20 cm. En ellasse observa que la superficie de trabajo es ópti-

camente delgada (rW3 <C 1) en todas las frecuencias a cualquier tiempo, mostrando

un incremento inicial debido al aumento en las velocidades dé choque (ver Fig. 6.3),

y una disminución posterior como resultado tanto de la caída en las velocidades

de choque como en las densidades prechoque. Se muestra qué el espesor óptico es

superior a bajas frecuencias (A = 20 cm) que á más altas frecuencias (A = 2 cm)

como se espera debido a que r^s a v~2-1 (ees. [6.16]-[6.17]).

6.2.2 Emisión en radio-continuo de la superficie de trabajo

El cálculo de la emisión en radio-continuo de la superficie de trabajo formada en

un viento estelar con una variación sinusoidal en la velocidad de eyección, requiere

conocer la intensidad específica á cada línea de visión e integrar respecto al ángulo

subtendido por la superficie de trabajo a cada tiempo.

Hemos mostrado previamente (ver Fig. 4.2) que una línea de visión queda espe-

cificada unívocamente por el ángulo 9 que forma con la normal a la superficie de

trabajo en el punto de intersección. El espesor óptico de la superficie de trabajo a

lo largo de una línea de visión arbitraria está dado por la expresión,

^ , (6.18)
H

donde p. — eos 9 con 9 : 0 —?• TT/2, y rws es el espesor óptico a lo largo de la 3ínea de

visión pasando por la estrella central (obtenida-al sumar ees. [6.16] y [6.17]).
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FIGURA 6.5: Flujo en radio-continuo a A = 2, 6 y 20 cm de la superficie de trabajo

formada en un viento estelar coa variación sinusoidal en la velocidad de eyección. La

distancia a la estrella central es de 150 pe con los mismos parámetros del viento indicados

enlaFig. 6.2.

Usando la ecuación (4.12), se puede mostrar que el flujo en radio-continuo de la

superficie de trabajo está dado por,

sv 13 (rws\
2{ V V

6GHZ)
(6.19)

donde D es la distancia a la fuente de emisión e I[2rwa(¡j,}] corresponde a la solución

analítica dada por la ecuación (4.19). Para obtener la expresión (6.19), hemos usado

la aproximación de Rayleigh-Jeans para la función de Plaíick,
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FIGURA 6.6: índices espectrales entre 2-6 cm (línea discontinua) y entre 6-20 cm (línea

continua) correspondientes á los flujos presentados en la Fig. 6.5.

Bv = 7.67 x 10"14 (c * ) erg s"1 cm"2 Hz~l sír"1.
\oGHzJ

(6.20)

En la Figura 6.5, presentamos los resultados para el cálculo del flujo de la superficie

de trabajo formada en un viento estelar que presenta una variación sinusoidal en la

velocidad de eyección (ee. .[6.1]). Hemos usado los mismos parámetros del modelo

de viento estelar presentado en la Figura 6.2, suponemos una distancia a la fuente

D — 150 pe. Las graneas se presentan; a las longitudes de onda A — 2, 6, y 20

cm en las cuales se muestra que el comportamiento .temporal en el flujo es similar

al del espesor óptico debido a que la superficie de trabajo es (en esté ejeinplo)

ópticamente delgada desde su formación. Puede ..observarse que el flujo es parecido

en las distintas longitudes de onda, mostrando una emisión máxima-ligeramente

mayor-a bajas írecuencias (A = 20 cm) que a más altas freeuencias (A = 2 cm).

101



VIENTOS ESTELARES CON VARIACIONES SINUSOIDALES

En la Figura 6.6, presentamos las gráficas de los índices espectrales av correspon-

dientes a los flujos mostrados en la Figura 6.5. Puede observarse que av <C 2 tanto

a altas frecuencias (A 2-6 cm) como a más bajas frecuencias (A 6-20 cm) indicándo-

nos que la superficie de trabajo es.ópticamente delgada durante toda su evolución

dinámica (ver también Fig. 6.4). En ambos casos, el comportamiento de los índi-

ces espectrales es similar mostrando un aumento inicial en su valor hasta alcanzar

un máximo (el cual es superior a bajas frecuencias) para posteriormente disminuir

asintóticamente (a —*• —0.1).

6.3 Emisión en radio-continuo de un viento estelar

con variaciones periódicas de tipo sinusoidal en

la velocidad de eyección

Considere un viento estelar con una variación periódica de tipo sinusoidal (ec. [6.1]).

El viento estelar es eyectado con una velocidad promedio vw, con una amplitud de

variación vCJ y con un período de variabilidad P {~2-K¡LS).

Cantó et al. (2000) presentan la solución para la obtención de los parámetros diná-

micos de la primera superficie de trabajo en formarse (ver sección 6.1). La solución

corresponde a una ecuación de segundo grado (ec. [6.7]),

y(r) = sin (cor) = ^ - '—, (6.21)
¿ £2

donde los coeficientes CÍAT, &Ar y CAT
 e stán dados por las expresiones (6.8), (6.9) y

(6.10), respectivamente.

La formación de sucesivas superficies de trabajo en el viento estelar se presentarán

en intervalos de un período de variación, por lo que la generalización a la solución

(6.21) déla ecuación, (6,7) es, . . . •
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[(2fc + 1) 7r — wrj — ^ ~ -—, (6.22)
2 «

-donde fe corresponde a un número entero. Es posible demostrar que la solución para

f con fe = 0 en (6.22) conduce a las expresiones obtenidas para la primera superficie

de trabajo en formarse (ees. [6.2]-[6.4]). La solución con.fe = 1 corresponde a la

segunda superficie de trabajó y, en general, k = j — 1 representa la solución de la

j-ésirna superficie de trabajo.

Siguiendo el formalismo-general de Cantó et al. (2000), es posible conocer la evolu-

ción dinámica de cada superficie de trabajo formada en el viento estelar. Sea ^i?¿-i

la velocidad del viento corriente abajo eyectado al tiempo rij_i, y waj_i-lq. veloci-

dad del flujo corriente arriba eyectado al tiempo T2,j~i- La posición de la j-ésima

superficie de trabajo está dada por,

al tiempo,

donde tj representa su tiempo de evolución dinámica. Esteíiempo está relacionado

con el tiempo real t por la expresión,

(6.25)

donde el segundo término de üa ecuación representa el tiempo de formación de la

j-ésima superficie de trabajo y tc el tiempo al que se forma la-primera cascara en el

viento estelar (ec. "[6.3]).
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FIGURA 6.7: Gráfica donde se muestra la relación entre el parámetro Ar normalizado

a la mitad del período (TT/O;) y el tiempo real de evolución dinámica de una superficie de

trabajo. Los parámetros del viento estelar corresponden a los del modelo presentado en la

Fig. 6.2 con los cuales se obtiene un valor de w — 32.21 yr""1.

Dado que Ar : 0 ~» TT/U; independientemente del valor de j (ver ec. [6.6]), procedi-

mos de la siguiente manera para la obtención de los parámetros dinámicos de cada

superficie de trabajo presente en el flujo estelar.

Inicialmente, determinamos el tiempo real de evolución tj de cada superficie de

trabajo al tiempo í. Conocido tj para cada valor de j , efectuamos una interpolación

en la gráfica de la Figura 6.7 a partir de la cual obtuvimos el valor Ar correspondiente

a cada superficie de trabajo. Note que la Figura 6.7 corresponde específicamente

a los parámetros del viento estelar indicados al pie de la misma, sin embargo, el

comportamiento es similar para otros valores de la velocidad de eyección del viento.

Dada Ar obtuvimos el valor de f (ec. [6.22]) con k = j — 1. Conocidos Ar y r,

calculamos los parámetros rij_i, vij-i, i \ í - i y vz,j-i de los flujos corriente abajo
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y corriente -arriba, respectivamente.- Finalmente, bisamos la ecuación (6.23) para

determinar la posición de cada superficie de trabajo, y las ecuaciones obtenidas en

-Cantó et al. (2000) para conocer los demás parámetros dinámicos de las mismas.

Conocida la configuración del sistema de varias superficies de trabajo, es decir,

habiendo determinado la posición y velocidad dé cada una de ellas al tiempo t,

procedimos a estimar el espesor óptico a lo largo de ̂ cada línea de visión. Para ello,

calculamos el espesor Óptico individual de cada superficie de trabajo y el número de

ellas que son intersectadas a la línea de visión considerada :con un cierto parámetro

de impacto (tratamiento análogo .al desarrollado en la sección 5.1 para la variación

de pulsos periódicos en la velocidad de eyección).

El espesor óptico de la j-ésrma superficie de trabajo (en la línea de visión que pasa

por la estrella central) se estima usando las ecuaciones (6.16) y (6.17), de lo cual se

obtiene,

(6.26)

Para una línea de visión arbitraria formando un ángulo 0j con la normal a la j-ésima

superficie de trabajo en el punto de intersección, el espesor óptico está dado por,

— —~ , (6.27)
P-j

donde pj = eos Qj.

Por tanto, el espesor óptico integrado a lo largo de la línea de visión se obtiene

sumando las contribuciones de cada superficie de trabajo intersectada por la misma,

es decir,
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FIGURA 6.8: Flujo en radio-continuo a A = 2, 6 y 20 cm de un viento estelar con una

variación sinusoidal periódica en la velocidad de eyección. La distancia a la estrella es de

150 pe y los parámetros del viento corresponden al modelo de la Fig. 6.2.

2 T ,ws\j]
1/2'

(6.28)

donde hemos usado la ecuación (5.8) para el ángulo JJ,J. El factor 2 toma en cuenta

que cada superficie de trabajo se intersecta tanto por el lado que se aproxima al

observador como por el que se aleja.

Para poder calcular el flujo integrado de la región, dividimos en varios intervalos

al parámetro ¿¿i de acuerdo a la posición de la i-ésima superficie de trabajo (wa[¿])
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y de la inmediata posterior en haberse formado (ws[i + 1]). Sea jt/i7f el^coseno

del ángulo que forma la línea de visión cuyo parámetro de impacto es rws[i] con la

normal a la superficie de trabajo externa en el punto de intersección (ver Fig. 5.3

y ec. [5.13]). Observe que las líneas de visión con parámetros de impacto tales que

1̂,2 < líi < 'A*i,í+i intersectan las primeras i superficies de trabajo. Por tanto, el

flujo en radio-continuo integrado sobre el ángulo sólido definido por la superficie de

trabajo externa (ÍÜS[1]) se calcula con la expresión,

( l - e ^ * 1 0 ) W*h ] , (6.29)
£=1

tjonde r^(jUi) es el espesor óptico a lo largo de las líneas de visión que intersectan

a todas las superficies de trabajo (ec. [6.28] con i=n).

Ên la Figura 6.8, presentamos los flujos en radio-continuo a A = 2, 6 y 20 cm

predichos por el modelo para un viento estelar con velocidad de eyección periódica

de tipo sinusoidal (ec. [6.1]). La velocidad media del viento es vw— 345 km s™1

con una amplitud de vc = 45 km s~\ valores con los-cuales se predice un período

de variación de ~ 0.2 yr (w = 32.21 yr"1). Hemos supuesto que la distancia a

la fuente es D = 150 pe. -Observamos un comportamiento similar del flujo a las

distintas longitudes de onda siendo ligeramente superior a. bajas frecuencias (A =

20 cm) que a más altas frecuencias; (A = 2 cm). Inicialmente, el-flujo se incrementa

hasta el Talor máximo correspondiente a una sola superficie de trabajo (ver Fig.

-6.5), lo que ocurre a un tiempo t c¿ 0.4 yr a partir del cual comienza a disminuir

debido a la caída en las velocidades de choque de la única superficie de trabajo

formada en el flujo hasta ese instante. -En t c¿ 0.5 yr se forma en el flujo estelar

una nueva superficie de trabajo produciendo un nuevo incremento .en- la emisión
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0.05

-0.05 -

FIGURA 6.9: índices espectrales entre 2-6 cm (línea discontinua) y entre 6-20 cm (línea

continua) correspondientes a los flujos presentados en la Fig. 6.8.

hasta el instante en que las velocidades de choque (de la segunda superficie de

trabajo) también comienzan a disminuir (en t ~ 0.6 yr). En nuestro ejemplo, la

emisión presenta un comportamiento periódico a partir de un tiempo t £¿ 0.8 yr

cuyo período de variabilidad es el mismo que el de la eyección del viento estelar.

La distancia recorrida por la superficie de trabajo externa a este tiempo es E¿ 50

UA que representa el tamaño físico de la región emisora. Este resultado no debe

sorprendernos, debido a que el período de variabilidad de la eyección del viento se

obtuvo al suponer justamente esta distancia para el radio rm\ correspondiente a un

pulso de variación (ver sección 4.3.2).

En la Figura 6.9, presentamos el comportamiento en los índices espectrales obteni-

dos a partir de los flujos mostrados en la Figura 6.8. Se encuentra que el viento
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estelar (con los parámetros-de nuestro ejemplo) es ópticamente delgado desde4a

formación de la primera superficie de trabajo a todas las frecuencias, mostrando un

comportamiento periódico con el mismo período de variación de la eyección del flujo

estelar. El índice espectral es superior a bajas frecuencias (A 6-20 cm) que a mas

altas frecuencias (A 2-6 cm) conforme al hecho de.que TW8\J-\ OC U"2-1 (ec. [6.26]).
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Capítulo

Emisión en radio-continuo de tajos

estelares bipolares con variaciones

sinusoidales en la velocidad de

eyección

En el presente capítulo, analizamos el caso de un flujo estelar bipolar con velocidad

de eyección variable de tipo sinusoidal. Suponemos que el gas es eyeetado de la

estrella en dos. direcciones opuestas desplazándose en un par dé conos con un cierto

ángulo de apertura y una determinada inclinación respecto al plano del cielo (ambas

cantidades son parámetros libres en nuestro modelo). En este sistema, se formarán

superficies de trabajo cuya evolución dinámica, suponemos que es la misma que

la descrita en el capítulo 6 para vientos estelares esféricamente simétricos (lo cual

indica implícitamente que las superficies dé trabajo formadas en flujos con simetría

cónica no. pierden una cantidad apreciable de masa por sus bordes). En nuestro

modelo, consideramos a las superficies de trabajo como porciones de esferas cuyas

dimensiones físicas dependen del ángulo de apertura del cono y de la distancia a la

estrella central. ^Encontramos que él espesor óptico de una superficie de trabajo es

función del parámetro de impacto y del ángulo azimutal proyectado en el plano del
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cielo. Adicionalmente, estimamos el espesor óptico a lo largo de una línea de visión

sumando las contribuciones de las superficies de trabajo que sean intersectadas por

la misma. Finalmente, calculamos la emisión en radio-continuo producida en un flujo

estelar bipolar en el cual se han formado varias superficies de trabajo, encontrando

la dependencia con el ángulo de inclinación del flujo estelar con el plano del cielo y

con el ángulo de apertura del cono.

7.1 Modelo geométrico del flujo bipolar

Considere un flujo estelar eyectado bipolarmente describiendo un par de conos opues-

tos con un determinado ángulo de apertura 9a. Suponga que el eje del flujo estelar

forma un ángulo 0$ con el plano del cielo, el cual es eyectado con una velocidad

variable de tipo sinusoidal (ec. [6.1]). En un flujo estelar con estas características,

se formarán sucesivamente superficies de trabajo cada una de las cuales presentará

una evolución dinámica como la descrita en la sección 6.1, si suponemos que no hay

pérdidas apreciables de masa por su bordes.

Definimos el sistema de referencia [x, y, z] como aquel en el cual el plano [y, z] corres-

ponde al plano del cielo y x al eje perpendicular al plano en dirección al observador

(ver Fig. 7.1). Seleccionamos un segundo sistema de referencia [x',y',z'} en el cual

z' coincide con el eje de eyección del flujo estelar. Haciendo coincidir al eje y' con

2/, entonces el eje x' se obtiene de rotar a x un ángulo 0¿. Observe que al selecionar

al eje z como la proyección del eje del jet en el plano del cielo, la transformación de

coordenadas de un sistema al otro dependerá únicamente de un ángulo (en nuestro

modelo #¿).

El primer aspecto por resolver cuando la eyección del flujo es bipolar, consiste en

determinar bajo que condiciones una línea de visión arbitraria (la cual se especifi-

ca por sus coordenadas (y, z) en el plano del cielo) intersecta a una superficie de

trabajo. En el modelo esférico, esta condición de intersección la obtuvimos a partir
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-Eje del flujo

V

Al Observador

Superficie de
trabajo

FIGURA 7.1: Diagrama esquemático de la eyección bipolar con simetría cónica definido

por su ángulo dé apertura $a y por el ángulo de inclinación <?,- que forma el eje del flujo

estelar (/) con el plano del cielo y — z. Los ejes y, y' son perpendiculares al .plano de la

figura.

del-parámetro de impacto de la línea de visión considerada y comparándolo con la

distancia de la superficie de trabajo a la estrella central (ver sección 6.1). En un

modelo bipolar, se requiere de un parámetro adicional para determinar si una línea

de visión íntersecta o íio a una superficie de trabajo. Usando coordenadas esféricas,

este parámetro adicional resulta ser el ángulo azimutal <& proyectado sobre ei plano

del cielo (ver Fig. 7.2). :Cada línea de visión se especifica con el ángulo 0 que forma

con el eje x (relacionado con el parámetro de impacto) y el ángulo azimutal <l>.

En nuestro -modelo, consideramos a la j-ésima superficie de trabajo formada en el

flujo estelar como una porción de la esfera de radio rws^ (Fig. 7.3a). Cada-uno de
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y y=Ds¡n®sin$>

z=Dsin@cos<&

x
Al observador

FIGURA 7.2: Diagrama donde se muestra el sistema de coordenadas definido por el

plano del cielo y — z y el eje perpendicular x con dirección al observador. Una línea de

visión arbitraria, la cual queda especificada con los ángulos © y <&, intersecta a una esfera

imaginaria de radio r en el punto P (x, y, z) a una distancia D del observador.

los puntos que pertenecen a la superficie de trabajo satisfacen la ecuación de una

esfera en ambos sistemas de coordenadas [re,y,2] y [x\y\z'\. Es decir,

y'2 (7.1)

de lo cual encontramos que,

y2- (7.2)

donde el símbolo (±) nos indica que es posible que una línea de visión intersecte a
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(a) (b).

A! observador

-FIGURA 7.3: Diagrama esquemático donde se muestra: (a) a una superficie de trabajo

como porción de una esfera con radio rW3\j], y (b) a una línea de visión que intersecta a la

superficie de trabajo en dos puntos con distintas coordenadas z' -para un solo valor :de z.

la superficie de trabajo en dos puntos distintos, es decir, dos puntos con distintas

coordenadas z' pero con un solo valor de z (Fig. 7.3b).

La transformación del sistema de coordenadas [#, y., z] al sistema [%', y', z'].se obtiene

mediante la rotación de los ejes x y z por un ángulo ^. Sustituyendo la ecuación

(7.2) en la transformación correspondiente se encuentran,

y cos
'11

y

z' =
1 i*}

— y— z2) sin 9i + z cos OÍ. (7.3)

1 1 5 • '
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La condición de intersección de una superficie de trabajo formada en cualquiera de

los conos del flujo bipolar, se obtiene al comparar las coordenadas z' (ec. [7.3])

de una línea de visión arbitraria con la coordenada correspondiente a los bordes del

cascarón esférico (± rway¡ eos 6a). Supondremos que el observador se encuentra a un

distancia mucho mayor que el radio del cascarón esférico rW3\j]-, lo cual nos permite

hacer la aproximación de que todos los puntos de la esfera se localizan a la misma

distancia D del observador.

Para el cono superior ( / > 0), una línea de visión arbitraria intersecta a la j-ésima

superficie de trabajo formada en el flujo estelar cuando,

2' > rW3\j} eos 9a.

Sustituyendo la ecuación (7.3) y expresando las coordenadas y y z en términos de

los ángulos 0 y $ (ver Fig. 7.2), se obtiene que la condición de intersección en el

cono superior es,

±{f%9]ñ - D2 sin2e sin2® - D2 sin2® cos2$)1/2 sin

+ D sin® cos$ eos OÍ > rwa\$\ eos 9a. (7.4)

Análogamente, para el cono inferior del flujo bipolar (z' < 0) se obtiene que la

condición de intersección está dada por,

sin

D sin® cos§ eos 0¿ < —rws¡j] eos 9a. (7.5)
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FIGURA 7.4: Diagrama donde se muestra el ángulo. 6 e formado por la línea de visión

tangente a la esfera imaginaria de radio rws^.

Haciendo variar $ : 0 -» 2TT y 0 : 0 -J- 6C (ver Figs. 7.2 y 7.4) aplicando las

condiciones de intersección (7.4) y (7.5), se toman en cuenta ambos conos del flujo

{bipolar (Fig. 7.1). Es claro que, usando un ángulo de apertura 9a ~ TT/2 para

cada cono del flujo estelar, se resuelve el caso de superficies de trabajo esféricas

independientemente del ángulo de inclinación 0¡ (ver Fig. 7.3a).

T.2 Emisión en radio-continuo de un flujo estelar

bipolar con variaciones periódicas dé tipo sinu-

soidal en la velocidad de eyección

Considere un flujo estelar eyectado con variaciones periódicas de tipo sinusoidal (ec.

[6.1]). Suponga que la eyección del flujo se presenta en forma bipolar describiendo

un par de conos simétricos respecto al plano [&', y'] como se muestra en la Figura 7.1.

En la sección 6;3, mostramos que este'típo de variabilidad produce periódicamente
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superficies de trabajoen el flujo estelar, cuyos-parámetros dinámicos son posibles de

obtener aplicando el formalismo desarrollado por Cantó et al. (2000). Supondremos

que las superficies de trabajo formadas en un viento estelar (modelo con simetría

esférica) y aquellas formadas en un flujo bipolar (modelo con simetría cónica) expe-

rimentan la misma evolución dinámica cuando la velocidad de eyección presenta el

mismo comportamiento temporal en ambos casos. Como se mencionó al inicio de la

sección 7.1, esta suposición es válida cuando las superficies de trabajo formadas en

el flujo bipolar no pierden una cantidad apreciable de masa por sus bordes durante

su ̂ evolücióridinámica.

Considerando lo'anterior, hemos aplicado al caso bipolar los resultados obtenidos

en las secciones 6.2 y 6.3 para los espesores ópticos de las superficies de trabajo

formadas en un viento estelar esféricamente simétrico. Sin embargo, en un flujo

bipolar existe la diferencia de que el espesor óptico a lo largo de una línea de visión

depende de dos parámetros en lugar de uno solo (como ocurre en el caso de un viento

estelar esférico). En la sección 7.1, encontramos los criterios geométricos que nos

indican cuando una línea de visión intersecta a una superficie de trabajo (ees. [7.4]

y [7.5]), donde mostramos una dependencia con un par de ángulos 0 y $ . Para

estimar el espesor óptico a lo largo de una línea de visión (definida por los valores

específicos de © y <&), sumamos las contribuciones de las i superficies de trabajo que

son intersectadas por la misma, es decir,

[l + ^ (COS2 9x - 1)

donde Tway\ (6, <&) es el espesor óptico de la j-ésima superficie de trabajo, dado por,

L

(ec. [6.26]) si se cumplen las condiciones (7.4)-(7.5), o en el caso de que no se
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c u m p l a n , - . . - • - • - - • = ••-.---:••• .-,-,

rwsV] (O,:$) = 0. (7.8)

Debemos destacar un par de aspectos importantes de la ecuación (7.6). En primer

lugar, observe que el ángulo #i que forma una línea de visión pasando por la estrella

central con la normal a la superficie de trabajo externa en el punto de intersección,

está relacionado con el ángulo 0 (medido desde la posición del observador) a través

de la ecuación,

_i sin 0
sin I ),

por lo cual, al usar a © como parámetro libre fijamos automáticamente el valor de £?i

y, por tanto, éste último no aparece como argumento del espesor óptico. En segundo

lugar, note que en la ecuación (7:6) no se ha incluido el factor 2 que aparece en la

ecuación (6.28) correspondiente al caso esféricamente simétrico, en virtud de que,

en él caso bipolar, las condiciones de intersección (7,4)-(7.5) involucran dos valores

de la coordenada zf representados por el símbolo (rfe).

Habiendo estimado el espesor óptico a lo largo.de cada línea de visión, es posible

calcular la emisión en radio continuo producida en el flujo estelar fijando el ángulo

de apertura del jet (Qa) y su inclinación respecto al plano del cielo (0$). El flujo total

se obtiene integrando la intensidad correspondiente a cada línea de visión sobre el

ángulo sólido :(ver por ejemplo, RybicM &Lightmán 1979), es decir,

SV^BV I / í l - e-^(®.*)) sin 0 ¿0 d$, (7.9)
Jo Jo ^ '

donde Bv es la función de Planclc en la aproximación Rayleigh-Jeans (éc. [6.20]) y,
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FIGURA 7.5: Flujo en radio-continuo a A = 2, 6 y 20 cm de un flujo estelar bipolar

con variación sinusoidal en la velocidad de eyección. Los parámetros del flujo bipolar son:

velocidad media del flujo vw~ 360 km s""1 con una amplitud vc = 60 km s""1 y un período

de variación P = 0.25 yr. Hemos supuesto una tasa de inyección de masa por la estrella

m = 10~6 M@ yr"1 localizada a D — 150 pe del observador. El ángulo de apertura del

flujo estelar es 0a = 30° cuyo eje forma un ángulo de inclinación 0¿ = 45° respecto al plano

del cielo.

representa el ángulo que forma la línea de visión tangente a la esfera (imaginaria)

de radio rws[í\ con el eje x (ver Fig. 7.4).

En la Figura 7.5, presentamos un ejemplo numérico de la solución a la ecuación

(7.9). Se muestra el flujo en radio-continuo a A = 2,6 y 20 cm predicho por nuestro

modelo, para un flujo bipolar con ángulo de apertura Ba — 30° y cuyo eje forma
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0.1 -
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FIGURA 7:6: índices espectrales entre 2-6 cm (línea discontinua) y entre 6-20 cm. (línea

continua) calculados a partir de los flujos en radio-continuo mostrados en la Figura 7.5.

un ángulo de -#i =?= 456 respecto al plano del cielo. Los parámetros de la velocidad

de eyección del flujo son: velocidad media vw— 360 km s"1 con una amplitud de

variación vc = 60 km s"1 y un período P = ;0.25 yr. Hemos supuesto una tasa de

inyección de masa por la estrella m = 10~6 M0 yr"1 localizada a una distancia D =

150 pe del observador. La Figura 7.5 muestra un comportamiento similar en todas

las frecuencias, aunque comparativamente inferior a la-Amisión producida en vientos

estelares esféricamente simétricos con el cinismo tipo de variación en la velocidad

de eyección (ver capítulo 6). La primera superficie de trabajo se forma en el flujo

bipolar a un tiempo tc = 0.34 yr, cuando se localiza a una distancia rc = 16.77

UA de la estrella central. En este instante, el flujo empieza a incrementarse hasta

alcanzar el valor máximo de la emisión correspondiente a una sola superficie de

trabajo, disminuyendo posteriormente debido ala caída en las velocidades de choque

(sección 6,2.1). 'Después de un período de variación (í = 0.59 yr), se forma en el
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t/yr

FIGURA 7.7: Flujo en radio-continuo a A = 6 cm de una eyección estelar bipolar con

variación sinusoidal en la velocidad de inyección. El ángulo de apertura del flujo es 8a = 30°

y los ángulos de inclinación son 6$ : 0°, 45° y 90° respecto al plano del cielo. Los parámetros

del flujo bipolar son: velocidad media del flujo vw= 360 km s"1 con una amplitud de vc = 60

km s"1 y un período de variación de a 0.25 yr. Hemos supuesto que la tasa de inyección

de masa por la estrella central esm = 10~6 M0 yr"1 localizada a una distancia D — 150

pe del observador.

flujo estelar una segunda superficie de trabajo, provocando que la emisión vuelva a

incrementarse. A tiempos posteriores, el flujo presenta un comportamiento periódico

debido a la formación de nuevas superficies de trabajo en intervalos de tiempo de

un período P. El período de variación del flujo corresponde al de la velocidad de

eyección del gas:

En la Figura 7.6, mostramos los índices espectrales entre A(2-6 cm) y A(6-20 cm)

calculados á partir de los flujos en radio-continuo mostrados en la Figura 7.5. En-

contramos que el flujo estelar es ópticamente delgado a todas las longitudes de onda,
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FIGURA 7.8: Flujo en radio^cpntinuo promedio como función del ángulo de inclinación

OÍ. Los parámetros del flujo estelar corresponden al modelo presentado en la Fig. 7.7.

mostrando un comportamiento periódico y similar al.de vientos estelares esférica-

mente simétricos, con el mismo período de variación que el correspondiente a la

velocidad de eyección del gas (P = 0.25 yr). Se observa que el-índice espectrales

superior a bajas frecuencias (A 6-20 cm) que a más altas frecuencias (A 2-6 cm),

dado que el espesor óptico TW8\J\ OC V~%1 (ec. [7.7]).

En las Figuras 7.7 y 7.8, presentamos un ejemplo de la dependencia en lá emisión

producida por el flujo estelar con el ángulo de inclinación 0¿. La Figura 7.7 muestra

el flujo en radio-continuo a A = 6 cm proveniente de una eyección estelar bipolar con

un ángulo dé apertura 0a = 30p usando distintos ángulos de inclinación 0i(~ 0°, 45°,

y :90o) respecto al plano del cielo. Hemos supuesto que el flujo estelar es eyectado

con una velocidad media vw= 360 km s"1, con una amplitud de variación vc = 60

km s"1 y un período P — 0.25 yr. La tasa de inyección de masa por la estrella
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central es m = 1G~6 M© yr"1 localizada a una distancia D = 150 pe del observador.

Observamos que, para un mismo conjunto de parámetros de la velocidad de eyección

(velocidad media, amplitud y período), la emisión producida por el flujo estelar es

superior para el caso, en el cual el eje de eyección bipolar forma un ángulo % = 45°

respecto al plano del cielo.

Debido a este comportamiento en la emisión, promediamos el flujo a A — 6 en un

intervalo de tiempo igual a un período de variación P usando diferentes ángulos

de inclinación 0¿(— 0o, 30°, 45°, 60° y 90°). Nuestros resultados los mostramos en

la Figura 7.8, en la cual se observa que el flujo promedio tiene un comportamiento

creciente en el intervalo 0¿ : 0o —5- 45° hasta alcanzar un valor máximo en 45°. Para

ángulos de inclinación superiores (0¿ : 45° —> 90°), el flujo promedio disminuye con

una pendiente menos pronunciada.

Finalmente, verificamos que los resultados del modelo desarrollado en este capítulo

para el caso particular de un flujo bipolar con un ángulo de apertura 0a = 90°,

independientemente del valor del ángulo de inclinación f?¿, coincidieran con los co-

rrespondientes al modelo desarrollado en el capítulo 6 para vientos estelares esféri-

camente simétricos. Por tanto, ambos tratamientos resultan ser equivalentes para

vientos estelares eyectadós isotópicamente.
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Capítulo 8

Conclusiones Generales

'En ésta tesis, proponemos que la emisión en radios-continuo observada en flujos

estelares de estrellas de baja masa, como vientos estelares con simetría esférica y

flujos bipolares, es producida en ondas de choque generadas en el flujo estelar como

resultado de una velocidad de inyección dependiente del tiempo. Nuestro modelo

se basa en suponer variaciones periódicas en la velocidad de inyección de un flujo

supersónico que resultan en la formación de superficies de trabajo (Raga et al. 1990),

y cuyo estudio dinámico efectuamos basándonos en el modelo analítico desarrollado

por Cantó et al. (2000). Estas superficies de trabajo emiten radiación en continuo

detectable en frecuencias de radio. En particular, exploramos dos diferentes tipos de

variabilidad en la velocidad de eyección del flujo estelar: una variación de tipo salto,

que consiste en un aumento brusco en la velocidad de eyección, y una variación de

tipo sinusoidal- En ambos casos, hemos supuesto que la tasa de inyección de masa

permanece constante.

•Inicialmente, consideramos la variación de salto en la velocidad de eyección (por ser

el caso más simple), donde suponemos que el flujo estelar comienza a ser eyeetado

con velocidad v0 incrementándose bruscamente a un valor av0 (a > 1). Este tipo

de variabilidad, produce instantáneamente una superficie.de trabajo que se desplaza

a través del flujo con velocidad constante y cuyo valor es-intermedio entre ambas

velocidades (Ü^VQ). Adicionalmente, consideramos dos casos particulares de este
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tipo de variabilidad: en el primero de ellos, suponemos que la velocidad av$ del

ñujo estelar permanece por tiempo indefinido, y en el segundo caso, suponemos

que el flujo estelar es eyectado con velocidad aw0 por u n tiempo finito, después del

cual, la velocidad de eyección es nuevamente VQ (pulso en la velocidad de eyección).

Encontramos que la diferencia fundamental en ambos casos, radica en la evolución

dinámica de la superficie de trabajo. En el primer caso, la superficie de trabajo

se desplaza en todo momento con velocidad constante, estando constituida por dos

ondas de choque. En el segundo caso, la superficie de trabajo experimenta dos

etapas distintas durante su evolución dinámica: una etapa inicial, en que se desplaza

con velocidad constante, y una segunda etapa, en la cual el choque externo ha

desaparecido por haberse incorporado totalmente a la superficie de trabajo el viento

con menor velocidad (VQ), razón por la cual la superficie de trabajo es acelerada hasta

que el material con mayor velocidad (au0) se incorpora totalmente a la superficie de

trabajo.

En primera instancia, supusimos una simetría esférica para la eyección del flujo

estelar (viento estelar). Una vez formada la superficie de trabajo en el viento, nos

preguntamos si es o no importante el efecto de la preionización del gas por los

fotones producidos en cada onda de choque, es decir, si debemos tomar en cuenta

la contribución a la emisión total por el viento preionizado. Para resolver este

cuestionamiento, analizamos separadamente la preionización en el viento externo

(con velocidad VQ) y en el viento interno (con velocidad ÜVQ) a la superficie de

trabajo, suponiendo velocidades de choque lo suficientemente elevadas (> 110 km

s"1) como para generar en el viento estelar dos capas completamente ionizadas (capas

de Strómgren) delimitadas por cada frente de ionización y la posición de la superficie

de trabajo. >

En el análisis del viento externo, planteamos la ecuación de balance de ionización

para los fotones que emergen del frente de choque externo, considerando la fracción

de ellos que es consumida en ionizar a las partículas-neutras que arriban al frente de
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ionización y 4a &aeción-que se consumen en la ionización de los átomos que sernas

recombinado en la capa de Strómgren. Encontramos que la producción de fotones

ionizantes que emergen del frente de choque (la cual es independiente del tiempo pa-

ra simetría esférica) se consumen principalmente en ionizar a las partículas neutras

que atraviesan al frente de ionización, prácticamente durante toda la evolución di-

námica de la superficie de trabajo. La posición y velocidad del frente de ionización

(relativos a los valores correspondientes de la superficie de trabajo) presentan un

comportamiento asintótico para tiempos suficientemente grandes (í —)• oo) y cuyos

valores dependen de la velocidad de choque que se considere. Entre mayor sea esta

velocidad, el frente de ionización se alejará más del frente de choque y con mayor

velocidad. Mostramos que el valor al cual tiende la velocidad de] frente de ionización

corresponde al valor inicial, lo cual ocurre debido a qué en ambas etapas (í = 0 y

í —¥ oo), las recombinaciones en la capa de Strómgren son ignorables y todos los fo-

tones se consumen principalmente en ionizar a las partículas neutras que atraviesan

al frente dé ionización.

Análogamente, planteamos la ecuación de balance de ionización para el viento inter-

no a la superficie de trabajo correspondiente a los fotones que emergen del frente de

choque interno. Esta ecuación involucra un término adicional en comparación con el

caso del viento externo, dado que existe una fracción de fotones que logran atravesar

la capa ionizada sin ser absorbidos en su trayectoria, incorporándose nuevamente a la

superficie de trabajo. Para cuantificar esta cantidad, modelamos al flujo de fotones

que se producen en el choque interno bajo la aproximación de dos-corrientes en sime-

tría esférica, de lo cual encontramos que la fracción de'fotones que no son absorbidos

se incrementa con la velocidad de choque mostrando un comportamiento asintótico

a un valor constante para t -> oo. A diferencia del viento externo, obtuvimos que la

velocidad del frente de ionización para t —> oo es distinta del valor correspondiente

en t = 0, lo cual es de esperarse si tomamos en cuenta que inicialmente la fracción

de fotones que escapan de la región interna sin ser absorbidos es nula. Un aspecto

interesante por comentar, es el hecho de que, para un mismo conjunto de parámetros
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del viento estelar (a, VQ y m), encontramos que el ancho de la capa de Strómgren

externa es mayor que el ancho de la capa interna pese a que la velocidad de choque

interna es superior y que, por tanto} la tasa de producción de fotones ionizantes es

más alta que en el choque externo. La razón del porqué ocurre esto, radica en que

la densidad del viento disminuye como el cuadrado de la distancia a la estrella, por

lo que el camino libre medio de los fotones en el viento externo es mayor que en el

viento interno.

Al haber estudiado la preionización del viento estelar, procedimos a calcular el es-

pesor óptico en radio-continuo a lo largo de una línea de visión perpendicular a los

frentes de ionización y a la superficie de trabajo. En el cálculo de la contribución

al espesor óptico por las capas ionizadas, usamos nuestros resultados previos para

conocer la posición de los frentes de ionización en cada capa de Strómgren. Por otra

parte, estimamos el espesor óptico de la superficie de trabajo sumando las contri-

buciones de las dos ondas de choque que la constituyen, donde cada una de ellas la

obtuvimos usando los resultados numéricos de los modelos de Ghavamian & Harti-

gan (1998). Los resultados que obtuvimos fueron contundentes, el espesor óptico de

la superficie de trabajo (a í~2) es órdenes de magnitud superior a la contribución

de las capas ionizadas (oc í"3), razón por la cual, ignoramos la preionización del gas

en cálculos posteriores de la emisión en radio-continuo de un flujo estelar.

Posteriormente, encontramos una solución analítica para la emisión de la superficie

de trabajo en términos de una función exponencial. Nuestra solución predice un

aumento inicial del flujo a t2 mientras la superficie de trabajo se encuentre en el

régimen ópticamente grueso. A partir de un cierto tiempo crítico tc (el cual es

función de la frecuencia a la que se observe), la superficie de trabajo se vuelve

ópticamente delgada y el flujo tiende a un valor constante. El modelo predice un

aumento del flujo con la frecuencia en la etapa ópticamente gruesa de la superficie

de trabajo, y un valor inferior a más altas frecuencias en el régimen ópticamente

delgado. Encontramos una ecuación simple para estimar el flujo en radio-continuo
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-de-nina- superficie de trabajo ^ópticamente delgada-en términos de las velocidades de;

choque, la tasa de pérdida de masa del viento estelar, la distancia a la fuente de

emisión y la frecuencia a la que se observe.

En el caso de que la variabilidad en la eyección del viento estelar consista en un

pulsó, el comportamiento inicial del flujo es idéntico al caso de una variación de

salto. Sin embargo, mostramos que al momento en que Sé incorpora totalmente el

viento con menor velocidad (vo), el flujo/presenta una caída debido a que desaparece

el choque externo de la superficie de trabajo. Hemos supuesto que esta disminución

en el flujo es instantánea, pese á que en realidad ocurre en escalas dé tiempo del

orden del tiempo de enfriamiento, sin embargo, éste último es muy inferior al tiempo

de evolución dinámica de la superficie de trabajo (Apéndice A). Posteriormente, el

flujo decae debido a que el choque interno es acelerado por el viento con mayor

velocidad (aí/0)> provocando que la velocidad de choque disminuya continuamente

hasta que la superficie de trabajo deja de emitir al instante én que el viento rápido se

ha incorporado totalmente pasando .por el frente de choque interno. La duración del

pulso la estimamos suponiendo que el choque externo desaparece cuando la superficie

de trabajo serlocaliza a una distancia de 50 UA de la estrella central, obteniendo

intervalos de tiempo en escala de meses.

Al suponer que se presentan pulsos periódicos en la velocidad de eyección del viento

estelar, encontramos que se formarán nuevas superficies de trabajo. -La evolución

jdinámicá de uña superficie de trabajo cualquiera difiere de laque le precede por un

intervalo de tiempo igual a un período de variación, formándose en él viento estelar

una zona interna, en la cual se localizan superficies de trabajo (equidistantes entre

sí) en la etapa inicial de velocidad constante, y una zona externa, donde se encuen-

tran las superficies de trabajo aceleradas. Calculamos el espesor óptico a lo largo de

cada línea de visión sumando ía Contribución de cada cascara que sea interséctada

por la misma, e integramos la intensidad respecto al ángulo sólido, subtendido por

la superficie de trabajo externa para obtener el flujo en radio-continuo del viento
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estelar. Mostramos que el comportamiento inicial del flujo con el tiempo (a dife-

rentes frecuencias) consiste en incrementos sucesivos del orden del valor máximo en

la emisión de una superficie de trabajo, hasta el instante en que la cascara externa

arriba a la región donde es acelerada. A partir de este momento, el flujo tiende a

un comportamiento periódico con el mismo período de variabilidad que el corres-

pondiente a la velocidad de eyección del viento. El modelo predice que la emisión

presentará dos caídas en su valor en un intervalo de tiempo igual a un período, la

primera de ellas se presentará cuando una superficie de trabajo comience a acele-

rarse, y la segunda, al momento en que una cascara acelerada deje de emitir. En el

mismo intervalo de tiempo, la emisión se incrementará cuando una nueva superficie

de trabajo se forme en el viento estelar. Encontramos que las diferencias particula-

res en el comportamiento temporal del flujo a distintas frecuencias se deben a que

el tiempo de transición (del régimen ópticamente grueso al delgado) es distinto en

cada una de ellas. En cuanto a los índices espectrales, mostramos que el viento es

ópticamente grueso al formarse la primera superficie de trabajo por lo que el índice

espectral av= 2 en todas las frecuencias. Conforme evoluciona el sistema, las su-

perficies de trabajo más alejadas de la estrella llegan a ser ópticamente delgadas, en

tanto que las recién formadas son ópticamente gruesas, dando como resultado un

comportamiento periódico en el índice espectral con un valor av (> —0.1) superior

a más bajas frecuencias.

A continuación, comparamos las predicciones de nuestro modelo con observaciones

de este tipo de objetos estelares. Para ello, usamos las observaciones de la fuente

central de Serpens que nos fueron amablemente proporcionadas por S. Curiel (2002,

comunicación privada) correspondientes a los flujos a A = 3.6 y 6 cm, con su res-

pectivo índice espectral, para 5 temporadas de observación comprendidas entre 1990

y 1998. El valor del flujo promedio a cada longitud de onda y el correspondiente

índice espectral logramos reproducirlos usando un modelo de viento estelar con los

siguientes parámetros: una tasa de pérdida de masa m— 1.4.x 10~6 M© yr"1, una

velocidad de eyección inicial VQ= 200 km s"1 con un factor de cambio a = 2 (awo=
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400= km-s 1), una distancia-a la fuente £> — 300-pc^y-qinperíodo de variabilidad de

0.7 yr, obtenido de suponer un tamaño físico de la región emisora de 50 UA (similar

al observado de 60 UA).

En un intento por explorar otro tipo de dependencias temporales en la velocidad de

eyección (probablemente más realistas), supusimos que el viento es eyectado con una

variabilidad de tipo sinusoidal. Esta variación .en la velocidad presenta la compleji-

dad, comparativamente a la variabilidad de pulso, de que las superficies de trabajo

no se forman instantáneamente sino que a una cierta distancia de la estrella despla-

zándose con velocidad variable en el tiempo. Usando los resultados de Cantó et al.

(2000) piara una variación sinusoidal, calculamos la posición y velocidad de la super-

ficie de trabajo a cada tiempo, y con ello, las densidades prechoque y las velocidades

de choque. Mostramos que la velocidad de choque es nula al momento de formarse la

superficie de trabajo y se va incrementando hasta alcanzar un valor máximo a partir

del cual disminuye con el tiempo. Por su parte, la densidad prechoque es infinita al

tiempo tc en el que se forma la superficie de trabajo, disminuyendo drásticamente a

tiempos cortos (í ~ íc) y más lentamente para t -> oo.

Habiendo calculado las densidades prechoque y las velocidades de choque en ambos

frentes de choque de una superficie de trabajo, usamos nuevamente los resultados de

los modelos desarrollados por Ghavamian & Hartigan (1998) para estimar el espesor

óptico. Encontramos que éste aumenta desde que se producen los choques en el

viento (instante en el cual es cero) hasta alcanzar un valor máximo, como resultado

del aumento inicial en las velocidades de choque, a partir del cual disminuye rápi-

damente. Usando valores típicos de vientos en estrellas T-Tauri, encontramos que

la superficie de trabajo es ópticamente delgada durante toda su evolución dinámica.

Conocido el espesor óptico de la superficie de trabajo, procedimos a calcular la

^emisión en radicncontinuo encontrando que el flujo presenta un comportamiento

creciente desde la formación de la superficie de trabajo hasta el momento en que

alcanza un valor máximo, a partir del cual el flujo disminuye rápidamente tal como
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ocurre con el-espesor óptico. Por otra parte, los índices espectrales muestran también

un crecimiento inicial en todas las longitudes de onda alcanzando un valor máximo

y caer abruptamente a tiempos posteriores (av -> —0.1).

En el caso de que la variabilidad sinusoidal en la velocidad de eyección del viento

estelar se presente de manera periódica, se forma una superficie de trabajo cada

ocasión que transcurre un intervalo de tiempo igual a un período de variabilidad.

Para obtener la emisión total de esta configuración, generalizamos las ecuaciones

correspondientes a una sola superficie de trabajo para conocer la posición y velocidad

de cada cascara a cualquier tiempo y, con ello, estimar el espesor óptico a lo largo

de cada línea de visión. Integrando respecto al ángulo sólido de la región emisora,

encontramos que el flujo en radio-continuo muestra un comportamiento periódico

en todas las longitudes de onda, con el mismo período de variabilidad de la eyección

del gas. Para determinar el valor de este último, relacionamos la amplitud de la

oscilación sinusoidal y el valor medio de la velocidad de eyección con el factor de

cambio y la velocidad del viento inicial correspondientes a una variación de salto.

Suponiendo un tamaño físico de 50 UA y valores típicos de vientos en estrellas T-

Tauri, obtuvimos periodos de variabilidad en escala de meses. Asimismo, los índices

espectrales muestran un comportamiento oscilante a todas las longitudes de onda

con un valor av > —0.1.

Motivados por el hecho de que las observaciones muestran morfologías bipolares

en un gran número de flujos estelares en estrellas de baja masa, nos propusimos

extender nuestro modelo a este tipo de eyecciones. Para ello, supusimos que el

material es expulsado por la estrella en dos direcciones opuestas describiendo un

par de conos caracterizados por el ángulo de apertura y el ángulo de inclinación del

eje del flujo bipolar respecto al plano del cielo. Si la eyección del gas presenta un

comportamiento periódico de tipo sinusoidal, se formarán continuamente superficies

de trabajo con las mismas propiedades dinámicas que las que obtuvimos para el

caso de vientos estelares esféricamente simétricos, siempre y cuando no se presenten
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-pérdidas apr-eGÍables de masa por sobordes. -.....--.-- .................. ......

En nuestro modelo, supusimos que las superficies de trabajo formadas en el flujo

bipolar pueden considerarse como pequeñas porciones de esfera (cascarones esféricos)

cuyo tamaño físico depende del ángulo de apertura del cono y de la distancia a la

estrella central. Con esta suposición, aplicamos los resultados que obtuvimos para

la evolución dinámica de las superficies de trabajo formadas en un viento estelar, y

nos preocupamos simplemente por su intersección á lo largo de cada línea de visión

considerando una simetría cónica bipolar. Encontramos los criterios geométricos en

coordenadas esféricas (uno para cada cono), que nos indican cuando una superficie

de trabajo es intersectada, y con ello, estimamos el espesor óptico a lo largo dé cada

línea dé visión.

Posteriormente, calculamos el flujo en radio-continuo del sistema integrando la inten-

sidad a cada línea de visión respecto al ángulo sólido de la configuración. Obtuvimos

que el comportamiento temporal tanto del flujo como de los índices espectrales son

muy similares al caso de vientos estelares.esféricamente simétricos. Sin embargo, pa-

ra un mismo conjunto de parámetros de la velocidad de eyección del gas, la emisión

en el caso :bipolar es comparativamente inferior al caso de un viento estelar debido

a que hemos considerado a las superficies de trabajo como pequeñas porciones de

esfera.

Uno de -los resultados con mayor importancia de nuestro modelo, consiste en que la

emisión producida en un flujo, bipolar depende de manera importante con el ángulo

de inclinación que forma el eje de eyección con el plano del cielo. Cabe mencionar que

los resultados de nuestro modelo para un flujo bipolar coinciden con los resultados

del modelo de vientos estelares cuando el ángulo de apertura del cono es de 90°,

independientemente del ángulo de inclinación. Es decir, que hemos encontrado dos

formas alternativas, pero equivalentes, para calcular el flujo en radio-continuo a

distintas frecuencias y sus correspondientes índices espectrales de vientos estelares

esféricamente simétricos eyectados por estrellas de baja masa.
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Proponemos al modelo que hemos desarrollado a Alargo de esta tesis, como-una

posible explicación a la emisión en radio-continuo detectada en flujos estelares de

estrellas de baja masa. Las predicciones de nuestro modelo, en cuanto a la magnitud

de los flujos en radio-continuo e índices espectrales, reproducen razonablemente bien

los valores observados en estos objetos, considerando parámetros típicos de flujos

estelares en estrellas T~Tauri. Sin embargo, para comparar las predicciones del

modelo concernientes al comportamiento temporal de los flujos e índices espectrales,

se requiere de un conjunto de observaciones (no disponible hasta hoy día) de algunas

de estas fuentes en escalas de tiempo inferiores a los períodos de variabilidad que

nuestro modelo predice (del orden de algunos meses).

Como continuación a esta investigación, realizaré durante mi estancia posdoctoral

simulaciones numéricas de flujos estelares en objetos jóvenes de baja masa, entre

otros temas. El proyecto de investigación incluye simulaciones hidrodinámicas tri-

dimensionales de vientos estelares sujetos a variaciones periódicas en la velocidad

de eyección, para las cuales supondremos variabilidades de tipo salto y sinusoidales.

Adicionalmente, desarrollaremos simulaciones numéricas de flujos bipolares con va-

riaciones de tipo diente de sierra, en la cuales se presenta inicialmente un aumento

lineal en la velocidad de eyección, seguido de una caída abrupta en su valor. Este

tipo de variabilidad parece ser el indicado para reproducir la morfología observada

en los objetos HH.

El desarrollo de estas simulaciones numéricas es particularmente importante porque

nos servirá como marco de referencia a las predicciones de nuestro modelo. A partir

de ellas, se obtendrán soluciones más realistas para flujos estelares en estrellas jóvenes

de baja masa relajando las diversas aproximaciones y suposiciones que el desarrollo

de un modelo analítico requiere.
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Capítulo

Summary of tlife thesis

Young stars of low and intermedíate masses frequently show continuum emission in

radio frequencies. The observed flux densities and spectral índices indícate that,

in most cases, this emission is of thermal (free f̂ree) origin and is produced in the

powérñil stellar winds and/or bipolar outflows emánating from the stars. However,

this interpretation faces the problera ofthe ionizationof the wind. Photoionization

can be ruled out due to -the láck of enough UV photons. emitted by- this kind of stars.

In this thesis, we -present a modéí in which the emission (and ionization) is produced

by internal shocks in the flow. These shocks aire the result of períodic variations of

the velocity of the flow at injéction. It is shown that .the free-free radio emission

predicted by the model is in good agreement with'those observed in young stars of

low and intermedíate masses.

The summary is organized as follows. In section I, wepresent an introduction, giving

the antecedents of the próblem. In section II, we preserit the model, together with

.our basic assumptions. In section III, we use the resuits of Ghavamian & Hartigan

(1998) toobtain the opticaldepth (inradio-continuünl) from ashock wave given the

shóck velocity and préshock density. Section IV shows the resuits obtained for the

predicted radio-continuum fluxes in centimeter wavelengths and the corresponding •

137



SUMMARY OF THE THESIS

spectral índices for a single working surface. In section V, we present the results

of the model for a wind with periodic variations in its parameters forming a set of

outgoing working surfaces. Section VI shows the results obtained for the emission

and spectral Índices for a stellar wind with a sinusoidal ejection velocity. In section

Vil, we; ;mo;del a bipolar outflow with a sinusoidal ejection velocity. Finally, we give

lour conelusionsdri section VIII.

I. Introduction

Radio-continuum emission is frequently observed coincident with young stars of low

and intermediate masses (Evans et al. 1987, Natta 1989, Curiel et al. 1993). Both

the observed flux densities and spectral Índices suggest a thermal (free-free) origin for

this emission. Also, since in most cases the spectral índex is cióse to that predicted

by models of ionized stellar winds (Panagia & Felli 1975; Wright & Barlow 1975),

this has been adopted as the most likely interpretation for this emission. Backing

this interpretation there is the fact that recently formed stars indeed posses strong

supersonic flows either in the forin of stellar winds or of collimated jets (e.g. Natta

1989).

However, it has also been recognized that there areserious difflculties in producing

the ionization in these fiows (see for instance Rodríguez & Cantó 1983). Photoio-

nization of hydrogen from its ground level can be ruled out due to the lack of the

required UV photons rate with enough energy to ionize these powerful winds. Ioni-

zation from upper energy levéis has been proposed' as an alternative that may solve

this problem (Thompson 1982, 1987; Evans et al. 1987).

Several years ago, Rodríguez & Cantó (1983) and Torrelles et al. (1985) pointed out

that the necessary ionization rate could also be obtained by thermalizing a small

fraction (a few tenths) of the kinetic energy of the fiW, even if the wind is neutral
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when leavingthe stellar surface. Such a thermaiization-cotild be proéuGédby shocks

in the supersonic flow as it encounters obstacles in its way out. Years later, Curiel,

Cantó, & Rodríguez (1987) worked out a model for the thermal radio continuum

emission generated by a .shock wave with velocities around 100 km s"1, in order to

expjain the obseryed centimeter spectrüm of Herbig-Haro objects 1 and 2. These

objects are rnost likely shock .waves excited by a supersonic jet interacting with itself

and/or with its environment.

Recently, Ghavamian & Hartigan (1998) have iñvestigáted in moredetail the radio

emission of interstellar shock waves in a wide rjange of shock velocities and difíerent

preshock densitiés. Their resülts indícate that a sizeable amount of radio-coñtinuuin

radiation can be produced in shocks with the sort of velocities and deiisities expected

in the flows emanating from low-mass, recently formed stars.

Supersonic flows are always subject to the development of shock waves given the

right conditions and mechanical süpport. In particular, Raga et al. (1990) show

•thát supersonic variabilities in the ejection velocity in a supersonic flow result in the

formation of two-shock wave structures (called working surfaces) which travel down

the flow. These working surfaces emit contintium radiation that may be detected in

radio.

In this thesis, we haye estimated -the emission in radio-frequencies of the working

isurfáces generated in a stellar wind and/or a bipolar outflow subject to variations

in its injection velocity. For this, we have used the formalisra of Cantó et al. (2000)

to obtain the kinematieal properties of the working surfaces, that is, their veloci-

ties, ppsitions, shock velocities and preshock densitiés given the variations of the

-injected flow. We then use the results of Ghavamian & Hartigan (1998) to estimate

-the emission of each working surface, to finally obtain the emission of the whole

conñguration.
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II. The dy&amical model

We consider an isotropic stellar wind with mass loss rate ra and terminal velocity VQ

subject to periodic variations in the latter qúantity. In particular, we will assume

variations such that the terminal velocity suddenly increases by a factor a (> 1)

during a finite interval of time Ór, and then instantaneously returning back to its

original valué (here in after we will refer to this variability as a jump variation). The

changes repeat periodically with a period r (> Sr).

Each time one of these changes takes place, a working surface is formed as fast

material overruns the lower velocity material in front of it. The velocity of the

working surface is thus intermedíate between these two velocities and two shocks

bound the working surface. The inner one decelerates the fast upstream flow while

the outer one accelerates the downstream low velocity flow, up to the velocity of the

working surface (see Fig, 9.1).

Using the formalism in Cantó et al. (2000) it can be shown (see Appendix B.l) that

each working surface forms instantaneously (as the fast flow begins to be ejected) at

the base of the wind (assumed to be the stellar radius) and moves with a constant

velocity given by,

Since the working surface moves with constant velocity, its distance rws to the central

star after a time t sincé the beginning of the fast flow is simply,

rws = r0 4- vwst, (9.2)

where ro is- the stellar radius. The shock velocities (the relative velocity between
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FIGURA 9.1: Schematic diagram showing a working surface produced in the wind initially

ejected with velocity VQ, which instantaneously changes its valué to avo (a > 1). The

working surface velocity vws is intermedíate between these two velocities. The two thick

circles represent the shocks bounding the working surface.

the working surface and the flow entexing the shock) for the interna! and externa!

shocks are also constant and given by,

= a1 / 2(a l / 2 - 1) v0, ves = (a1/3 - 1) „„, (9.3)

respectively (note that V{s > veB).

We müst erriphasize that in the star's frame of reference both shocks move outwards,

that is, their radii increase with time. In fact, in the approximation adopted in this

thesis in the sense that the width of the working surface is negligible with respect to

its distance from the star (see Appendix A.l), the spatial velocities of both shocks

.are equal and equal to the velocity of the working surface. This approximation has
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been used in deriving equatioa (9.3). In the frame of reference traveling withthe

working surface the inner shock moves inwards, that is, into the fast wind, wMle

the outer shock moves outwards into the slow wind. Therefore, the working surface

becomes thicker as it evolves. As it is shown in Appendix A.l, this effect can be

ignored at scale distances < 104 AU.

The preshock partióle densities are,

where m is the mean mass per nucleón.

This initial stage of constant velocity ends when the low velocity downstream ma-

terial is completely engulfed by the worldng surface (note that the low velocity flow

is detached from the fast flow ejected in the previous period since we are assummg

Mghly supersonic flows). After this time, the outer shock disappears and the only

material that feeds the working surface is the fast upstream flow. This second stage

begins at a time,

tml ~ aV2

when the working surface is at a distance,

(9.6)

It is shown in Appendix B.2 that the working surface velocity and position are now

given by,

«o tf(i), " (9-T)
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(9.8)

where

•o - a1/2

11/2
(9.9)

1/2 1/2

<], (9-10)

with thé constánt fi defined by,

i / 2

and t is a dimensionless time given by í = í/¿o with í0 = VQ/CP

The sho.ck velocity of the stirviving (inner) shock is given by,

:a
,1/2 (9.11)

and substitution of equation (9.8) intó eqüation (9.4) gives the préshock density.

This second stagé also ends when all of the fast material is incorporated into the

•working siirface. This happens at a time,

6 •

2(1 -
4(1 - o-1/»)

(9.12)

when the working surface is at a distance,
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After this time (and distance) the working surface travels freely with a constant

velocity given by,

(9.14)

and expanding laterally with the local sound speed. We will assurae that in this

final, free stage there is no emission from the working surface.

III. The radio-continuum emission from a shock

wave

Ghavamian & Hartigan (1998) have performed detailed calculations of the free-free

emission expected to emanate from planar interstellar shock waves. Their results

are shown in the form of brightness temperatures and spectral índices as functions

of the shock velocity, the preshock density and the view angle. However, in order to

use these results to estímate the emission of the working surfaces described above,

keeping the calculations as simple as posible, we were forced to convert brightness

temperatures into effective optical depths.

In our model, any line of sight intersects more than one shock wave (even one working

surface has two shocks). Therefore, the easiest way to estímate their combined

contribution was to assume a unique excitation temperature for all of them, then

to estímate their individual effective optical depths (using the results of Ghavamian

& Hartigan 1998) to finally obtain- a total effective optical depth by simply adding
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together eaefr-individual opticaldepth.-^With the total optieal^depth and a unique

excitation temperatura, the emergent intensity-follows directly. To this purpose we

proceed as follows.

First, we assume that the brightness temperature can be written as

(9.15)

where 6 is the viéw angle, fv is an average óptica! depth in the direction perpendicular

'to the shock, v is the frequency and Tex is .an average excitation teraperature. Next,

•WQñxTes; to 104 K and, since fvAs proportional to v~2A in the radio, we tise equation

(9.15) and the calculations of Ghavamiaa & Hartigan (1998) for TB. (their models

with 0 = 0 and preshóck density 105 crn~3) to estimate the dependeñce of the average

optical depth on the preshóck density (no) and shock velocity (vg)- Our results can

be represented ~by, ¡ ^ 3

Tv~P Vcm-s; llOOfem 5"1/ \VfrK) \5GHz) ' l j c o ^
C O

whére /? and 7 are constants that take diíferent valúes according to the shoek velocity.

For 20-ldn s"1 < v8 < 58 kin s~\ we find that /? = 3.61 x 10"7 and 7 = 5.785. For

higher velócities (58 km s™1 < v3 < 100 km s"1) we obtain ¡3 = 1.07 x 10~7 -and

7 = 3.55.

Although it is clear that equation (9.16) ís only acrude, oversimplified representaron

of the results of Ghavaraian .& Hartigan (1998) with several and.potentially severe

drawbacks (for instance, it cannot represent shodcs with velócities aroünd 100 km s"1

which, according to Ghavamian Si Hartigan. (1998), nave TB greater than 104 K) we

use it as a preliminary estimate of the emission of a working surface since it seems

to be accurate enough for the range of shock velócities considered in this thesis.
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In addition, we will neglect the contribution to the -total óptica! depth by -the pre-

cursor (in both downstream and upstream directions) because the optical depth of

the working surface is orders of magnitud higher (see chapter 3 and section 4.2 of

this thesis).

IV. The radio-continuum emission from one working
surface

Consider one working surface which is at a distance rws from the star at time t

and assume that the working surface is thin enough to be described by this unique

distance (it is shown in Appendix A that this is a good approximation).

Let TV(¡£) be the optical depth of the working surface along a line of sight intersecting

the working surface at an angle 0 from the normal (¿Í = cos9), then the flux observed

at a distance D is,

(9.17)

where Bv is the Planck function, rv(¡x) = TU(1)/JJ. and rv(l) is the optical depth

perpendicular to the working surface. The factor two in front of the optical depth

in equation (9.17) takes into account the fact that any line of sight intersects both

the approaching and receding sides of a given working surface. Equation (9.17) has

the analytic solution,

(9.18)

whexe E^iz] is the second order exponential integral.

The spectral Índex of the emission otv — (i//S-v)(dSv/dj/) is given by,
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FIGURA 9.2: Predicted radio-contimium ñüxes at A = 2, 3.6, 6 and 20 cm froto an

isotropic stellar wind with a variation time Ór —>• oo (solid linea) and 5r = 0.0836 yr

(dashed linea). The initi.al injection velodty adopted is VQ = 350 kms™1 which süddeüly

increases by 30% (a — 1.3) with. a steady masa loss rate m = 10~6 M0 yr"1, The source ia

located at a distance D = 150 pe from the observer. The behavioür of the flux is described

in detáil ih.the text.

a,
2-4 .4 rv(l) E2[2rv(l)}

- i

1 + 2 TV{1) E2[2TV(1)] (1 -
(9.19)

According to our -simplified model for emission of shocks, we wríte the optical depth

of the working surface as

'esi (9.20)

where r¿s and reg are the normal optical depths-of the interna! and externa! shocks,
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respectively.

We are now in the position of calculating the radio-continuum flux from a single

working surface. We have to specify the radius of the source TQ and its distance D\

the mass loss rate m and the terminal velocity VQ, together with the change factor a,

and the duration 5r of the variations. Then, we use these input parameters to find

the working surface velocity (eq. [9.1] or [9.7]) and its position (eq. [9.2] or [9.8]);

the shock velocities (eq. [9.3] or [9.11]) and the preshock densities (eq. [9.4]); the

shóck optical depths (eq. [9.16]) and the optical depth of the working surface (eq.

[9.20]). Figures 9.2 and 9.3 show an example.

Wehave chosen for this example representative valúes for T Tauri stars in theTaurus

cloud (Edwards et al. 1987, Natta 1989): m^ 10"6 M 0 yr~\ vQ= 350 km s " \ a = 1.3

(vW3= 399.06 km s"1, vis— 55.94 km s"1 and vea= 49.06 km s"1), ro= 1 RQ and D =

150 pe (Elias 1978). We show the results for some of the most frequently observed

wavelengths in the radió and for two variation time intervals: Sr= 0.0836 yr (see

below) and 6r —> oo.

The limit Sr —> oo means that the variation in the wind velocity last forever (once it

changes, it never retürns to its original valué). Figures 9.2 and 9.3 show that at the

beginning, the working surface is optically thick at all wavelengths (av ~ 2) and the

flux grows as í2 (the radius of the working surface is proportional to í). Eventually,

however, the working surface becomes optically thin \TV{\) ~ 1], This happens at

different times (see Fig. 9.2 and Fig. 9.3) depending on the emission wavelength.

This transition time varíes as i/~1M since the optical depth is proportional to the

preshock density (eq. [9.16]) which decreases as the square of the time (eqs. [9.2]

and [9.4]). For later times, the working surface becomes optically thin and the

spectral index a^ tends to -0.1 (Fig. 9.3) while the flux tends to a constant valué

(Fig. 9.2) because the flux is proportional to r^g (oc í2, see eq. [9.2]) and the optical

depth TV(1) decreases as í™2. In this limit, ru(l) <C 1 and the exponential integral

Ez[z] -> 1 in equation (9.18). Substitution of equations (9.2), (9.16) and (9.20) into
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9.3: Spectral índices for the modeí described in Fig. 9.2 for 5r -¥ oo. Initially,

the working surface is opticaíly thick {av ~ 2) at all waveleiigtha, beqoming optically tidn

{av — —0.1) as it moves away from the star.

equatioñ (9,18) gives,

[ I
\mJyJ 10áK/ \l50pcJ \5GHz

- 2 -0.1
(9.21)

witli,

v=i

whexe the sübscripts ¿ and e indícate the iñterñal and external shock veloeities,

respectively.

For finité 5r, however, the otiter shock eventually disappears and the flux suffers a

sudden-, instantaneous, decrease at all wavelengths as it is shown in Figure 9.2. In
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our example, this happens at a time im\ = 0-6 yr after the beginning of the change.

Afterwards, the only contribution to the flux is that of the inner shock whose shock

velocity is steadily decreasing (see above) and so is the emitted flux (see Fig. 9.2).

In our example, the inner shock also disappears. at a time ím2 = 0.68 yx and the

working surface stops emitting.

The sizes of the radio continuum sources associated with T Tauri stars in the Taurus

cloud are in the 75 to 150 AU interval (Natta 1989). Also, the central source of the

radio jet in Serpens shows a physical size of c± 60 AU (Curiel et al. 1993). If one

identifies those dimensions with the radius (rmi) of the working surface at time ími

when the emission of the working surface shows a dramatic decrease, we can then

estimate the time interval 5r of the variation (eq. [9.6]). For the example described

above? we have assumed (for simplicity) Sr = r/2, rml = 50 AU and neglected

ro- The results are 6r = 0.0836 yr (r = 0.1672 yr) which is the valué used in our

example. The preshock particle densities at rmi for the internal and external shock

are nis — 9.9 x 104 cm~3 and neB = 1.3 x 105 cm"3, respectively.

V. The radio-continuum emission from a stellar
wind with a periodic variation in the ejection
velocity

A stellar wind with a periodic variation in the ejection velocity generates a set

of outgoing working surfaces. According to our simplified model for the emission

of shocks, the flux emitted by such a configuration can be estimated by simply

adding the optical depths of the working surfaces intersected by each line of sight

to obtain the total optical depth along this liae of sight, and then use this optical

depth to estimate the intensity (adopting a uniforai excitation temperature of 104

K) emerging from this direction. The flux is finally obtained by integrating this

intensity over the solid angle.
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FIGURA -9.4: Schematic diágram of a stéllar wind wiíh a set of outgoiñg working surfaces

formed by a periodic variation in the ejectipn velócity. Working surfaces inside rm\ (two

shock wave structures) move.with constant velócity stárting to be accelefated at rm\ (one-

shock waye structures) where their emission decreases drastically. Working surfaces outside

do not emit.

Consider the varíability descñbed in section II. That is, consider a stellar wind with

mass loss rate m and terminal velócity vQ subject td periodic variations in the latter

quañtity. In particular, we will assume variations súch- that the terminal velócity

suddenly incréases by a factor a (> 1) during a finite interval of time 5r, and then

instantanéously returning back to its original valué. The changés repeat periodically

with a period r (> Ór).

This variability sets two characteristic radii: rml and rm2 (see Fig. 9.4). Working

surfaces inside rm\ have two bounding shocks and its optical depth is given-by

equation (9.20). For working surfaces between rmi and rm2 only the inner shock

contibutes to the total optical depth since the outer one has disappeared. Working

surfaces outside rm2 do not emit.

An example is shown in Figure 9.5. For this example, we have adopted the same

1 5 1 •



SUMMARY OF THE THESÍS

, - . • • • ' o

(a)

• ..FIGURA 9.5:"Pfedicted (a) radio-contimmm fhrxes at 2 cm (soUd Une), 6 cm (dotted line)

and 20 cm (dashed Une), and (b) apectral indexes «2-6 (dotted Une), and ae-20 (solid Une)

from a stellar wind with a periodic variation in the ejection velocity. The wind parameters

are the same as those used in the model presented in Fig. 9.2. The physical description of

the plots is given in the text.

wind parameters that we used in Figure 9.2 (dashed lines) with a variation period

r = 0.1672 yr.

Initially, the flux has a constant bumpy increase due to the formation of new working

surfaces, until the outermost one is beyond rml (at a time í — 0.6 yr in this example).

After this, the emission tends to a steady, periodically varying behavior as new

working surfaces replace the oíd ones that enter the non-emitting (rwg > rm2) zone.

In this example there are four to five working surfaces present at every time and the

total flux is around three to four times the máximum valúes achieved by a single

working surface (seeFig. 9.2 and 9.5). The variation period is equal to the wind

variation period r.

The spectral Índices behave as follows. First, as the inner (and only) working surface

dominates the flux, the spectrum shows itself as optically thick (av = 2). However,

as the outer, optically thin,-working surfaces become more and more important the
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.3ABLE.1.

RADIO CONTÍNUUM-EMISSION FROM THE CENTRAL

SOURCE OF THE SERPENS JET

OBSERVATIONS <1} MODEL

A SM ASy & Spectral

(cm) (mjy) (mjy) Index

Sy ASy <3> Spectral

(m Jy) (m Jy) Index

2.20 0.20

3;6 2.45 0.31

0.21

2.21-

2.53

.0.51

0.54

0.26

(1) S- Curiel (2002, prívate communication).

(2) Mpdel parainéters: m = 1.4xlO~6M0 yr"1, a = 2.0, vQ =200 km s"1, D=300 pe and

r=0-7 yr.

(3) Standar Deviatioñ

spectral índex decreases adopting a varyíiig valúe (av > —0.1) ónes.

The ;behaviotir of the flux and the spectral Índices show different shapes at .dííFerent

waveléngths and this is a consequeiice of the dependénce of the optical depth of a

•worlcing snrface with frequeney. At low íreqüencíes (A = 20 cm) most of the working

suríaces present in the flow are optically thick and the appearance and disappearance

of oñe of them has a modérate efFect on the total flux of the confignration. On the

other hand, ,át higher frequéncies (A = 2 cm) most of the -workiñg surfaces are

optically thin arid even small changes in the optical depth has a sizable conseqüence

-in the emitted flux. This also explains why the bumps in the spectral índex are more

sharply peaked at lower than at higher waveléngths.

Table 1 shows the observed averages of the flux densities and variation amplitudes

(rms standard deviations) of the radio continuum central source in the Serpens jet •
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(see for instance Curiel et al. 1-993) at 3.6 cm (6 points between 1990 and 1998) and 6

cm (5 points between 1990 and 1998), together with the spectral index between these

two wavelengths calculated from these average fluxes. The data were Mndly provided

to us by S. Curiel (2002, prívate communication) and represents, to our knowledge,

the only homogeneous data set available for estimating the time variability of this

source.

In the same table, we also present the results from a model with a mass loss rate of

m = 1.4 x 10™6 M0 yr"1, a velocity variation from 200 to 400 km s""1 (a = 2) and

a period of 0.7 yr. The adopted velocity variation gives a velocity of 280 km s~l

for the working surfaces which is in the range of the deduced velocities of the blobs

emanating from this source (Curiel et al. 1993). The variation period of 0.7 yr,

results in a physical size of the emitting región (rmi, see above) of 50 AU, similar to

that observed (~60 AU, Curiel et al. 1993). Finally, the mass loss rate was adjusted

to match the observed average fluxes. It is clear from Table 1 that the average

fluxes and the spectral index obtained from the model are in good agreement with

the observed valúes of this source. However, the amplitud variations predicted by

the model are greater by a factor ~ 2 than those computed from the observations.

Given the simplicity of our model and the poor statistics of the observations we find

this discrepancy not too surprising.

VI. The radio-continuum emission from a stellar
wind with a sinusoidal variation in the ejection
velocity

. . . . i

Consider a stellar wind ejected with constant mass loss rate m and an injection

velocity ve(r) of the form,

úr), (9.22)
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where vw, vc and t^-are constants.

Cantó et al. (2000) show that the first workiñg surface is formed at a distance rc

from the source given by,

vw [1 - {vc/vw) sin.urc]
2

W \VC/VW) COS LÜTC

at a time,

1 [1 - (vP/v-w) sin
:

where rc is the ejection time,

T - 1 - I <*,
TC — sin

U LÜ

If we define the new variables,

(9-26)

(9.27)

being Ti and T2 the ejection time oí the flow directly downstream and úpstream of

the working surface (respectively), theñ the equation that describes the dynamical

evolution of the working surface is (sée Cantó et al. 2000),

sin2(u>f) 4- b&T sin(ujf) -\- CAT = 0,
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with,

aAr = — [(LÜAT)2 - sin2(uAr)}7 (9.29)

6AT ~ (wAr) [sin (wAr) - (wAr)cos (WAT)], (9.30)

V n

cAr = — sin (<jj&r)\sin (coAr) ~ (OJAT) eos (uAr) — (OJAT) sin (wAr)]. (9.31)

The sign + in the solution of equation (9.28) corresponds to the physical solution,

because it gives \SÍTI(LJT)\ < 1 (note that there is a typographical error in eq. [35]

of Cantó et al., 2000; the third term in eq. [9.31] must be negative).

The working surface is formed at time íc, when TÍ = r% and Ar — 0 (see eq. [9.27]).

On the other hand, for r\ = 0, T>¿ = 2TT/CO we obtain A r = TT/LÜ. Consequently, we

use Ar as the free parameter in the interval 0 ~> TT/CO in order to solve equation

(9.28). Given A r and f, we use equations (9.26) and (9.27) to obtain T\ and T^.

Then, we use the formalism in Cantó et al. (2000) to calcúlate the position and

velocity of the working surface.

In Figure 9.6, we present an example for the position and velocity of the working

surface formed in a stellar wind with a sinusoidal velocity at injection. We have

assumed a constant mass loss rate m= 10~6 M 0 yr"1, a mean velocity vw — 345 km

s"1 and an amplitude vc ~ 45 km s"1. If one relates vw and vc with the parameters

a and Vo of a jump variation (see section II), it is possible to estimate the oscillation

period P ( = 2K/ÜJ), and the frequeney w. Assuming a physical size of 50 AU for

rmi (eq. [9.6]), the jump variation model prediets a period P = 0.195 yr and w =

32.21 yr"1. It can be observed that the working surface is not formed in the fiow

instantaneously, but (in our example) at a time tc = 0.33 yr and at a distance
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150

t/yr

FIGURA 9.6: Ppsition rws and velpcity vws of the working surface formed in a stellar

wind with a sinusoidal variation in its veloeity at iajection. The parameters of themodel

are: mean velpcity vw = 345 km a"1, an amplitud vc — 45 km s"1 and frequéncy w —

32.21 yr™1, We Have assumed a constant mass loss ráte m = 10""6 M0 yr""1.

rc = 16.67 ÜÁ from the central star. On the other hañd, the veloeity of the ;wprkmg

surface vWB ^ ^ in the limit í -4 oo.

Using the fpxmalisin of-Cantó et al. (2000), it can be shown that the preshock

densitíes (rii in do^mstreain direction .and n% in upstream direction) of a working.

surface, formed in a spherical wind ejected with a sinusoidal variation, are given by,

/ ^1 ,í

\cm~r< 1.12 x 10
vía \ •/t-n,2\
km s~LJ \ yr )

d(vi,2/100 km (
\UA

-, (9.32)

with shock velocities,
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FIGURA 9.7: Shock velocities vea (línea discontinua) and vis (línea continua), and prhes-

hock densities ni,2 of the working surface formed in a stellar wind with the same parameters

presented in Fig. 9.6.

(9.33)

In Figure 9.7, we show the shock velocities and preshock densities calculated for the

same model presented in Figure 9.6. It can be observed an initial increase in both

externa! (dotted liñe) and interna! (solid line) shock velocities, reaching a máximum

valué and then decrease. The preshock densities (the same in both shocks) show

a decreasing behaviour with a valué a 105 cm~3 at a distance ~ 50 AU from the

central star (see also Fig. 9.6).

Given the preshock densities and shock velocities, the óptica! depth of the working

surface can be estimated. Using the calculations of Ghavamian S¿ Hartigan (1998)
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FIGURA 9.8: Predicted radio-continutim fhixes át A = 2, 6 y 20 cm fi:om a working

sürface formed in a atellar wind witk a sinusoidal ejéction velocity. The parameters of the

stellar wrind are: a mean velocity vw ~ 345 km s " 1 ^ ^ an amplitud vc = 45 km-s"1 and

freqüeney w•— 32.21 yr""1. We have assiimed a constant mass lossrate m — 10~6 M® yr"1

and a distánce D = 150 pe to the observer.

and our results of section III, we obtain for the externa! slio.ck,

(9.34)

and for the internal one,

(9.35)

The optical depth of the working surface is estimated by simply adding both the

external and internal shock contributions (rW3 = res + r¿a). Once.we have estimated
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0.05

-0.05 "

-0.1

FIGURA 9.9: Spectral índices between A(2 - 6) cm (dotted Une) and between A(6 - 20)

cm (aolid line) obtained from the fluxes presented in Fig. 9.8.

the optical depth of the working surface, we are able to compute the flux density

(eq. [9.18]) and spectral Índices (eq. [9.19]) predicted by our model. In Figures 9.8

and 9.9, we present an example.

Figure 9.8 shows the radio-continuum fluxes at A = 2, 6 y 20 cm from a working

surface formed in a stellar wind with a sinusoidal ejection velocity (eq. [9.22]). We

have assumed a mean velocity vw — 345 km s"1, an amplitud vc — 45 km s™1

with an oscillation fxequency w = 32.21 yr~x, a constant mass loss rate m = 10~6

MQ yr"1, and a distance D = 150 pe to the observer. A similar behaviour at all

frequencies can be observed, showing an raitial increase until a máximum valué is

reached. Afterwards, the fluxes decrease because both shock velocities and preshock

densities also decrease.

In Figure 9.9, we present the spectral índices between A(2 — 6) cm (dotted line) and
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FIGURA 9.10: Predicted radio-continuum fluxes at A — 2, 6 y 20 crafor a stellar wind

with a sinusoidal variátioü. in the ejection velocity. The wind is ejected wíth amean velocity

vw — 345 km s"1, an amplitiide vc = 45'kms~1 and a frequency w ~ 32.21 yr"1. The mass

loss rate' is assiimed tp bem = 10~6 M 0 yr"1 and thé distance to the sOurce D ~ 150 pe.

between A(6™20) cm (solid liné) obtained from the fluxes presented inFig. 9.8. It

can be observed that the speetral index decreases with frequency as we expected (see

eqs. [9.16] and [9.19]). The worldng surface is aíways optical thin iñ our example.

A periodically varying behaviour in the ejeetion velocity résults in the formation of

several working surfaces. As we mentioned before, the first working surface fórms

at a time tc, thé second one forms aftér a period P, and so on. The flux emitted

by such a configuration is obtained in the same way that we did in the case of-the

jump váxiation, that is, by simply adding the optical depths ofrthe working surfaces
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0.05 r™y

-0.05

FIGURA 9.11: Spectral índices between A 2-6 cm (dotted line) and between A 6-20 cm

(solíd Une) obtained from the fiuxes presented in Fig. 9.11.

intersected by each line of sight to obtain the total optical depth along this line of

sight, and then use it to calcúlate the intensity (in our simplified model with uniform

excitation temperatura of 104 K) emerging frora tliis direction. Finally, the flux is

obtained by integration of this intensity over the solid angle.

In Figure 9.10, we show an example for the predicted radio-continuum fluxes at A —

2, 6 y 20 cm for a stellar wind with a sinusoidal variation in the ejection velocity

(eq. [6.1]). The wind is ejected with a mean velocity vw = 345 km s"1, an amplitude

vc = 45 km s"1 and a frequency w = 32.21 yr"™1. We have assumed a constant

mass loss rate m = 10"6 MQ yr"1 and a distance to the source D = 150 pe. Since

the formation of the first working surface, the ñux (at every wavelength) shows an

increase reaching a máximum valué at i c± 0.4 yr, from which it starts to decrease.
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At í ~ 0.5 yr, a-new workmg surface is formed -&ná4he flux increases-agaia=showing

a periodically varying behaviour (with the same period of the ejectioü velocity)

because the formation of new working surfaces.

In Figure "9.11, the spectral índices obtained from the fliixes presented in Figure 9.10

are shown. We have foúhd in our examplé that the stellar wind is optically thin (at

every wavélength) since the formation of the ;first working surface. It is alsp observed

a periodically varying behávioúr, being the spectral índex greater at low feequehcies

(A 6-20 cm) than at higher frequencies (A 2-6 cm).

VII. Thé xadio-ct>ntinüuín émissidn JEFOÜI E

,. bipolar oxftflow with a sinusoidal variatíon
in tüe ejection velocity.

Consider a bipolax outflow ejected with conically symmetry from a central star.

The opening angle of the cones is &a -and the angle between the outflow tós and

the plañe of the sky is 9i (see Fig. 9.12). The. time dependence in the ejection

velocity of the outflow is assumed to be sinusoidal (eq. ;[6.1]). Assuming thát the

working surfaces do not loss an appreciable amount óf mass sideways, we can apply

the results obtained in section VI for the dynamical evolutioñ of a working surface

formed in a stellar wind with a sinusoidal variability in the ejection velocity. The

main diíference between -th'em (a bipolar outfloW and a stellar wind with spherically

symmetry) stands in the intersection of a working surface by a given lite of sight.

In order to find the conditions that indícate us if a working surface is intersected or

not by a line of sight, we have assumed that every working surface formed in the

bipolar outflow can bedescribed as a portion of a sphere (casque). The physical

dimensions of these casques dependes on its position and the opening angle 8a.

Let [#, y, z] and [xr, y', z'\ be two frames of reference as defined in Figure 9.12. Every

point of the j-th working surfaee (at a distance rwa^ from the central star) satisfies
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Bipolar qutfíow
xis

x To the observer

Working
Suríace

FIGURA 9.12: Schematic diagram showing a bipolar ejection with conically symmetry

from a central star. The operdng aagle of the conea is Ga and the inclination angle of the

outflow axis [z'\ with the plañe of the sky [y — z] is 0¿. The axes y, yf are perpendicular to

the figure.

the equation of a sphere in both reference systems, that is,

from which we find that,

(9.36)

__ 2 __ 2\i/2^ y z } , (9.37)

where the symbol ( i ) indícate us the possibility that a Une of sight inteisects twice

the working surface.

Using equation-(9.37), the transformation equations between the frames of reference
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are,

x' = ±(r¿ ayj — y2 — z2) cos-Oi — z sin

y' = y,

zf = ± ( r* fl[í] -y
2- z2)1/2 siri % -I- z eos "ft. (9.38)

Therefore, the j-th working surface formed in the approaehing :cone (z' > 0) is

intersected when,

zf >rws¡j¡ cos&a, (9.39)

where z' is obtained from équation (9.38).

Analogously, the intersection condition of the j-th workiñg surface formed in the

receding cone (z' < 0) is given by,

z* < -Tws\j] cos9a. (9.40)

The total flux ?emitted by the bipolar outflow is obtained as we did in the case

of a stellar wind. We add the optical depths of the working súrfaces intersected

by eách line, -taking into account the conditions .(9.39)-(9.40), to obtain the total

optical depth along this line of sight, and then we aire able to estimate the mtensity

emerging from this direction. Then, we calcúlate the flux by integrating mtensity

over the solid angle. •
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t/yr

FIGURA 9.13: Predicted radio-contimmin fluxes at A — 2, 6 y 20 cm for a bipolar outfiow

with a sinusoidal ejection velocity. The mean ejection velocity ia vw= 360 km s"1, with an

amplitud vc ™ 60 km s"1 and a period P — 0.25 yr. We have assumed a constant mass

losa rate m = 10~6 M© yr™1 and a distance io the souxce D = 150 pe to the observer. The

opening angle of the cones are 0a — 30° with an inclination angle Q% = 45°.

Figure 9.13 shows the predicted radio-continuum fluxes at A = 2,6 y 20 cm from a

bipolar outflow with a sinusoidal ejection velocity. The opening angle of the cones is

Qa = 30° and the inclination angle between the axis flow and the sky plañe is 0¿ = 45°.

The outflow is ejected from the central star with a mean velocity vw= 360 km s"1,

an amplitud vc = 60 km s"1 and with an oscillation period P ~ 0.25 yr. We have

assumed a constant mass loss rate m = 10~6 MQ yr"1 and a distance D = 150 pe

from the observer. The emission shows at every wavelengths a similar behavionr to

that obtained in the case of a stellar wind with sinusoidal ejection velocity, however,

the emission from a bipolar outflow is weaker. In our example, the flrst working

surface is formed at a time tc = 0.34 yr and at a distance rc = 16.77 AU from -the
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l/yr

FIGURA 9.14: Spectral índices between 2-6 cm (dotted Une) and between 6-20 cm (solid

line) obtained from the rádio-contmuuín.fiuxes presented in Fig. 9.13.

central star. The flux (at every wavelength) lacreases reaching a máximum valúe at

t a; 0.4 yr, from which it begins to decrease. At t ~ 0.6 yr, new working surfaces

(one in each cone) are forméd in the outfiow, thus the:flux incréáses again and tends

to a periodically varying behavioiir (with the same périod thañ the ejection Velocity)

because of the formation of new working surfaces.

In Figure 9.14, we present the spectral Índices obtained from the flxixes showed in

Figure 9.13. We have found in our example that the stellar oütflow is optically thin

(at every wavelength) since the formation of the first working surfaee. It is observed

a periodically varying behavioür, being the spectral index greater at low írequencies

(A 6-20 cm) than át higher frequencies (A 2-6 cm).

In addition, we :have compiited the; mean flux at A == 6 cm for different valúes of

-ft(= 0o, 30°,45°, 60° y 90°). We have assumed an opening angle 9a = 30° and .the
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0.16

0.14

0.12

FIGURA 9.15: Mean radiocontimium fiuxes as function of the inclination angle #¿. The

parameters of the flow are those indicated m Fig. 9.13.

same parameters for the ejection velocity of the stellar outflow used in the raodel of

Figure 9.13. Our results are shown in Figure 9.15, where one can see that the flux

is máximum for 0¿ — 45° using these parameters. In the interval Bi : 0o —> 45°, the

mean flux mcreases, and it decreases for greater valúes of d\ (: 45° -¥ 90°).

VIII. Conclusions

Radio continuum emission detected from stellar flows in low mass stars, either in the

form of stellar winds or bipolar outflows, cannot be produced by photoionization. We

propose a model in which the emission is produced by working surfaces (two-shock

wave structures) forming in the flow due to variabilities in the ejection velocity. In

this thesis, we have explored two different kind of variation in the ejection velocity.
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-Fáist-, -we assumed a jiainp variationmtheejectionvelocit-y,' that is; asuddenmcrease^

in it. This variability instantaneously forms a working surface which is initially

optically thiek at all radio-frequéncies (the spectral índex is av = 2.0) while the flux

grows as f2. At later times, thé working surface becomes optically thin (the transition

-timé for differént frequencies varíes as z/"1-05) and the spectral índex au -^ -0.1 while

the flux tends to a constaiit valúe. In the case that the wind parameters return to

their .original valúes, the behaviour :of therflux and the spectral índex are initially

identical to those described above. However, the outer shock evénttially.disáppears

:and the flux shows a sudden decrease at all wavelengths. Afterwards, the only

contribution to the flux is that of the inner shock whose shock velocity is steadily

decreasing, and so is the emitted flux. Eventually, the inner shock also disáppears

aiid the working surface stops émitting.

A stellar wind with a periodic variation in the ejection velocity geiierates a set of

outgoing working surfaces. This variability sets two cháracteristic regions. Working

surfaces with two bounding shocks and working surfaces with a single shock. Ini-

tially, the flux has a constant bumpy increase due to the forrnation of new working

surfaces, until the externa! shock of the outermost working surface disáppears. Af-

terwards, the flux tends to a periodically varying behaviour as new working sürfaces

xepláce the oíd ones. The total flux is severa! times the máximum valué achieved by

a single working surface and the flux variation period is equal to the wind variation

périod. In addition, at the beginning the inner (and only) working surface dominates

the fax and the spectrum is optically thick (au = 2.0). While the outer working

surfaces become optically thin, the spectral.índex decreases adopting a varying va-

lué intermedíate between optically thick (av — 2.0) and optically thin (av = —0.1).

The model predicts fluxes and spectral índices in good agreement with those asso-

ciated with recently formed low mass stars (see for instance Curiel et al. 1993). In

particular we have shown that the model can reproduce in a satisfactpry way the

observed average radio contimium fluxes and spectral índices of the central source

of the Serpens radio jet. -
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Second, we suppose a sinusoidal variability in the ejection velocity. We studied both

the case of an isotropic stellar wind and a bipolar outflow with this variation in

velocity at injection. For this variability, the working surfaces do not form instanta-

neously, but form at a certain distance from the central star. Afterwards, they move

outwards with a time dependent velocity. The shock velocities increase reaching a

máximum valué from which they start to decrease and so the emitted flux. The

working surfaces are optically thin at all wavelengths for typical values of the stellar

winds in T-Tauri stars.

Observations of stellar fiows in low mass stars frequently show bipolar morphologies.

For this reason, we haye extend our model to these kind of ejections. We have

assumed that the flow is ejected in opposite directions from a central star with

conically symmetry. Assuming that there is not an appreciable sideway mass loss

from the working surfaces foxmed in the outfiow, we applied the results obtained for

the dynamical evolution of working surfaces formed in an isotropic stellar wind with

a sinusoidal variability in the ejection velocity. The main difference in both models

consists in the intersection conditions of a working surface by a given line of sight to

estímate the optical depth. We have considered every working surface in the bipolar

outflow as a portion of a sphere (casque) which physical dimensions depend on its

position and the opening angle of the cones. Our model predicts that the mean flux

for a bipolar outflow (with an opening angle of 30°) is máximum for an inclination

angle of 45°, using typical parameters for stellar fiows in T-Tauri stars.

We have written a paper where we present the main results obtained from our

model of stellar wind with periodically ejection velocity, in particular, assuming a

períodically jump variation. The paper has been accepted for publication in The

Astrophysica! Journal téntatively scheduled for the v580 hl ApJ November 20 , 2002

issue. In a future work, we plan to publish our results for the model of stellar flows

(stellar winds and/or bipolar outflows) with a sinusoidal behaviour in the ejection

velocity.
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Apéndice A

Distancia :y tiempo de enfriamiento

en ondas de choque plano-paralelas y

estacionarias

En este Apéndice, presentamos la estimación de las distancias (do,), y tiempos de

enfriamiento (í^) en cada onda de choque de una superficie de trabajo formada en un

viento estelar como resultado de una velocidad de eyección dependiente del tiempo.

Para ello, hemos Usado los resultados de los modelos numéricos desarrollados por

Hartigan, Raymond "& Hartmaim (1987) para ondas de choque rádiativas, plano-

paralelas y estacionarias.

Cada onda de choque de la superficie de trabajo puede aproximarse como un cho-

que plano-paralelo mientras su distancia de enfriamiento sea mucho menor que la

posición de la superficie de trabajo respecto a la estrella central (dco <r l ( IS). Encon-

tramos expresiones analíticas que nos permiten estimar a qué distancia de la estrella

esta suposición deja de ser válida (dco/rws ~ 1), en términos denlos parámetros del

viento: estelar.

Por su parte, la aproximación de choque estacionario requiere que el tiempo carac-

terístico de cambio en densidad tn obtenido por la expresión, -
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donde n es la densidad partículas prechoque, sea mucho mayor al tiempo de enfria-

miento de la onda de choque (ta, <C tn). Estimamos la distancia de la superficie de

trabajo a la estrella central al instante en que la suposición de choque estacionario

deja de ser válida (tco/tn a¿ 1).

A.l Distancia de enfriamiento

En los modelos de Hartigan, Raymond & Hartmann (1987) se calcula la distancia

de enfriamiento dco para un amplio intervalo de velocidades de choque vB (20 km

s"1 < Va < 400 km s"*1) y distintas densidades prechoque. En cálculos posteriores,

supondremos que dco corresponde a la distancia (medida desde el frente de choque)

a la cual el gas ha disminuido su temperatura a 103 K.

La Figura A.l muestra los resultados numéricos (en escala semilogarítmica) obteni-

dos por Hartigan, Raymond & Hartmann (1987) para dco en Unidades Astronómicas

(puntos) correspondientes a una densidad prechoque de 100 cm™3, donde se observa

que la curva cambia de un comportamiento decreciente a creciente a una velocidad

de choque v8 ~ 80 km s"1. Adicionalmente, los modelos de Hartigan, Raymond

& Hartmann (1987) con una densidad prechoque n = 1000 cm~3 muestran que la

distancia de enfriamiento es inversamente proporcional a la densidad prechoque.

Usando los puntos de la Figura A.l, efectuamos un ajuste de ley de potencia (líneas

discontinuas) para bajas velocidades de choque (va < 80 km s"1) y para velocidades

más altas (vs > 80 Ion s"1), con el objeto de encontrar expresiones analíticas que

proporcionen la distancia de enfriamiento dadas la velocidad de choque y la densidad

prechoque.

Para bajas velocidades de choque (vs < 80 kms"1) obtuvimos,

ü í ü Sí; :U¡"/>!Í • 176,
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•FIGURA A.l: Gráfica semilogarítmica de la distancia de enfriamiento dco como función

de la velocidad de choque va. Los puntos representan los modelos numéricos desarrollados

;por Hartigan, Raympnd & Hartrnann (1987) suponiendo una densidad prechoque de 100

cm"3, y las líneas discontinuas indican los ajustes correspondientes de leyes de potencia.

\ÜA)
= i 39 / v8

\l00km s-1 y
00 cm-s) '

(A.2)

en tanto que para velocidades de choque superiores (vs > 80 km s x) encontramos,

\UA) = 11 48
00 kms-1 100

(A.3)

La aplicación de las ecuaciones (A.2)-(A.3), para estimar las distancias de enfria-

miento de una superficie de trabajo formada en un viento estelar, requiere de conocer

con detalle el comportamiento temporal de 3á velocidad de eyección. Suponga (por
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simplicidad) que el viento estelar es eyectado con una variación de salto (descrita al

comienzo de la sección 3.2), es decir, el viento es eyectado inicialmente con velocidad

VQ incrementando repentinamente su valor por un factor a (> 1), y con una tasa de

pérdida de masa m constante. De acuerdo al formalismo desarrollado por Cantó et

al. (2000), este cambio en la velocidad produce instantáneamente una superficie de

trabajo que se desplaza a través del flujo con velocidad constante.

Las densidades prechoque, en el frente de choque interno y externo de la superfi-

cie de trabajo, se calculan evaluando la ecuación (3.3) en su posición (ec. [3.6]),

obteniéndose,

(',:nis \\ _ 5,12xlOn / m w vQ y1 1 , ,
.-••' 'AlOO cm-3) a VIO-6 MQ yr-1) V100 km s'1) (1 + í)2 '

km

respectivamente. El tiempo t (= í/í0, con í0 = i'o/o,1^2vo) representa una cantidad

adimensional en términos del intervalo de tiempo requerido por la superficie de

trabajo para recorrer una distancia igual a un radio estelar (TQ).

Sustituyendo la ecuación (3.7) para la velocidad de choque interna vu (< 80 km s"1)

y (A.4) en la ecuación (A.2), se obtiene la distancia de enfriamiento en el choque

interno de la superficie de trabajo,

^r) = 2.58X10"12 a (a- a

rh
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en:-tant'0-qúe para el choque externo^con vea < 80 km s"1) s

- 2.58xlO~12 (a1/2 - I)"4"51 x

171

Análogamente, para velocidades de choque superiores (uis,?;Í8 > 80 Ion s"1), la

distancia de enfriamiento en cada choque se obtiene sustituyendo la ecuación (3.7)

y las ecuaciones (A.4)-(A.5) en (A.3). Para el choque interno encontramos que,

\ÜJ) = 2-24xl0"u a (fl ~ °x/2)4"ra x

(w
171

en tanto que para el choque externo obtuvimos,

= 2.24xlO~u («V 2 ™ I)4 7 3

10-

5.73

Note en las ecuaciones (A;6)-(A.9) que la distancia de enfriamiento (dco -y/o ¿o )

aumenta con el cuadrado del tiempo, en tanto que la posición de la superficie rwg

presenta Un crecimiento lineal (ver ec. [3.6]), dada la variación de salto en la veloci-r

dad de eyección del viento que hemos supuesto. Esperamos entonces que el cociente

entre ambas cantidades sea una-función lineal del tiempo, por ío cual, llegará a ser
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1200

FIGURA A.2: Gráfica donde se muestra el comportamiento temporal de la distancia

de enfriamiento del choque interno (línea punteada), de la distancia de enfriamiento del

choque externo (línea discontinua) y de la suma entre ambas (línea continua) relativas a

la posición de la superficie de trabajo. El modelo corresponde a un viento estelar eyectado

inicialmente con velocidad u0 = 300 km s"1 el cual presenta un aumento en su valor por

un factor a = 1.3 con una tasa de pérdida de masa m — 10"6 M© yr"1 constante. Con

estos parámetros de la eyección del viento, las velocidades de choque son VÍB = 47.95 km

s"1 y ves — 42.05 km s™1.

de orden unidad en algún momento. A partir de este instante, la aproximación

de choque plano-paralelo para los choques de la superficie de trabajo dejará de ser

válida.

En la Figura A.2, presentamos los resultados obtenidos para la distancia de en-

friamiento, tanto del choque interno como del externo, relativas a la posición de la

superficie de trabajo. Adicionalmente, mostramos la distancia de enfriamiento de

la superficie de trabajo calculada como la suma de las distancias correspondientes a

ambos choques (éS> — dc¡ + <*co)- Los parámetros del modelo son: una velocidad

180



Apéndice A

de eyección inicial uo = 300 km s" 1 ,^ cual-incrementa su valor por-iin factor a = 1.3

con una tasa de pérdida de masa m = 10~6 M0 yr"1 constante. Con estos valores,

las velocidades de choque resultan ser vis — 47.95 km s"1 y vea = 42.05 km s"1 (ver

ec. [3.7]), por lo cual estimamos las distancias de enfriamiento usando las ecuaciones

(A.6)-(A.7) correspondientes a bajas velocidades de choque (< 80 km s"*x).

Encontramos para el modelo anterior, que la aproximación de choque plano-paralelo

para el choque externo deja de ser válida a un tiempo í = 792 yr, cuando la superficie

de trabajo se localiza a una distancia rW8 — 5.7xlO4 UA de la estrella central. 'Por

su parte, la aproximación para el choqué interno es válida hasta un tiempo t =•

1100 yr, cuando rW8 = 7.9xlO4 UA. Encontramos que la distancia de enfriamiento

de la superficie de trabajo llega a ser comparable a su distancia de la estrella central

/rws ~ 1) a un tiempo t = 467 yr y a una distancia rwe = 3.36xlO4 UA.

En la Figura A.3, presentamos un segundo ejemplo para las distancias de enfria-

miento relativas a 3a posición de la superficie de trabajo. Los parámetros de este

modelo son: una velocidad de eyección inicial v0 = 200 km s"1, la cual incrementa ¿=^ ._--

su valor por ún factor a = 2.5 con una tasa de pérdida de masa m = 10~6 M0 yr"1

constante. En este caso, las velocidades de choque son ViS = 183.77 km s"1 y ves —

116.23 Ion s"1 (ver ec. [3.7]), por lo cual> las distancias de enfriamiento las hemos

calculado usando las ecuaciones (A.8)-(A.9) correspondientes a altas velocidades de

choque (> 80 km s"1).

Encontramos para este ejemplo, que la distancia de enfriamiento es superior en el

choque interno que en el choque externo de la superficie de trabajo, por tratarse

de una función creciente con la velocidad de choque (ec. [A.3]). Los resultados

numéricos indican que el suponer al choque interno como plano-paralela es válido

hasta un tiempo t == 168 yr, cuando se localiza a un distancia rws = 1.12xlO4 UA

de la estrella central, en tanto que para el choque externo, la suposición deja de

ser válida en t — 3593 yr cuando rws == 2.39x105 UA. Obtuvimos que la distancia

de enfriamiento de la superficie de trabajo llega a ser comparable con la distancia
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FIGURA A.3: Distancia de enfriamiento del choque interno (línea punteada), del choque

externo (línea discontinua) y la suma entre ambas (línea continua) relativas a la posición

;de la superficie de trabajo. Los parámetros de la eyección del viento son: una velocidad

; inicial VQ — 200 km s"1, la cual se incrementa por un factor a = 2.5 con una tasa de

pérdida de masa m — 10"6 M 0 yr"1 constante. Para este modelo, las velocidad de choque

resultan ser VÍS — 183.77 km s"1 y ve8 = 116.23 km a"1.

a la estrella central {ábo¡rws ~ 1) a un tiempo t = 161 yr y a una distancia

rmH = 1.07x10* UA.

A.2 Tiempo de enfriamiento

Los modelos numéricos desarrollados por Hartigan, Raymond & Hartmann (1987)

proporcionan el tiempo de enfriamiento (íeo) para un amplio intervalo de velocidades

de choque vs (20 km s"1 <vs< 400 km s"1) y distintas densidades prechoque. En

cálculos posteriores, supondremos que tco corresponde al tiempo que requiere el gas

postchoque para disminuir su temperatura a 103 K.
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FIGURA A.4: Gráfica semilogarífcmica del tiempo dé enfriamiento í^, como función de

la velocidad de choque v8 obtenida de los modelos numéricos desarrollados por Hartigan,

Eaymond & Hartmann (1987) suponiendo una densidad prechoqué de 100 cm~3 (puntos).

Las líneas discontinuas indican los ajustes correspondientes de leyes de potencia.

-En-3a Figura A.4, se muestran los resultados (en escala semilogarítmica) obtenidos

por Hartigan, ;Raymond & Hartmann (1987) para í c oen yr (puntos) correspondien-

tes a una densidad prechoque de 100 cm~3, en la cual puede apreciarse claramente

un cambio en el comportamiento a bajas velocidades de choque [vs < 80 Ion s"1)

respecto a velocidades más altas (vs > 80 km s"1). Adicionalmente, los modelos de

Hartigan, Raymond & Hartmann (1987) con una densidad prechoque de 1000 cm~3

muestran una dependencia inversa (aproximadamente) del tiempo de enfriamiento

con la densidad prechoque. Efectuamos un ajuste de ley de potencia-en ambos regí-

menes (líneas discontinuas) a fin de obtener expresiones analíticas que proporcionen

el tiempo de enfriamiento conocidas la velocidad de choqué y la densidad prechoque.

Para velocidades de choque pequeñas (v3 < 80 km s"1),'encontramos que el tiempo
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de enfriamiento puede aproximarse por la ecuación.

15 01 ( Va Y3'58( H Y1H Y1 (A 10)

en tanto que para velocidades de choque más altas (v3 > 80 km s"1) obtuvimos,

^ ) = U 9 - 4 5 (lOO km , - 0 ( Í O O Í S R ) • ( A -U )

Sustituyendo las velocidades de choque (ec. [3.7]) y las densidades prechoque (ees.

[A.4]-[A.5]) en la ecuación (A.10), suponiendo una variación de salto en la velocidad

de eyección del viento estelar, se obtiene para el choque interno (con vi8 < 80 Ion

yr
2.93x10-" a (o - o1/2)-3-58 x

irn \ —1 / qjr, \ —2.58

(0VIO"6 M 0 2/r-

en tanto que para el choque externo (con ve8 < 80 km s~ l),

.rPÍ I i

= 2.93xlO-u (a1/2 - I)"3"58 x
yr

km -1/
2'58

Para velocidades de choque más altas (via,ViS > 80 km s"1), el tiempo de enfria-

miento en cada choque se obtiene al sustituir la ecuación (3.7) y las ecuaciones

(A.4)-(A,5) en la ecuación (A. 11), de lo cual encontramos para el choque interno, •
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yr
= 2.92xl(T10 a (a- a1'2)1-™ x

1 /
2"12

en tanto que para él choque externo obtuvimos que,

(A.14)

yr
2.92xlO~10 la1'2 - I)1"12 x

IO"6

2-12
(A. 15)

Por otra parte, es sencilla demostrar que el tiempo característico de cambio en

densidad (ec. [A.l]), para ambos frentes de choque de una superficie de trabajo,

puede expresarse corno,

tn -r ¿o (A.16)

donde ij = n(rwg)/n(ro), siendo n(rW3) la densidad prechoqúe y n(ro) la densidad del

viento estelar en la superficie de la estrella (ambas obtenidas usando la ec. [3.3]).

Calculando la derivada y simplificando en la ecuación (A.16), obtenemos que el

tiempo característico de cambio en densidad (expresado en yr) está dado por,

íM = íh\ I
\yr/ \yrJ

(A.17)

Dado que-el tiempo de enfriamiento aumenta con el cuadrado del tiempo (ees. [A.12]-

[A.15]) y que, por su parte, el tiempo característico de cambio en-densidad crece

pe;
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t/yr

FIGURA A.5: Gráfica donde se muestra el comportamiento temporal de los tiempos de

enfriamiento del choque interno (línea punteada) y del choque externo (línea discontinua)

relativos al tiempo característico de cambio en densidad. El modelo corresponde a un

viento estelar eyectado iniciabnente con velocidad VQ = 300 km s"1 el cual presenta un

aumento en su valor por un factor a = 1.3 con una tasa de pérdida de masa m = 10~6 M@

yr"1 constante. Con estos parámetros de la eyección del viento, las velocidades de choque

son Vi8 = 47.95 km s"1 y ves = 42.05 km s"1.

linealmente con el tiempo (ec. [A. 17]), se espera una función lineal para el cociente

entre ambas cantidades. Por tanto, el tiempo de enfriamiento en cada choque llegará

a ser del orden de tn en algún momento, a partir del cual la aproximación de choque

estacionario deja de ser válida.

En la Figura A. 5, presentamos los resultados obtenidos para los tiempos de enfria-

miento (relativos al tiempo tn) de los choques interno y externo de una superficie de

trabajo, formada en un viento estelar como resultado de una variación de salto en

la velocidad de eyección. Los parámetros del modelo corresponden a una velocidad

de eyección inicial v0 = 300 km s"1, que-se incrementa por un factor a ~ 1.3 con
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FIGURA A.6: Tiempo de enfriamiento del choque interno (línea punteada) y del choque

externo (línea discontinua) relativos al tiempo característico de cambio en densidad. El

modelo corresponde a un viento estelar eyectado con velocidad inicial VQ — 200 km s~l, el

cual presenta un aumento en su valor por un factor a = 2.5 con una tasa de pérdida de

-masa m — 10~6 M© yr"1 constante. Con estos -parámetros de la eyección del viento, las

velocidades de choque son VÍB = 183.77 km s"1 y ve3 — 116.23 km s~x.

una tasa de pérdida de masa m ~ 1Ü~6 M0 yr"1 constante. Dados estos valores, las

velocidades de choque son Vfs == 47.95 km s"1 y ve3 = 42.05 km s"1 (ec. [3.7]), por

lo cual calculamos los tiempos.de enfriamiento usando las ecuaciones (A.12)-(A.13)

correspondientes a bajas velocidades de choque (< 80 km s"1).

El ejemplo anterior muestra que la aproximación de choque estacionario aplicada al

choque interno de la superficie de trabajo es válida hasta un tiempo t = 1.33 yr,

cuando se localiza a una distancia rws — 95.67 UA de la estrella central. Por su

parte, la aproximación en el choque externo es válida hasta un tiempo í = 1.10 yr,

correspondiente a una distancia de rW3 = 79.33 UA.
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La Figura A.6 muestra los tiempos de enfriamiento (relativos a tn) de los choques

interno y externo de una superficie de trabajo, formada en un viento estelar como

resultado de una variación de salto en la velocidad de eyección. El viento es eyectado

inicialmente con una velocidad v0 .= 200 km s"1, incrementándose por un factor

a = 2.5 con una tasa de pérdida de masa m = 10~6 M0 yr"1 constante. Dados

estos parámetros, las velocidades de choque resultan ser fía — 183.77 km s"1 y ve8 =

116.23 km s"1 (ec. [3.7]), por lo cual usamos las ecuaciones (A.14)-(A.15) para

obtener los tiempos de enfriamiento correspondientes a altas velocidades de choque

(>80kms~x).

Encontramos que la aproximación de choque estacionario en el choque externo es

válida hasta un tiempo i = 3.86 yr, correspondiente a una distancia de rW8 = 256.67

UA de la estrella central. Para el choque interno, obtuvimos que la aproximación es

válida hasta t — 1.02 yr, correspondiente a una distancia rW3 — 58.33 UA.
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Dinámica de una superficie de

trabajo

Considere un viento estelar isotrópico eyectado inicialmente con velocidad v0 y con

una tasa de inyección de masa m constante. Suponga que la velocidad del viento

se incrementa repentinamente por un factor a (>1), es decir, el viento comienza

a ser expulsado de la estrella con velocidad ÜVQ, recuperando su velocidad inicial

(VQ) después de un tiempo finito. Este tipo de variabilidad forma en el flujo una

superficie de trabajo que presenta dos etapas distintas en su evolución dinámica. En

la primera de ellas, la superficie de trabajo consiste en una estructura de dos ondas

de choque que se desplaza con velocidad constante a través del flujo. Después de un

determinado tiempo, el viento con menor velocidad (VQ) se incorpora completamente

a la superficie de trabajo pasando por el frente de choque externo. A partir de este

momento, el choque externo desaparece y la superficie de trabajo pasa a una nueva

etapa de su evolución dinámica. En esta segunda etapa, la superficie de trabajo

consiste en una estructura de un solo choque la cual es acelerada por el viento con

velocidad

En la sección B.l, analizamos la etapa inicial de la superficie de trabajo. Mostramos

que un salto en la velocidad de inyección de un flujo supersónico produce instantá-

neamente una superficie de trabajo que se desplaza a través del flujo con velocidad
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constante. Usando el formalismo desarrollado en Cantó et al, (2060), -encontramos

los parámetros dinámicos de la superficie de trabajo (tales como posición y veloci-

dad) considerando este tipo de variación en la velocidad de eyección de un viento

estelar.

En la sección B.2, describimos la dinámica de la superficie de trabajo en la etapa de

estructura de un solo choque. Partiendo de la expresión de conservación de momento

para el choque interno de la superficie de trabajo, encontramos expresiones analíticas

de la posición y velocidad de la superficie de trabajo en su etapa de aceleración.

B.l Etapa inicial de la superficie de trabajo

Considere un flujo supersónico moviéndose en la dirección r con velocidad ve(r)

donde r e s el tiempo al cual el flujo es eyectado. Dado que el flujo es supersónico, es

posible aproximar su movimiento como balístico, ignorando los efectos de presión en

su movimiento. Bajo esta aproximación, la velocidad v(r,t) del flujo a la distancia

r de la fuente al tiempo í está dada por,

v{r,t)^ve(r)^^. (B.l)

Suponga que dos parcelas de gas son eyectadas a los tiempos r = 0 y r = 8r con

las velocidades vx y vx + Sr • (due(r)/dr) r=0, respectivamente. Si (dve(r) / dT)T=0 > 0

ambas parcelas tendrán la misma posición al tiempo,

en donde se ha aplicado el límite cuando Sr —̂  0. Por tanto, la distancia (medida

desde la fuente) a la cual las dos parcelas se encontrarán es, • •
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r __ (dve(r)/dr)T^0'
(B.3)

Raga et al. (1990) mostraron que la interacción de estas parcelas de gas producen

discontinuidades constituidas por dos ondas dé choque conocidas como superficies de

trabajo. El estudio de la dinámica de las superficies de trabajo formadas en el flujo

debido a una velocidad de eyección variable puede efectuarse usando el formalismo

presentado en Cantó et al. (2000).

Considere el caso de un viento estelar con tasa de pérdida de masa constante m y

velocidad terminal vQ la cual se incrementa instantáneamente (salto brusco) por un

factor a (> 1). Este cambio en la velocidad del viento produce la interacción de

dos flujos con distintas velocidades (flujo con velocidad av0 choca con el flujo que

fue eyectado previamente con velocidad VQ). Sea rwg la posición de la superficie de

trabajo formada por esta interacción, vi y v2 las velocidades de los flujos corriente

abajo y corriente arriba de la superficie de trabajo las cuales corresponden a tiempos

de eyección n y T2, respectivamente. De la ecuación (B.l) se encuentra,

(B.4)

t-r2

Dado que vt — VQ y v-¿ — av0, se sigue de las ecuaciones (B.4) and (B.5) que,

(B.5)

O - l
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( ^ n ) .
a— 1

Siguiendo el formalismo presentado en Cantó et al. (2000), puede mostrarse que la

masa atrapada entre los dos choques de la superficie de trabajo está dada por,

mW8 = ró (r2 - n ) , (B.8)

desplazándose a la velocidad,

o T2 — 7*1 , ,
vws = v0. (B.9)

r2 -~Ti

Por otra parte, la posición de la superficie de trabajo corresponde a la posición del

centro de masa. Por lo que,

rW8 — í vW3 - r 0 ,

donde r0 en nuestro caso particular está dado por,

r0 = 1 ^ „. CB.11)

Sustituyendo las ecuaciones (B.6), (B.7), (B.9) y (B.ll) en la ecuación (B.10) se

obtiene,

= ~a1/2 r2.

192



Apéndice B

•A partir de4a^eeiiaeión^B¿ encuentran4as

a1/2 (B.13)

n = (l - a1/2) Í, (B.14)

donde el signo negativo en la ecuación (B.13) indica tiempos previos a la formación

de la superficie de trabajo (ver al final de esta sección).

Al conocerse r% y r2 como funciones del tiempo t (ees. [B.13] y [B.14]), es posible

calcular los parámetros dinámicos de la superficie de trabajo. Sustituyendo en la

ecuación (B.8) se obtiene,

a partir de (B.9),

a.1/3
m í,

d ?/g,

en tanto que de la ecuación [B.7] se deduce que,

(B.15)

(B.16)

= a1/2v0 t (B.17)

Este resultado (ec. [B.17]) indica que, al presentarse un cambio brusco en la veloci-

dad de eyección del viento, se forma instantáneamente (en í = 0) una superficie de

trabajo que se desplaza a través del flujo con velocidad constante (ec. [B.16]).
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B.2 Etapa final de la superficie de trabajo

Considere un viento estelar con una tasa de pérdida de masa rh constante y una

velocidad de eyección inicial v$ sujeto al tipo de variaciones periódicas descritas en el

capítulo 5, donde suponemos que la velocidad del flujo se incrementa repentinamente

por un factor a (> 1) durante un intervalo de tiempo finito 5r, después del cual

recupera su velocidad inicial. Se supone que estos cambios se presentan en el flujo

con un período r (> 6r).

Cada vez que uno de estos cambios se presenta, se produce una superficie de trabajo

debido a la interacción del material rápido (con velocidad avQ) con el material lento

(con velocidad ^0). En la sección B.l, mostramos que una variación de salto en un

flujo supersónico produce una superficie de trabajo que se desplaza con velocidad

constante. Cuando la velocidad del viento se incremente por un intervalo de tiempo

finito, la etapa de velocidad constante en la evolución dinámica de la superficie de

trabajo también durará un intervalo de tiempo finito. El tiempo que establece el

final de esta etapa es tmi (ec. [4.24]) cuando la superficie de trabajo se localiza a

una distancia de la estrella rml (ec. [4.25]). En ese instante, el material con menor

velocidad (VQ) se ha incorporado totalmente a la superficie de trabajo. Posterior-

mente, las ecuaciones de conservación de masa y de momento para la superficie de

trabajo (constituida ya por un solo choque) son,

~rTílwa — "ía'ÜQ — Vwa)i ''• (o.lo)

dt av

-r:(mW3vW8) = avo—(mws), 0-19)

respectivamente, donde m^j y vWB son la masa y la velocidad de la superficie de tra-
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•feajo al tiempo t(>4mi=)^íaas-Gondicionesimciales^para poder resolver-las ecuaciones

(B.18) y (B.19) corresponden al valor de mws y vws al iniciar esta etapa (í — tml).

La condición inicial para la masa se obtiene al sustituir la ecuación (4.24) en la

ecuación (B.15),

Th

en tanto que la velocidad inicial corresponde a la ecuación (3.5),

Vl = a1/2vQ.

Integrándose la ecuación (B.19) se encuentra,

m, vws) - a1/2 - 1),

y combinando (B.18) y (B.22) se obtiene la ecuación diferencial para ml

di a
{a - o1 '2). (B.23)

Integrando (B.23) se obtiene,

m
1/2

Sustituyendo las ecuaciones (B.20) y (B.24) en (B.22) se encuentra la expresión para

la velocidad de la superficie de trabajo,

(B.25)

195



Apéndice B

d o n d e , - ^ --• . - . . . . , , „-,,.. . ._• -

~ l / 2

5, (B.26)Ci(í

con í = í/ío (donde ío está definido como en la sección 3.2.1) y la constante & está

dada por,

Observe de las ecuaciones (B.25) y (B.26) que en t = ími, vws ~ Vi (tp = a1^2). En

el límite í —> oo, la velocidad de la superficie de trabajo vW8 -4 au0 (^ —> a)-

La posición r^a de la superficie de trabajo se obtiene al integrar la ecuación (B.25)

de lo cual se encuentra,

rw.(í) = r0 p(í), (B.27)

donde,

Esta etapa termina al momento en el que el viento rápido (con velocidad av$) se

incorpora completamente a la superficie de trabajo, lo cual ocurre al tiempo,

cuando la superficie de trabajo se localiza a una distancia de la estrella,
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(B.29)

Después de este tiempo y de esta distancia, la superficie de trabajo se desplaza

libremente con la velocidad (constante),

(B.30)

expandiéndose lateralmente con la velocidad del sonido local.

197



Apéndice B

198



Bibliografía

Abramowitz, M., & Stegxm, I. 1970, Handbook of Mathematical Functions, Dover

Pttblications Inc., New York

André, R, Montmerle, T., and Feigelson, E.D. 1987, AJ, 93, 1182

Cantó, J., Raga, A.C., & D'AIessio, P. 2000, MNRAS, 313, 656

Curiel, S., Cantó, J., &; Rodríguez, L.F. 1987, Rev. Mexicana Astron. Astrof., 14,

595

Curiel, S., Rodríguez, L.F., Moran, J.M., & Cantó, J. 1993, ApJ, 415, 191

Edwaxds, S., Cabrit, S., Strom, S.E., Heyer, I., Strom, K.M., & Anderson, E. 1987,

ApJ, 321, 473

Elias, J.H. 1978, ApJ, 224, 857

Evans, N.J.,II, Levreault, R.M., Beckwith, S., & Skmtskie, M. 1987, ApJ, 320, 364

Ghavamian, P., & Hartigan, P. 1998, ApJ, 501, 687

Kang, H., & Shapiro, P.R. 1992, ApJ, 386, 432

Lamers H., & Cassinelli, J. 1999, Introduction to Stellar Winds, ed. Cambridge

University Press

Natta, A. 1989, ESO Workshop on: Low Mass Star Formation and Pie-Main Se-

199



Bibliografía

quence Gbjects, Edited by Bo Reipurth (ESO), 365

Panagia, N., & Felli, M. 1975, A&A, 39, 1.

Raga, A.C., Cantó, J., Binette, L., & Calvet, N. 1990, ApJ, 364, 601

Raymond, J.C., Hartigan, R, & Hartmaim, L. 1988, ApJ, 326, 323

Rodríguez, L.F., & Cantó, J. 1983, Rev. Mexicana Astron. Astrof., 8, 163

Rybicld, G.B., & Lightman, A.R 1979, Radiative Processes in Astrophysics, ed.

John Wiley S¿ Sons

Shull, J.M., & McKee, G.F. 1979, ApJ, 227, 131

Thompson, R.I., 1982, ApJ, 257, 171

Thompson, R.I., 1987, ApJ, 312, 784

Torrelles, J.M., Cantó, J., Rodríguez, L.F., Ho, P.T.P., & Moran, J.M. 1985, ApJ,

294, L117

Wright, A.E., k Barlow, M.J. 1975, MNRAS, 170, 41

200


