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RESUMEN

Las observaciones de supernovas y sus remanentes pueden usarse para probar los modelos
de evolucion de las estrellas progenitoras, asi como también para explorar la dinamica del medio
circunestelar previo y posterior a la explosion. En ésta tesis buscamos a la estrella precursora del
remanente de supernova Cassiopeia A (Cas A), el cual es el prototipo de los remanentes jovenes y
ricos en oxigeno. Usando un codigo hidrodinamico de estructura y evolucion estelar (STERN)
calculamos modelos evolutivos (desde ZAMS hasta el agotamiento de O en sus nuicleo) para estrellas
sin rotacién de masa de 23,28,29,30 y 33 Mo (en ZAMS) con metalicidad solar, que caen dentro del
rango de masas propuestas por varios autores como la del precursor de Cas A (Fesen, Becker & Blair
1987; Garcia-Segura et.al. 1996). Las estrellas pierden masa por un viento estable cuyos principales
parametros son calculados por el codigo en base a las caracteristicas estelares. También simulamos la
evolucién de una estrella de 29Mo con rotacién para comparacién. Esta muestra de estrellas produce
una amplia gama de precursores de SN, que van desde SGR hasta WC/WO. Para determinar la masa
del probable precursor obtuvimos y comparamos las abundancias quimicas de cada estrella con las
observadas en Cas A.

Combinando tratamientos numéricos que generalmente se usan de forma separada, usamos la
pérdida de masa y velocidad del viento estelar obtenida con STERN como condiciones de contorno en
el cédigo hidrodindmico explicito ZEUS-3D para simular numéricamente la interaccion del viento
estelar con el MCE, inicialmente uniforme y homogéneo. La simulacion inicia desde secuencia principal
e incluye toda la vida de la estrella, hasta su explosién como supernova. Estudiamos la formacién de
burbujas y cascarones durante cada etapa evolutiva, la interaccién entre ellos y también la interaccion
del material eyectado por la explosion de SN con las estructuras formadas durante las etapas SGR,
SGA o WR por las que atravesé la estrella antes de explotar. De la comparacion de las caracteristicas
observacionales de Cas A con nuestros modelos concluimos que el rango de masas que mejor ajusta
a las abundancias quimicas observadas en el SNR serian estrellas tipo WR de 29-30Mo, mientras que
la dinamica del SNR se explica mejor con estrellas menos masivas con vientos densos (23Mo).



Introduccion.

Desde las historicas observaciones de supernovas (SN) de Tycho Brahe (1572) y Johanness
Kepler (1604) su estudio se ha convertido en un campo activo en la historia de la Astronomia, que
actualmente involucra un amplia gama de temas que van desde la observacion y clasificacion del
espectro de la SN, la fisica de la explosion, las tasas de nacimiento de SN, las poblaciones de
remanentes, la evolucion quimica de la galaxia y otros mas, incluyendo el estudio de la evolucidon
estelar previo a la explosion y de la interaccion del material eyectado durante la explosion con el medio
circunestelar (MCE) pre-supernova.

Las SN fueron distinguidas como un fenédmeno distinto de las novas por Baade & Zwicky desde
1954. Los primeros estudios espectroscédpicos mostraron que las SN se dividen en varios tipos de
acuerdo a sus caracteristicas espectrales: en el esquema clasico los tipos mas comunes son las
Supernovas Tipo | (SNI) y las Tipo Il (SNII) que se distinguen por la ausencia o presencia de lineas de
H en sus espectros, respectivamente. Otros autores han propuesto formas de clasificacion adicionales
0 subclasificaciones derivadas de las dos anteriores, todas ellas basadas en la observacion del
espectro de la supernova, la curva de luz y su magnitud en el momento de maximo brillo. Las
clasificaciones de SN se definieron en base a datos observacionales, pero también reflejan los
procesos fisicos de las distintas estrellas progenitoras (Woosley & Weaver 1986). La SN | es el Unico
tipo observado en galaxias elipticas y fueron asociadas a estrellas de Poblacion Il mientras que las
SN Il inicamente ocurren en galaxias espirales y/o irregulares, y fueron asociadas a la Poblacion |
(Maza & van den Bergh 1976). Tet6ricamente se trata de dos eventos de naturaleza totalmente distinta
relacionados Unicamente por la similitud en la energia de la explosion (~ 10°' ergs) y por el hecho de
que ambas producen elementos pesados. Sin embargo, las SN | parecen provenir de dos tipos
distintos de procesos fisicos durante la explosién: sus curvas de luz se dividen en (a) tipo SNla, que
presentan una linea de absorcion corrida al azul de Si Il en A6150 A, A6355 A y parecen ser resultado
de la detonacion termonuclear de una enana blanca (estrella C/O) que ha acretado una masa critica
para encenderse (Hoyle & Fowler 1960) lo cual explicaria la ausencia de H en sus espectros. Este
espectro es el prototipo “clasico” que dio lugar a la clasificacion de Tipo /. El mecanismo de detonacion
termonuclear de una enana blanca pone un limite superior en la masa de la estrella progenitora de las
SNla en ~ 8 Mo (Kennicut 1984) que son estrellas cuyos remanentes son enanas blancas. El otro tipo
son las (b) SN Ib/Ic que presentan un espectro dominado por intensas lineas no-térmicas de He (las /b)
y por emision de O y Ca (ambas). SNIb/c parecen ser resultado del colapso del nucleo en una estrella
masiva que ha perdido su envolvente de H antes de la explosiéon por medio de vientos o por la



interaccién con una compafera binaria (Baron 1992). Las SNIb también son fuertes emisoras de radio,
indicativo de que la estrella se despojé de su envolvente de H y el material todavia rodea la estrella al
momento de la explosion (Weiler et.al. 2002). La emision en radio resulta entonces de la interaccion de
la onda de choque de la SN con el viento previamente eyectado por la estrella. Muchos autores
proponen que las progenitoras de las SNIb/c podrian ser estrellas WR (Wheeler & Levreault 1985;
Ensman & Woosley 1988), aunque aun no hay un consenso generalizado que las estrellas masivas
produzcan eventos Tipo /b y se han propuesto otros modelos alternativos para explicar sus
caracteristicas (Branch & Nomoto 1986; Iben et.al. 1987; Ensmann & Woosley 1988).

La teoria actual de evolucidn estelar establece que las estrellas aisladas con masa mayor a
8Mo desarrollan capas sucesivas de procesado termonuclear en sus nucleos (“‘quemado” de
elementos quimicos) (p. ej. Chiosi & Maeder 1986). Las estrellas masivas procesan elementos ligeros
(H, He) para producir a partir de ellos otros mas pesados como C, Ne, O, Si, etc... mientras pasan a
través de distintas etapas de quemado. La estrella finalmente produce un nucleo de Fe (o de
elementos del “grupo de Fe”) que finalmente colapsara por accion de la gravedad provocando la
destruccién de la estrella en una poderosa explosién de SN. Estas explosiones son del tipo llamado
“colapso de nucleo” [core collapse]. Si estas explosiones presentan lineas de H en su espectro
- proveniente de la envolvente de la estrella (Branch et.al. 1981) - produciran una curva de luz tipo
SNiII.

Cuando una estrella explota como SN eyecta al espacio una gran parte de su masa que
interactia con el medio circunestelar (MCE) enriqueciéndolo con nuevos elementos quimicos,
radiacion y energia cinética proveniente del choque, mientras que otra fraccién de su masa permanece
como remanente de la explosion en forma de una estrella de neutrones o agujero negro, dependiendo
de la masa de la estrella (ver Figura 3.2) y esto puede ser un buen indicador del tipo de progenitor.

La masa eyectada por la SN es una fuente de elementos pesados (Z > 2) que enriquecen
quimicamente el material de la Galaxia como fuente de elementos pesados (Z > 6) y del grupo de Fe
(A =60) como V, Cr, Mn, Fe, Co, Ni, Cu, Zn construidos durante las etapas de quemado hidrostatico o
durante la explosion de SN (Pagel 1997). El material procesado en el interior estelar es eyectado al
espacio durante la explosién a temperaturas muy altas y luego interacciona con el medio circunestelar
extendiéndose y diluyéndose con el transcurso de los afnos, formando un remanente de supernova
(RSN). Sin embargo, los progenitores masivos de SN también modifican enormemente el MCE antes
de la explosion no soélo de forma quimica sino también dinamica, por medio de radiacion y vientos
estelares y el material eyectado por la explosién interactuara con éste MCE modificado, desviando la
evolucion del remanente del modelo clasico.

Estos RSN son observados en distintas longitudes de onda, dependiendo de la etapa de
evolucion en la que se encuentren. De sus caracteristicas observacionales pueden deducirse
importantes aspectos de la explosion de la estrella que los formé y/o del MCE que las rodeaba al

momento de la explosion.



En anos recientes se han encontrado un gran numero de RSN jévenes caracterizados por tener
gran abundancia de elementos sintetizados en las Ultimas etapas de quemado estelares que indican
que son RSN provenientes de progenitores masivos (Chevalier 1981). Se considera que las SN Ib/cy
las SNII provienen de ésta clase de precursores por la composicion observada del material eyectado,
que es una de las pruebas mas directas de la evolucién tardia en las estrellas masivas.

Uno de los RSN mas estudiados de la astronomia moderna es Cassiopeia A (Cas A), que es el
prototipo de los RSN jévenes y ricos en oxigeno. Debido a su cercania (~ 3.4 kpc; Reed et. al. 1995)
ha sido observado en practicamente todas longitudes de onda desde las primeras observaciones en
radio (p. ej. Ryle & Smith 1948) hasta recientemente en astronomia de altas energias, p. €j. en rayos-y
de TeV (Aharonian et.al. 2001) lo que lo hace uno de los mejores “laboratorios” astronémicos para
estudiar una gran variedad de fenémenos fisicos. Su estudio ha revelado importantes hechos sobre la
evolucién estelar, el medio circunestelar y los mecanismos fisicos que produjeron la explosion de su
estrella precursora y, en consecuencia, de la explosién de las estrellas masivas en general. Ademas
tratdndose del prototipo de los SNR ricos en oxigeno, su entendimiento es de primordial importancia
para comprender la similitud con otros SNR de éste tipo observados en las Nubes de Magallanes y/o
su posible asociacion a eventos de explosion de SN Ib/c (Blair et. al., 2000).

El objetivo de ésta tesis es explicar los datos observacionales de Cas A en términos de una
estrella masiva (M ~ 30Mo) de metalicidad solar que tuvo diversas fases de pérdida de masa previas a
la explosion de SN. El rango de masas fue escogido de acuerdo a la propuesta de varios autores que
considera que la masa precursora cae en un rango de 20-40 Mo (Fabian et.al. 1980; Fesen, Becker &
Blair 1987; Jansen et. al. 1988; Vink et.al. 1996; Garcia-Segura et.al. 1996).

Muchos autores sugieren que al momento de la explosién el progenitor de Cas A era una
estrella tipo Wolf-Rayet (WR) (Peimbert 1971; Fesen et.al. 1987; Garcia-Segura et.al. 1996) mientras
que otros apuntan hacia una SGR (Chevalier & Oishi 2003) o supergigante azul [SGA] (Borkowski
et.al. 1996). Lo que hace distinta a cada SN es su estrella progenitora. En las estrellas con una masa
inicial mayor a ~ 30/40 Mo la pérdida de masa tiene efectos esenciales, provocando que la estrella
precursora sea una estrella azul caliente (SGA 6 WR) mientras que por debajo de ~ 20 Mo el
progenitor serd una supergigante roja [SGR] (Chiosi & Maeder 1986). EI comportamiento evolutivo de
las estrellas entre 20-35 Mo es altamente dependiente de parametros estelares como la pérdida de
masa, conveccion, rotacion, etc...

La clase de precursor puede conocerse de la observacion de cada evento en particular (p. €.
Cadonau & Leibundgut, (1990 y articulos derivados)), a través de modelos numéricos de la explosion
que reproduzcan caracteristicas observables en las curvas de luz (Shigeyama et.al. 1990; Nomoto et.
al. 1990, etc...), a través de las abundancias quimicas (Johnston & Yahil 1984) é por medio de
modelos de evolucién estelar pre-SN (Arnett 1975; Langer & El Eid (1986); Woosley & Weaver 1995).
Otra forma de determinar la masa del precursor es explorando la relacion entre la SN y el medio
circunestelar que la rodea (Shull et.al. 1985; Luo & McCray 1991; Borkowski et.al. 1996; Chevalier &



Oishi 2003; Dwarkadas 2005) asumiendo que ha éste ha sido construido por estrellas tipicas y
haciendo modelos analiticos y/o numéricos de su evolucién dinamica.

En este trabajo buscamos el precursor de Cas A combinando tratamientos numéricos que
generalmente han sido usados separadamente. Primeramente usamos un cédigo de evolucion estelar
(cédigo de Géttingen 6 STERN, ver p. ej. Langer et. al. 1985) para construir un conjunto de modelos
evolutivos de las probables estrellas precursoras con masas en el rango de 23 - 33 Mo, con
composiciéon quimica inicial tipo solar (X = 0.70, Y=0.28 y Z = 0.02) que incluyen pérdida de masa y
so6lo en un caso (29 Mo) rotacion estelar. El limite superior de éste rango fue tomado de acuerdo a
Garcia-Segura et. al. (1996), y el rango inferior nos asegura hacer al menos una secuencia donde la
estrella explote como supergigante roja (SGR) - tal como proponen Chevalier & Oishi (2003) -
cubriendo asi un amplio espectro de posibles precursores. La evolucién de estas estrellas masivas es
muy sensible a la pérdida de masa (Chiosi & Maeder 1996), el tratamiento de conveccién (Langer

1989), la tasa de "C(«,7)'°O (Weaver & Woosley 1993; Schiattl et.al. 2004) y, como se ha

determinado recientemente, la rotacioén (Heger et.al. 2000; Maeder & Meynet 2000).

De acuerdo con el teorema Vogt-Russell nuestras secuencias estelares desarrollan distintos
caminos evolutivos en el diagrama HR diferenciandose en sus radios, luminosidades, masas y
composiciones quimicas pre-SN. De cada estrella obtuvimos las abundancias quimicas superficiales
como funcién de t durante toda su vida, la estructura quimica interna en varias etapas (incluyendo la
pre-SN) y la tasa de pérdida de masa y velocidad del viento en cada etapa evolutiva.

Cas A se caracteriza por contener un anillo de emision intensa en varias longitudes de onda
que esta asociado al MCE chocado por la SN, por lo que también construimos modelos numéricos de
la evoluciéon del MCE (interaccion del viento estelar con el medio previo) para reproducir las
caracteristicas morfologicas y cinematicas de Cas A. Para lograr mayor consistencia entre la evolucion
estelar y la del medio circunestelar conectamos ambos resultados al usar la pérdida de masa vy
velocidad del viento estelar obtenidos con el cédigo de evolucién estelar STERN como condiciones de
contorno en el cédigo magnetohidrodinamico ZEUS-3D derivadode ZEUS-2D (Stone & Norman
1992a,b; Stone et. al. 1992), creado para el tratamiento y modelado dinamico de flujos astrofisicos con
el que simularemos numéricamente la interaccion del viento estelar con el MCE durante cada etapa
evolutiva de la estrella, desde ZAMS hasta su explosion (las primeras etapas en 1D y las post-SGR en
2D), incluyendo la eyeccion de masa e inyeccidon de energia cinética por la SN, hasta tsy = 5000 afos.
Compararemos las caracteristicas fisicas de éstos modelos con las asociadas a Cas A para encontrar
la que mejor ajusta con las observaciones.

Esta tesis se divide de la siguiente forma: en el Capitulo 1 se hace una revision completa de
las caracteristicas observacionales del Cas A en distintas longitudes de onda (6ptico, radio, rayos X e
infrarrojo), y de las condiciones fisicas que se han derivado de éstas observaciones. En el Capitulo 2
se hace una descripcion de los cddigos numéricos utilizados para realizar las simulaciones de
evolucion estelar (STERN) y la hidrodinamica del medio circunestelar (ZEUS-3D), asi como la fisica



introducida en cada uno de ellos. EI Capitulo 3 contiene una breve revision bibliografica de la
evolucion de estrellas masivas y los principales parametros fisicos que las afectan, asi como la
descripcion de los modelos de evolucién estelar que obtuvimos para estrellas de 23, 28, 29, 30 y 33
Mo (en ZAMS): diagramas HR, tipo y tiempos de evolucion, abundancias interiores y superficiales,
etc... En todas las secuencias evolutivas las estrellas incluyen un tratamiento especifico de
semiconveccion y pérdida de masa, dos de los fendmenos que presentan mas incertidumbre para los
célculos de evolucién estelar. Para comparacion también se construyé un modelo de 29Mo que incluye
rotacion (29MoR). Se discuten los resultados obtenidos y la relacion que pudieran tener con Cas A. El
Capitulo 4 presenta una revision bibliografica de la dinamica del MCE afectado por los vientos y la
explosiéon de SN. También mostramos los resultados que obtuvimos para la evolucién hidrodinamica
del medio que rodea a cada una de nuestras estrellas, destacandose que depende fuertemente de la
evolucion estelar. Se discute la formacion de cascarones durante cada etapa evolutiva y su dindmica
global, incluyendo la explosién de la SN y la interaccién de la masa y energia eyectadas con el MCE.
Finalmente, el Capitulo 5 contiene una sintesis de los resultados obtenidos en los dos capitulos

previos, asi como una extensa discusion de forma general.



Capitulo 1
Cassiopeia A. Datos observacionales.

Cas A es el remanente galactico mas joven conocido hasta ahora y es famoso, entre muchas
otras razones, por los valores de sus cocientes de linea observados en Optico y por la estructura de
choques observada en su MCE. Fué descubierto en radio por Ryle & Smith (1948) como la fuente mas
brillante de radio fuera del sistema solar. Esta localizado en coordenadas galacticas: / = 111.7°,
b =-2.1° a una distancia de 3.4 + 0.2 kpc (Reed et.al. 1995) donde 1” ~ 5.31 X 10'® cm. La regi6n
principal de emisién tiene forma de anillo en expansion casi esférico, coincidiendo aproximadamente
en tamano en todas las longitudes de onda aunque las tasas de expansién varian. EI movimiento
propio de sus nudos épticos indica una fecha de explosion alrededor de ~ 1671 D.C. (Thorstensen
et.al. 2001) por lo que posiblemente la explosién de SN fue observada en el éptico como una estrella
por G. Flamsteed en 1680 (Asworth 1980).

Debido a su gran brillo y a su peculiaridad quimica y dinamica, Cas A se convirtié en uno de los
remanentes de supernova observados con mayor detalle en distintas longitudes de onda, de donde se
ha obtenido gran informacion que apunta hacia su origen. A continuacién haremos un resumen de las
observaciones que se han hecho de Cas A en distintas longitudes de onda y de las caracteristicas
fisicas que han sido derivadas de ellas.

1.1. Emision en radio.

La mayor parte de la emisién en radio de Cas A proviene de un anillo nudoso y brillante que
esta identificado con el choque en reversa (R;) y/o la discontinuidad de contacto (R;) de la explosion.
Su radio es de ~ 100” (1.7 pc) con ~ 10” de ancho y esta asociado a una zona de aumento del campo
magnético generado por el gas chocado, por lo que la emisién en radio esta asociada a radiacion
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sincrotrén. Hay otra regién de emision en radio externa a este anillo brillante que es mas débil, y se
prolonga hasta una distancia de 145” (2.4 pc). En radio se observa que el SNR se expande con una
velocidad de ~ 2000 km/s en promedio (Anderson & Rudnick 1995).

En la Figura 1.1 se puede observar la estructura del SNR en A = 6cm tomada de Fabian et. al.
(1980). Notese que la estructura del choque es notablemente circular en el plano del cielo, rodeada por
una region menos intensa de emision. El anillo brillante de emisién aparece fracturado en la region
E-NE, donde la emisiébn mas débil se extiende aun mas y contiene algunos pocos radio-nédulos
brillantes muy alejados del centro. Esta region es denominada el “jet’ por su apariencia en éptico y
otras longitudes de onda, ademas de que sus movimientos propios son mucho mas grandes que los de
los nudos mas internos. Estas altas velocidades también pueden observarse en éptico (Kamper & van
den Bergh 1976). Ademas puede observarse que aparte de la regibn menos brillante externa al anillo
principal también hay un sinfin de débiles estructuras internas en radio a escalas mas pequenas,
donde se han identificado alrededor de 300 ndédulos brillantes compactos (Tuffs 1986), choques de

proa, filamentos, etc... con tiempos de vida relativamente cortos.

Figura 1.1. Imagen en radio
(A= 6 cm) de SNR Cas A.
Tomado de Fabian et. al.
(1980).

Diversos grupos han medido los movimientos propios de los radio-nédulos en forma individual y
han encontrado que su tasa de expansion sistematica es Unicamente la tercera parte de la expansion
global del SNR en 6ptico ( Tuffs 1986) mientras que otros grupos encuentran que la tasa de expansion
de los radio-n6dulos no es caracteristica de la expansion global del remanente en radio ya que éste si
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presenta tasas de expansion similares a las del éptico (Green 1988). En radio, el remanente se
, o - R -
expande con una escala de tiempo dinamica caracteristica (z, o< V) de 950 anos (Bell 1977; Anderson

& Rudnick 1995).

1.2. Emision en dptico.

Una de las caracteristicas distintivas en la emision en éptico de Cas A es la fuerte
concentracion de material en forma de “nudos”, distinto a lo que ocurre en otros RSN como por
ejemplo en la Nebulosa del Cangrejo donde el sistema en expansion consiste de filamentos. Baade &
Minkowski (1954) detectaron y clasificaron en forma general los nudos 6pticos de Cas A en dos
grandes grupos de nudos rapidos y otros lentos. Nombraron a los primeros “Fast Moving Knots”
(FMKs, Nudos de Movimiento Rapido) que se caracterizan por tener altas velocidades de ~ 4000 -
15 000 km/s y ademas radian intensamente en [SlI] y [OIlll]. A los nudos mas lentos (velocidades de
~ 150 km/s) los llamaron “Quasi Stationary Floculii’ (QSF, Fléculos Cuasi-Estacionarios) y observaron
que emiten fuertemente en lineas de Ha y [NIl]. Posteriores observaciones con mayor resolucion
revelaron la presencia de otros objetos caracteristicos del remanente como los “Fast Moving Floculii’
(FMF, Fléculos de movimiento rapido; Fesen & Becker 1991) que al parecer compartian propiedades
de las dos componentes antes descritas: altas velocidades y fuerte emisién de H & N. Posteriormente
fueron resueltos en dos componentes distintas: los “Nitrogen Knots” (NKs, Nudos de Nitrégeno) y los
“Mixed Emission Knots” (MEK, Nudos de emision mixta; Fesen 2001).

Entre las primeras observaciones en 6ptico destacan las realizadas por Peimbert & van den
Bergh (1971, de ahora en adelante P&vB71) que cobraron mayor importancia cuando revelaron que
las distintas regiones de emisién éptica ademas de diferenciarse cinematicamente también tenian
inusuales caracteristicas quimicas reflejadas en sus cocientes de linea. P&vB71 encuentran enormes
sobreabundancias de elementos como O y Ar (con respecto al H) en los nudos que se mueven mas
rapido (FMKs) que los llevé a concluir que son una evidencia observacional directa del procesado
termonuclear de elementos pesados en la estrella precursora antes de explotar como supernova.
También encontraron un alto cociente de N/H en los QSF que manifiesta la sobreabundancia de éste
elemento con respecto al valor solar, por lo que postulan que los QSF fueron formados con material
altamente enriquecido en N que se encontraba en la superficie de la estrella y que fué eyectado antes
de la explosiéon. Un estudio posterior de Kamper & van den Bergh (1976, KvdB76) también encuentra
un alto cociente de [S Il] / [O lll] en la mayoria de los FMKs. Chevalier & Kirshner (1978, 1979)
encontraron evidencia de la sobreabundancia de elementos del grupo del Si relativo al oxigeno (Si/O).
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Figura 1.2. Emisién en éptico en la linea de [SIl] AA6716,6731 de Cas A. Puede
observarse que la mayor parte de la emision en éptico esté organizada principalmente
en una estructura de anillo. Los circulos blancos indican la posicion de los NKS
externos. Los cuadros abiertos indican la posicién de los FMKs externos al anillo de
emisién optica principal. Puede verse que la mayor parte de los FMKs externos caen
sobre el “jet” optico, mientras que otra parte cae justo en el extremo opuesto en la
regién SO del SNR. La imagen fué tomada de Fesen (2001).

Como consecuencia de éstas observaciones Cas A se nos revela hoy en dia como un cascarén
de aproximadamente 2 pc de diametro de emision brillante en éptico y que posee distintos tipos de

“nudos” de emision caracteristica que a continuacion se describiran con detalle.

1.2.1. Nudos de movimiento rapido (FMKs).

Los FMKs forman un anillo de emisién 6ptica con estructura muy compleja, con tamanos tipicos
entre 1"—10” con mediciones hechas desde tierra. Tienen movimientos propios muy grandes y parecen
ser eyeccion de material estelar a muy alta velocidad (v = 4000 — 6000 km/s). Exhiben fuerte emision
en lineas de [Olll] AA4959,5007 y [Oll] AA7319,7330, S AA6716,6731 y Ar y ausencia de lineas de H,
He 6 N, lo que sugiere (P&vB71) que son el remanente del manto o interior de la estrella supernova
que ha llevado a cabo el quemado de O. La Figura 1.3 muestra el cascaron de emisién Optica principal
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formado basicamente por los FMKs mas brillantes. También se ha encontrado emision Optica mas
débil fuera del cascaron, la mayor parte de ella confinada en una region que por su forma fue
denominada como “el jet’, que contiene muchos de los FMKs externos. Este “jet” de emision cae en el
plano del cielo vy tiene velocidades muy altas (15, 000 km/s a una distancia de = 290", ~ 5 pc).
Adicionalmente hay otros FMKs (alrededor de 70) distribuidos externamente del cascardn principal de
emision. Reed et. al. (1995) y Lawrence et. al. (1995) encuentran que los FMKs aparecen como

nodulos en la superficie de una esfera en expansion.

Figura 1.3. (a) /zquierda : Emision en Optico en la linea de [SIl] AA6716,6731 de Cas
A donde se muestra la distribucién de los FMKs en el anillo de emisién principal y de
los externos (indicados con recuadros blancos) en Cas A. Puede observarse que los
FMKs externos estdn fuertemente concentrados en direcciones diametralmente
opuestas, donde la mayor parte cae sobre una estructura alargada NE-SO
denominada “el jet”, que es rico en Si. La imagen fué tomada de Fesen (2001). (b)
Derecha: Excepto por las estrellas que son facilmente distinguibles, el resto de la
emision en Optico pertenece a los FMKs de la regién norte del remanente. Esta imagen
de alta resolucién en el filtro F675W (de 6000 a 7600A que incluyen [SIl] AA6716,6373
+ [Oll] AA7319,7330 + [Ol] AA6300,6364) del HST (Fesen etal. 2001) revela la
estructura nudosa de los FMKs arreglada en forma de “cadenas”.

Con observaciones mas recientes del HST (Fesen et.al. 2001) se revela que el anillo 6ptico
esta compuesto principalmente por subestructuras complejas y ricas en estructura fina con
13



dimensiones angulares menores a 1”, la mayoria con longitudes mas pequenas entre 0.2 - 0.4". Estos
pequenos nodulos estan arreglados en “cadenas” de emision de ~ 10” (0.15 pc). La Figura 1.3(b)
muestra una imagen de alta resolucion de los FMKs de la region central norte de Cas A tomada con el
HST, donde puede observarse la estructura fina de los FMKs como nudos fragmentados que parecen
ser material eyectado por la estrella sometido a inestabilidades de Kelvin-Helmholtz (Klein et.al. 1994).
También se observan FMKs fuera del cascardén de emisién principal, que se muestran en la Figura
1.3(a).

Diversos autores han obtenido las abundancias quimicas de los FMKs oOpticos. KvdB76
encuentran las abundancias de cada elemento quimico (respecto al oxigeno) del mas grande vy
brillante de los FMKs: Fil. No.1 (Baade & Minkowski 1954) situado en el limbo NE del remanente.
Durante varios anos se asumié que la abundancia mostrada por este FMKs era homogénea y
representativa de todo el remanente, hasta que Chevalier & Kirshner (1979, de ahora en adelante
ChK79) en un trabajo posterior estudiaron espectroscépicamente otros FMKs y encontraron marcadas
inhomogeneidades quimicas y cinematicas entre ellos, por lo que sugieren que al momento de la
explosiéon hubo movimientos internos no-simétricos de mezclado diferenciado. Otros autores proponen
que las inhomogeneidades encontradas se deben a que cada uno de los FMKs es representativo de
las abundancias quimicas en distintas profundidades dentro de la precursora y que no han sido
mezclados sino eyectados durante la explosién como “metralla” (Johnston & Yahil 1994). Ya que todos
los FMKs tienen distintas velocidades espaciales y que los efectos de la desaceleracién no parecen
ser importantes en ellos (tasa de desaceleracién ~ 4%, Reed et.al. 1995) se presume que los distintos
fragmentos que los forman fueron eyectados por la SN con un amplio rango de velocidades.

Las abundancias observadas por ChK79 en cada FMKs se muestran en la Tabla 1.1, donde
pueden notarse las inhomogeneidades presentes entre ellos. La primera columna de la tabla muestra
las abundancias del FMKs mas grande y brillante del SNR.

También parecen encontrarse inhomogeneidades quimicas de los FMKs exteriores con
respecto a aquellos dentro del cascaron de emision principal: las lineas de O [Olll] AA4959,5007 y [Oll]
AA7319,7330 parecen ser mas intensas en los nudos mas lentos e interiores (V < 10 000 km/s)
mientras que las lineas de S (AA6716,6731) que son débiles en los nudos lentos (los del cascardn
principal) son mas intensas en los nudos exteriores (de V > 11 000 km/s). En general, los FMKs mas
rapidos tienen mayor abundancia de S que de O por lo que se cree que la eyeccidén del material en la
SN ocurri6 de manera diferencial y/o asimétrica: el material rico en S de las capas internas fue
eyectado a través de las capas superiores con suficiente energia para que sus velocidades
sobrepasaran las capas fotosféricas menos densas (Fesen 2001). Evidencia de esta inversion en las
abundancias también ha sido encontrada en otras longitudes de onda desde el infrarrojo (Hughes et.al.
2000) hasta en rayos X (Willingale et.al. 2002) indicando que hubo mezclado e inversion a gran escala
de los productos de la explosion.
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X/0
X/O0 |F1&K2F4 | KB33 |[OIII]fil KB 61 KB 115 |(Césmico)
H <0.02 95
He <0.42 32
C <0.003 0.38
N <6X10° 0.12
Ne <0.016 <0.4 <1.4 0.16
Mg <0.008 0.06
S 0.13 1.4 <0.003 | 0.04-0.08 | 0.03-0.14 | 0.05
Ar 0.01 0.3 < 0.006 0.03 0.2 0.02
Ca 0.0026 0.2 <0.07 0.006 < 0.01 0.008
Fe < 0.004 0.21
Ni 5X 10" 0.011

Tabla 1.1. Abundancias por masa relativas al oxigeno en distintos FMKs, donde se
incluyen las abundancias césmicas para comparaciéon. Tomada de ChK79.

La emision en optico de Cas A cambia continuamente haciendo dificil seguir los nudos de forma
individual durante un intervalo de tiempo determinado (VandenBergh & Dodd 1970) ya que éstos
aparecen y desaparecen en intervalos de tiempo relativamente cortos (~25 afos). Por ejemplo, el
filamento KB33 identificado por Chevalier & Kirshner (1979) cuya abundancia se indica en la Tabla 1.1
ya no es identificable en las observaciones hechas con el HST de Fesen et. al. (2001). También
aparecen nuevos nudos predominantemente en regiones donde ya hay otros y/o filamentos, lo que
ocasiona que no haya cambios significativos en la emision en optico a gran escala. Esto sugiere que
los FMKs son fragmentos de la estrella supernova que son empujadas a través de bancos de nubes
circunestelares a velocidades supersoénicas, o bien que son nédulos densos del material eyectado que
estan siendo calentados por el choque en reversa (McKee 1974) que se mueve hacia el centro de la
explosiéon en el marco de referencia de la discontinuidad de contacto. La masa total de los FMKs
emitiendo en Optico es de 0.3Mo (P&vB71) y sblo representa una pequefa fraccion del material total
eyectado. Las densidades pre-choque de los FMKs pueden caer en el rango de 10 — 50 cm™ (Contini
1987) a 165 cm™ (Braun 1987).

1.2.2. Nodulos cuasi-estacionarios (QSF).

Cuando Baade & Minkoswki (1954) detectaron la emision Optica de Cas A observaron la
presencia de algunos nddulos enrojecidos de emisién débil que practicamente no presentaban
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movimientos propios. Fueron llamados QSF (Minkowski 1954). Estos nddulos tienen espectros opticos
dominados por [NIl] A 6548, 6583 y muestran emision en lineas de Balmer (Ha, HB). Debido a sus
bajas velocidades de expansién (v < 500 km/s) y a la composicién determinada a partir de sus
espectros (alta abundancia de N, en un factor N/H ~ 7- 10 y de He en factor He/H = 3 -5 respecto al
valor solar (Chevalier & Kirschner 1978)) parece ser que se trata de material procesado durante el ciclo
CNO y después fue perdido desde la superficie de la estrella en forma de un viento homogéneo (van
den Bergh 1971; Kamper & van den Bergh 1976) o por eyecciones episédicas de material superficial
(Chevalier & Oishi 2003). La emisién en oOptico de los QSF provendria del material después de ser
chocado por la SN. Actualmente se han identificado aproximadamente 40 QSF distribuidos de manera
no uniforme en el remanente y concentrados mayormente a lo largo de los limbos norte y sur, mientras
que otros pocos se encuentran al SO fuera del cascarén de emision principal.

En la Figura 1.4(a) se muestra una imagen en Ha de Cas A tomada de Fesen (2001) a la que
se le ha restado la emisidbn de continuo. Pueden observarse claramente los QSF y su posicion
elongada en direccién NE — SO. Una carta de identificacion de los QSF tomada de van den Berg &
Kamper (1985) se muestra en la Figura 1.4(b).

Con movimientos propios de los QSF van den Bergh & Kamper (1985) observan que casi todos
tienen velocidades negativas y que el sistema de QSF estd en expansion global con una velocidad
promedio de de 300 km/s a un radio de 120” (~ 2 pc), es decir, que se expanden con una escala de
tiempo de 11 000 £ 2 000 anos. Este movimiento sistematico podria deberse a la lenta expansién del
material circunestelar preexistente, o bien a la transferencia de momento de la onda de choque de la
explosion a un cascarén circunestelar previo, del que se formaron los QSF.

Los QSF lucen como nédulos irregulares y elongados con didmetros promedio entre 17 — 5" y
han sido agrupados en dos distintos grupos: unos tipo “cola de salamandra” encontrados
principalmente en las regiones del sur del SNR y otro mas pequefos y compactos encontrados en la
parte norte, también rica en FMKs (van den Bergh 1971). Al igual que los FMKs, los QSF también han
sido resueltos en una serie de nédulos mas pequernos y difusos aunque mas densos. En las imagenes
tomadas recientemente por Fesen et. al. (2001) con el HST en el filtro de [N l] se distingue que los
QSF tienen dimensiones mas pequenas (~ 0.1”-0.6”) y estan asociados a nebulosidad difusa en la
mayoria de los casos, que apunta hacia afuera del centro de la explosién. La densidad de los QSF es
de aproximadamente 560 cm™ (Braun 1987).

En la regidon norte del remanente hay una coincidencia espacial entre los FMKs mas brillantes
del anillo de emision principal con los 40 QSF més brillantes y cercanos al centro de la explosion. Esto
podria indicar destruccidn y evaporacién de los nudos en flujos de masa al paso de la onda de choque
de la SN que traia material estelar. Esto ha sido sugerido por algunos modelos (MacLow et. al. 1994;
Klein et.al. 1994).
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Figura 1.4. (a) Izquierda: Imagen de Ha - continuo (A6510 £ 15 A) de Cas A tomada
de Fesen (2001) donde puede observarse la distribucion de los QSF. (b) Derecha:
Mapa de la misma region. La figura es un sandwich consistente en un filtro rojo de
banda ancha (positivo) y uno de emisién en Ha (negativo). (van den Bergh & Kamper
1985)

1.2.3. Nudos de nitrogeno (NKs).

Los nudos de nitrégeno fueron descubiertos por Fesen et al. (1987) y en la primera
observacion fueron identificados como FMF porque compartian caracteristicas de los FMKs (altas
velocidades) y de los QSFs (emisién en N y H). Posteriores observaciones con mayor resolucion
mostraron que dichos objetos sdlo presentan lineas 6pticas de N, por lo que se optd por denominarlos
simplemente NKs. Fesen (2001) hace una revision en éptico profundo principalmente en las regiones
externas al cascar6n de emision principal, donde obtuvo el espectro de 68 de los 75 nudos externos
que encontrd. Localizé cerca de 4 docenas de NKs en las regiones exteriores cuya emision de Ho es
practicamente inexistente (o indetectable) y en donde aparentemente ve confirmado el cociente de N /
H >10 encontrado por P&vB71. Aparte de los QSF, encuentra muy pocos nudos que tengan mezcla
de H + N (solamente tres NKs de 44) lo que pone en duda el hecho de que la envolvente de la estrella
supernova tuviera H + N al momento de explotar.

Los NKs tienen alta velocidad (V = 8000-10 000 km/s) y su emision en el rango de 4500 — 7500
A esta dominada por lineas de [NII] AA6548, 6583 por lo que — al igual que los QSF — parecen ser el
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remanente de las capas externas del progenitor ricas en N y He. Los NKs externos presentan
similitudes en su velocidad espacial lo que apunta a una velocidad de eyeccion casi uniforme de éstos
(= 10 000 km/s), lo que sugiere una expansion simétrica y aproximadamente uniforme de las capas
mas externas de la estrella ricas en He y N que al parecer no fue compartida por las capas mas
internas, ricas en elementos mas pesados como Sy Ar.

Figura 1.5. Emisién en éptico en la linea de [SIlI] AA6716,6731 de Cas A donde se
muestra la distribucién de los FMKs, MEKs y NKs externos en el SNR de Cas A. Los
NKs forman una envolvente aparentemente circular excepto por dos regiones opuestas
donde se nota la ausencia de éstos. Tomada de Fesen (2001).

1.3. Emision en Rayos X.

La emision en rayos X de Cas A estd dominada por un espectro térmico de material eyectado
altamente ionizado. En imagenes de baja resolucién la emisidén en rayos X estd dominada también por
un anillo de emisién brillante de 1.8’ de radio, mas alla del cual se extiende un halo de emision mas
débil. Interior a este cascardn brillante se encuentra emisién difusa de rayos X que posiblemente
proviene de material eyectado por la explosion y que esta siendo calentado por el choque en reversa.

18



Recientemente han sido realizadas observaciones de mucha mayor resolucion con el Chandra X-Ray
Observatory que revelaron en imagen continua de 4 — 6 keV un halo de filamentos angostos y
tangenciales en la region de emisién mas débil, de aproximadamente 3” de grosor y que definen la
frontera externa de la emision total de rayos X. Estos filamentos estan localizados a una distancia de
153” + 12” del centro de la emisién (2.5 £ 0.2 pc a una distancia de 3.4 kpc). Gotthelf et. al. (2001)
identifican este halo filamentario de rayos X con el choque directo en Cas A: es decir, la regién donde
la onda de choque de la SN se encuentra con el medio circunestelar. Basados en movimientos propios
de nudos de rayos X medidos con Einstein y ROSAT, Vink et. al. (1998) infieren que la onda de
choque se estd expandiendo de manera global a una velocidad de ~ 5 200 km/s, valor que ha sido
confirmado por Delaney & Rudnick (2003) usando datos del Chandra.

Gotthelf et.al. (2001) también encuentran evidencia de la posicidon del choque en reversa,
asociada con un subito aumento en la emisividad en rayos X y/o radio y que ha sido resuelta con las
observaciones del Chandra. El choque en reversa esta localizado a un radio de 95” + 10” (1.6 £ 0.17
pc) del centroide de la emisién en rayos X (23"23M25.44%, +58°48'52.3” [E2000]).

Comunmente se piensa que el espectro de emision de rayos X en Cas A proviene de dos
plasmas diferentes: uno de baja temperatura (kT < 1 keV) donde la emisidbn parece ser
bremsstrahlung asociada al choque en reversa del RSN interior a la discontinuidad de contacto
(McKee, 1974) y la otra componente es de alta temperatura (kT = 3 keV) que puede provenir del
material de un cascaron chocado por la onda de la explosion (Jansen et.al. 1988).

Willingale et. al. (2002) usan datos del XMM-Newton y realizan un ajuste espectral con un
modelo de ionizacion de dos componentes fuera de equilibrio (NEI) con lo que obtienen mapas de
edad de ionizacion, temperatura y abundancias (con respecto al Si) del remanente. Observan que la
distribucion de Si y de elementos del mismo grupo (como S, Ar y Ca) presentan la misma distribucion
espacial, que es distinta a la de elementos como el Ne y Mg que se producen durante el quemado
hidrostatico de C. Esto sugiere que las distintas regiones estelares con diferente abundancia quimica
se movieron uniformemente, tal vez como consecuencia de un mezclado diferenciado de la estrella

pre-supernova.
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Figura 1.6. Emisién de continuo de alta energia de Cas A (rojo: 1.78-2.0 keV, Si, He o
verde: 4.2 — 6.4 keV, continuo y azul: 6.52 — 6.95 keV, Fe K) tomada con el Chandra
X-Ray Observatory. Puede verse claramente la frontera externa formada por
numerosos filamentos tangenciales asociados al frente de choque del RSN de acuerdo
a Gotthelf et. al. (2001). En la imagen los colores representan diferentes energias de
rayos-X donde el rojo indica rayos-X suaves y el azul los mas energéticos. La imagen
fue tomada del sito (NASA / CXC/ GSFC /U Hwang et al):
http://chandra.harvard.edu/photo/2004/casa/casa xray scale.jpg

Otros autores también han obtenido abundancias de Cas A derivadas de rayos X. En la Tabla
1.2. se muestran las abundancias de Vink et. al. (1996) donde al igual que Chevalier & Kirshner (1979,
en optico) observan que las abundancias del plasma no son homogéneas sino que dependen de la
posicién. Estas abundancias se obtuvieron de todo el material que emitiendo en rayos X, por lo que
son mas representativas de las de la estrella precursora que las encontradas por ChK79 (ver Tabla
1.1), que fueron obtenidas del poco material radiando en éptico (~ 0.3Mo, P&vB71). Puede verse que
el material emitiendo en rayos X es rico en materiales procesados, lo que confirma que se trata de

material eyectado por la estrella al momento de la explosién.
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N SE W
Ne/O 0.022 + 0.005 0.023 £ 0.009 0.013 £0.003
Mg/O 0.008 + 0.001 0.006 £ 0.001 0.004 = 0.001
Si/O 0.039 +0.002 0.048 £0.003 0.024 +0.002
S/O 0.028 +0.002 0.036 +£0.003 0.019 £0.002
Ar/O 0.009 +£0.002 0.013 £0.002 0.007 +£0.002
Ca/O 0.009 + 0.004 0.014 £0.005 0.008 = 0.004
Fe/O 0.029 + 0.002 0.017 £0.001 0.010 £ 0.002
Ni/O 0.002 + 0.001 0.005 £+ 0.001 0.003 +0.001

Tabla 1.2. Abundancias quimicas de rayos X (Vink et.al. 1996) en cocientes de masa
relativos al oxigeno de las componentes del plasma frio (= 0.7 keV). Las abundancias
estan divididas por regiones dentro del remanente. Puede observarse las
inohomogeneidades en las abundancias que dependen de la posicidén dentro del SNR.

Con las observaciones en rayos X también se han hecho estimaciones de la masa eyectada
por la SN durante la explosién. Estas observaciones tienen la misma ventaja: la mayor parte del
material chocado esté lo suficientemente caliente y emite en rayos X, mientras que las regiones que
emiten en éptico constituyen sélo una pequena fracciéon del material eyectado. Suponiendo equilibrio
de ionizacién la masa del plasma emitiendo en rayos X es de 15-20 Mo (Fabian et.al. 1980). Tsunami
et. al. (1986) sin suponer equilibrio de ionizacién encuentran una masa radiando en rayos X mucho
menor, de 2.4Mo. Un célculo mas reciente de la masa eyectada por la estrella y de la barrida por la
onda de choque fue hecha por Vink et. al. (1996) con datos del ASCA donde obtienen ~ 4 Mo de masa
eyectada, de las cuales 2.6Mo son de oxigeno. Encuentran un total de 14Mo emitiendo en rayos Xy
concluyen que la masa barrida es del orden de 9 Mo. Willingale et. al. (2003) usando datos del XMM
Newton, encuentran que la masa emitiendo en rayos X es de 10 Mo, sus estimaciones de masa
eyectada caen en el rango de 2 - 4 Mo con una masa de 1 — 3 Mo de O (Willingale et. al. 2002),
mientras que la masa barrida es de ~ 7.9 Mo y que la masa total perdida por la estrella progenitora
previo a la explosion puede ser tan alta como 20 Mo.

Otra caracteristica notable en rayos X es la asociada al “jet” éptico. Algunos autores (Blackman
& Yi1998; MacFayden & Woosley 1999) encuentran que la explosién de SN en una estrella masiva es
asimétrica y que forma dos jets diametralmente opuestos cerca el nucleo estelar, que rompen la
estrella por los polos durante la explosion. La Figura 1.8 obtenida con el Chandra X-Ray Observatory
muestra el cociente de la emisidén de Si altamente ionizado respecto a la emision de rayos X de menor
energia proveniente de iones de Mg y Fe. En la figura se distinguen dos jets casi diametralmente
opuestos corriendo en direccion NE — SO y que aparentemente han sido producidos por una explosion
asimétrica. La alta proporcion de Si en estos jets sugiere que fueron formados inmediatamente

después de la explosion inicial con material que estaba muy en el interior de la estrella y que fue
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eyectado de forma altamente colimada, a velocidades mas altas que el resto del material estelar. Una
explosion asimétrica también parece inducir una sustancial turbulencia entre las capas estelares
coincidiendo con las caracteristicas del SNR que indican un fuerte mezclado interno. Hughes et. al.
(2000) también observan Cas A con el Chandra en cuatro zonas distintas, encontrando que las
regiones externas de la SN son ricas en lineas de Fe mientras que en las regiones mas internas
encuentran emision dominada por el Si. Concluyen que la eyeccién de material por el precursor de Cas

A tuvo una fuerte inversion espacial al momento de la explosion.

Figura 1.7. Emision de Si tomada con el Chandra X-Ray Observatory (1.78-2.0 keV)
con una exposicién de un millon de segundos. Puede verse la emision bipolar en Si,
asociada a una explosién asimétrica de la SN. La escala es de 8’ por lado. La imagen
fue tomada de http://chandra.harvard.edu/photo/2004/casa/casa silicon.jpg (NASA /
CXC/ GSFC/U. Hwang et.al. 2004)

La alta resolucion de las imagenes del Chandra también permitié descubrir una fuente puntual
de rayos X a menos de 7 “ del centro de expansion de Cas A que tiene una luminosidad (en rayos X)
de al menos 10* ergs/s (Tananbaum 1999). Esta fuente puntual fue identificada como el remanente
estelar (CXO J232327.8+584842) que dejo la explosion de SN. La naturaleza de éste remanente aun
esta siendo discutida p. ej. en Umeda et. al. (2000); Mereghetti et.al. (2002) donde se discute si se
trata de un hoyo negro o una estrella de neutrones.
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1.4. Otras longitudes de onda.
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Figura 1.8. (a) Izquierda: Imagen en la banda J de Cas A. Se muestra la posicion de
algunos de los FMKs mas brillantes y de algunos QSF que caen sobre el anillo de
emisién. El norte esta arriba y el este a la izquierda. (b) Derecha: Imagen en K de
Cas A. La radiacién dominante parece formar un anillo casi completo. Esta emisién
coincide espacialmente con la emisién de radio-continuo. Ambas imagenes fueron
tomadas de Gerardy & Fesen (2001).

También se han hecho observaciones de Cas A en otras longitudes de onda que nos proveen
de informacion adicional para entender el escenario en que ocurri6 la explosién. En imagenes de IRAS
en infarrojo (50 um) Cas A aparece como una fuente de emision uniforme cuyos picos de emisidon
coinciden con la emision en oOptico (Braun 1987) de donde se concluye que la distribucién de polvo
caliente parece estar asociada a la region chocada de alta densidad de los FMKs. Emision de continuo
de 2.4 — 45 um del Infrared Space Observatory (ISO) también asociada al polvo esta espacialmente
correlacionada con las lineas de emisién de O y Ar, lo que también los asocia con los FMKs (Arendt
et.al. 1999) lo que los lleva a proponer que la emision observada proviene de polvo recién formado en
los nudos eyectados y que ahora esta siendo calentado conforme son excitados por el choque en
reversa de la SN. Los QSF también emiten en lineas de infrarrojo de He | y algunas brillantes de [Fell]
cuyos cocientes indican una densidad electrénica de 5 — 9 X 10* cm™® en los QSF (Gerardy & Fesen
2001). Otras observaciones en el mediano-infrarrojo por Douvion et. al. (1999) confirman que durante
la explosiéon de SN ocurrié un fuerte mezclado entre las capas internas de quemado de O, Siy las de
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Ne. La Figura 1.8 presenta una imagen en la banda-K de Cas A, tomada de Gerardy & Fesen (2001)
que muestra emision débil y difusa en forma de anillo que no tiene contraparte éptica pero que
aproximadamente tiene la misma distribucion espacial que la emision en radio por lo que podria estar
asociada a radiacion infrarroja de sincrotrén sugiriendo que los campos magnéticos de Cas A son
generados por inestabilidades de Rayleigh-Taylor en el material eyectado que esta siendo
desacelerado (Jones et.al. 2003).

1.5. Resumen.

Cas A tiene ~ 320 afios de edad y se encuentra a una distancia de 3.4 kpc, con forma
aproximadamente esférica en todas las longitudes de onda. El tamafo y tasa de expansion del
remanente varia dependiendo de la A en la que esta siendo observada, siendo el reflejo de distintos
fendmenos fisicos. El anillo en o6ptico tiene = 2’ de radio y se expande con velocidades de -4500 a
6000 km/s. Estd formado principalmente por tres tipos de objetos: los QSF, de velocidades
relativamente bajas (< 500 km/s), ricos en lineas de He & N, deficientes en H; los FMKs de gran
velocidad ( = 6000 km/s) y ricos en productos derivados del quemado de O y por los NKs, que son
externos al anillo de emisién principal y que so6lo emiten en N y que tuvieron una velocidad de eyeccién
uniforme de = 10 000 km/s, que ha sufrido poca desaceleracion. Otra componente adicional de Cas A
es el “jet” formado por FMKs de muy alta velocidad (> 10 000 km/s) altamente colimados e intensa
emisiéon de rayos-X relacionada con elementos pesados, a una gran distancia del centro de la
explosidén y que estan asociados a una explosion asimétrica de la SN.

En radio / rayos X el remanente tiene aproximadamente las mismas dimensiones. Los rayos X
suaves parecen provenir de material calentado por el choque en reversa mientras que la emision en
radio proviene de la discontinuidad de contacto. También hay regiones de emisiéon de rayos X suaves
asociados a los QSF. Varios modelos predicen que en SNR jovenes como Cas A el choque en reversa
y la discontinuidad de contacto no se han separado mucho, lo que explica la coincidencia espacial de
las emisiones de radio y rayos X. Este anillo de emisién también estd densamente poblado en el ptico
por los FMKs, lo que sugiere que ésta es una zona de alta interaccion en el SNR. Los filamentos en
rayos X asociados con la onda de choque externa también coinciden espacialmente con la emision
difusa de radio externa al anillo de emisién mas brillante.

A gran escala Cas A parece ser el resultado de una estrella que se ha “desnudado” en capas:
primero perdi6 casi toda su envolvente por medio de un viento rico en N que dié6 como resultado la
formacion de los QSF. Al momento de la explosion la estrella eyecté gran parte de su masa de dos
formas: una componente difusa rica en N que form¢ los NKs (0.3 — 0.4 Mo; V ~ 10,000 km/s) y otra en
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forma de “metralla” a altas velocidades (V ~ 6,000 km/s), los FMKs. La SN también eyect6 parte de su
masa en dos “jets” colimados de 0.5-1 Mo, dejando tras de si un remanente estelar. La cantidad total
de masa eyectada fue de ~ 2 - 4Mo, sometida a un fuerte mezclado macroscopico como se muestra en
todas las longitudes de onda. Parte de la materia eyectada se hace visible en optico al interaccionar
con la onda de choque de la SN: los QSF emiten debido a la post-interaccion con el frente de choque,
mientras que los FMKs son producidos por choques radiativos en los nédulos eyectados después de
ser impactados por el choque en reversa. La emision en rayos-X proviene del material chocado que ha
sido calentado a altas temperaturas, de los cuales ~ 2- 4Mo corresponden a la masa eyectada y ~ 9Mo
a la masa barrida por el choque, dando un total de ~ 14 Mo emitiendo en rayos X. Otros autores
encuentran que la masa emitiendo en rayos X es mucho menor, de 2.4Mo. La emisién de radio es
principalmente de sincrotrén y esta asociado a una zona de amplificacion del campo magnético en el
gas chocado, que también estd asociada a radiacion infrarroja de sincrotrén que surge de los campos
magnéticos de Cas A modificados por inestabilidades de Rayleig-Taylor donde el material eyectado
esta siendo desacelerado.

En general, todos los remanentes de supernova ricos en oxigeno como Cas A son impulsados
por la energia de choque de la explosién, pero en casi todos los casos la onda de choque esta
interactuando con el material circunestelar perdido por la estrella precursora antes de la explosién, y

no con material barrido del medio interestelar.
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Capitulo 2

Ecuaciones basicas y métodos computacionales.

En este capitulo se hace una descripcion de los cédigos utilizados para realizar la simulacion
numérica de evolucion estelar (STERN) y de la hidrodinamica del medio circunestelar (ZEUS-3D), asi
como la fisica introducida en cada uno de ellos.

Inicialmente utilizamos un cddigo de estructura y evolucion estelar para construir un conjunto de
secuencias evolutivas de estrellas con 23, 28, 29, 30 y 33 Mo (en ZAMS) que componen la muestra de
estudio de ésta tesis e incluyen semiconveccion, pérdida de masa y en un caso, rotacién. Usamos el
codigo de evolucion y estructura estelar denominado “STERN’ (estrella) (Langer et. al. 1985, Heger
1998) que fué desarrollado por el grupo de Goéttingen y es un codigo hidrodinamico implicito basado en
el algoritmo numérico descrito por Kippenhahn (1967). Incluye tratamiento de semiconveccién de
acuerdo con Langer et. al. (1983), reacciones nucleares, tablas de opacidades (OPAL) calculadas
recientemente (/glesias & Rogers 1996), ecuacion de estado de acuerdo con Langer et. al. (1988), asi
como una condicion de frontera externa adecuada para una atmdsfera estelar en expansion (Heger &
Langer 1996). En la Seccidn 2.1 describiremos brevemente del método de integracion numérica y la
fisica contenida en STERN.

Tambien realizamos simulaciones numéricas de la evolucion del gas que rodea a nuestra
muestra de estrellas cuya evolucion hidrodinamica esta gobernada por otra clase de ecuaciones
diferenciales parciales acopladas que también requieren de tratamiento numérico para su solucion.
Estas simulaciones del MCE fueron hechas con ZEUS-3D version 3.4 (Clarke 1996) que es un cédigo
magnetohidrodinamico (MHD) para el tratamiento y la modelacién dinamica de flujos astrofisicos que
ha sido derivado de ZEUS-2D, desarrollado en el National Center for Supercomputing Applications de
la Universidad de lllinois en Urbana-Champaign (NCSA) por Stone & Norman (1992a,b). En la
Seccidon 2.2 discutiremos el tratamiento numérico y la fisica involucrada en estas simulaciones

evolutivas del MCE.
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2.1. El codigo STERN.

2.1.1. La Fisica de la estructura estelar.

Las ecuaciones que determinan la estructura estelar obedecen a cuatro principios fisicos: la
ecuacion de movimiento, conservacion de masa, conservacion de la energia y sus mecanismos de
transporte. Estos principios estan representados por cinco ecuaciones diferenciales parciales
acopladas cuya solucién determina la estructura de la estrella a un determinado tiempo t. Resolver
simultaneamente estas ecuaciones requiere de calculos de gran complejidad que no pueden realizarse
s6lo de forma analitica, sino que se hace necesaria la aplicacién de tratamientos numéricos al
problema. Recientemente, gracias a la aparicién de supercomputadoras cada vez mas rapidas y
poderosas es posible elaborar cédigos cada vez mas precisos y completos que contengan toda la
fisica de un problema de estructura y evolucion estelar.

La estructura de una estrella esta determinada por las siguientes ecuaciones diferenciales
acopladas que deben resolverse de forma simultanea incluyendo ciertas condiciones de frontera. En el
caso de una estrella simétricamente esférica y en ausencia de campos magnéticos, las ecuaciones

(escritas en forma lagrangiana) son:
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definicion que considera los cambios de masa en el tiempo por efecto de pérdida de masa estelar, lo
que influye grandemente en la evolucion de la estrella. En éstas ecuaciones ¢ = —%r), M es la
masa total de la estrella al tiempo t, G es la constante gravitacional, r es la distancia radial al centro
de la estrella; p es la densidad; u es la velocidad radial del elemento de masa; Py T corresponden a la
presion y temperatura; / es la luminosidad local y € es la energia interna por unidad de masa: €, es la
energia generada por reacciones termonucleares, mientras que ¢, es la energia perdida por neutrinos
(de acuerdo a Munakata et.al. 1985). Las dos variables independientes son el tiempo ¢ y la masa

m(r)interior al radio r, que estan relacionadas con la Ec. (2.1). m(r) = 0 corresponde al centro de la
estrella y m(r) = M a la superficie estelar. La Ec. (2.3) incluye un término adicional de tratamiento

dindmico cuando la estrella se desvia del equilibrio hidrostatico (Langer et.al. 1986). La obtencion y
discusion de éstas ecuaciones puede encontrarse en cualquier libro de estructura estelar, p. ej.
Kippenhahn & Weigert (1990).

Las Ec. (2.1) - (2.5) constituyen un sistema de ecuaciones diferenciales parciales que contienen

cinco incognitas independientes entre si (r,u,l,T y p) y que dependen de ty m. Debido a su
complejidad es necesario resolverlas de forma numérica a partir de un modelo inicial (en ¢z, =0),

donde los siguientes modelos en el tiempo se obtienen resolviendo el sistema de ecuaciones y sus
condiciones de frontera de manera iterativa por medio de un algoritmo multidimensional tipo Newton-
Raphson. El método usado en STERN es conocido como el método de Henyey (ver p. ej. Kippenhahn
& Weigert 1990) que consiste basicamente en discretizar el problema en el tiempo Az y en el espacio

(la coordenada lagrangiana m(r)en STERN) dividiendo la estrella en N cascarones concéntricamente

esféricos, que corresponden a las celdas de una malla 1D que compone el dominio computacional de

calculo.

Figura 2.1. Figura esquematica
que muestra como se divide la
estrella  en N cascarones
concéntricos para formar una
malla computacional en la que
se resuelven las Ec. (2.1) - (2.5)
discretizdndolas en un sistema
lagrangiano. Cada cascar6n
corresponde a diferentes m(r).
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La simetria esférica del problema permite resolver el problema en 1D si usamos coordenadas

esféricas y resolvemos Unicamente para la direccion r. Las cantidades escalares T, p,l etc... son

evaluadas en los puntos medios de cada celda, mientras que las cantidades vectoriales (p. €j. r, v, g,
etc...) son evaluadas en las fronteras. Para referirnos a los valores en la frontera de la j-ésima celda
usamos los subindices j— 12y j+ 12;y jparala evaluacion en el punto medio de la celda.

Si llamamos f(x;,nAr)a cualquier funcion genérica con valor F evaluada en la posicion x;

al tiempo nAt, las derivadas en el tiempo y el espacio de las Ec. (2.1) — (2.5) son sustituidas por

diferencias finitas de forma:

A _ G0 = fx - An (2.7)
At At
£= f(xj+1/2’t)_f(xj_1/2’t) (28)
Ax Ax

Con lo que las ecuaciones diferenciales se transforman en ecuaciones discretas que pueden
resolverse en cada punto de la malla, dandonos un conjunto de 5N ecuaciones con 5 (N+1) incégnitas
(ver p. ej. Benz 1989). Para cerrar el sistema es necesario tener 5 ecuaciones mas que se obtienen a

partir de establecer las condiciones de frontera internas donde tomamos [,,, =u,,, =0 en el centro de

la estrella (r,,, =0), ademas de condiciones de frontera externas que tomamos en la fotosfera de la

estrella donde 7(r) = Jm Kpdr =2/3, excepto para las estrellas WR (ver Heger & Langer 1996). Las
condiciones en la frontera externa son:

L:47szaT;;f (2.9)

donde L=LM),R=r(M)y T, =T(M).Y:

2u A GM (ou (2.10)
pP(M) = 1- —+| =
3KRT,, 47 ¢cGM ) R ot ), _u
que nos da la densidad en la superficie estelar segun Appenzeller (1970). En ésta ecuacion

X.(+2Z, . .
’(—’))‘1 es el peso molecular medio definido como la masa media de cada particula en

1=,

unidades de masa atémica, c es la velocidad de la luz, R es la constante universal de los gases, y
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k es la opacidad fotosférica. La ecuacion de estado incluye radiacién, ionizacién, degeneracion

relativista de electrones y creacién y destruccion de pares electrén-positron (El Eid & Langer 1986).

2.1.2. Modelos iniciales.

Todas las secuencias evolutivas inician con un modelo totalmente convectivo de una estrella
pre-secuencia principal, cuya localizacion en el diagrama HR cae sobre la linea de Hayashi de ZAMS.
Estos primeros modelos tienen un radio muy grande y son construidos a partir de la ecuacién

(DI (n =3/2), y son quimicamente homogéneos con metalicidad solar (X = 0.70 y

politropica P o< p
Y =0.28 con X + Y + Z = 1). Sin pretender reproducir la evolucion pre-secuencia principal, esta proto-
estrella disminuye su radio a medida que aumenta su temperatura hasta que inicia el quemado de H
en su nucleo posicionandose en ZAMS del diagrama HR, que es a partir de donde comenzamos a
segur su evolucion.

En los modelos con rotacion el momento angular inicial es determinado de tal forma que la

estrella tenga en ZAMS la V , asignada. El radio, la estructura en densidad y la T.s en ZAMS

dependen de la masa inicial de la estrella.

Es a partir de éstos modelos iniciales la estrella evoluciona debido al quemado de H y otros
elementos en su nudcleo. En el Capitulo 3 calculamos la evolucién de las estrellas desde éstos
modelos iniciales en ZAMS, hasta el quemado y/o agotamiento de O en sus nucleos.

2.1.3. Reacciones nucleares y opacidades.

Las reacciones termonucleares en el interior de las estrellas constituyen su principal fuente de
energia durante la mayor parte de su vida: una estrella tipica pasa 90% de su vida en secuencia
principal convirtiendo principalmente H en He (y otros elementos) de forma aproximadamente
hidrostatica. Las reacciones termonucleares ademas de producir energia también modifican la
composicién quimica de la estrella afectando su estructura y su comportamiento dinamico. Todas las
estrellas masivas atraviezan por distintas etapas sucesivas de procesado termonuclear (también
llamados ciclos de “quemado” de elementos) mas alla de la nucleosintesis del He (Woosley et. al.
2002).
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En las zonas donde ocurre procesado termonuclear se llevan a cabo reacciones tipo X (p, 7)Y

(6 X+p—=>Y +7y,donde X es el nacleo transformado, Y es el producto, p es una particula que
bombardea el nucleo X y yes una particula residuo. Durante éstas reacciones es liberada (o
absorbida) cierta cantidad de energia, que depende de la reaccién en particular. Por ejemplo la
energia liberada por quemado de H (con abundancia de 70% en masa) es de 4.51X10" erg/ gr por

He producido (Woosley et. al. 2002).

En estrellas masivas las reacciones nucleares relevantes durante el quemado de H ocurren en

el ciclo CNO, especialmente la cadena "“C(p,»)"N(e*v)"C(p,»)"*N(p,y)0(e* V)" N(p,x)"”C ,
mientras que en el quemado de He dominan reacciones como la reaccién triple alfa: 3(a) 2 “C y

“C(a,»)'°0 . La tasa de ésta Ultima reaccion es particularmente importante porque determina el

cociente "?C/"®O que habra al final del quemado de He, lo que establece la cantidad de C que sera
usado como combustible en el siguiente ciclo de quemado. Esto influye directamente en la evolucién

posterior de la estrella, su tiempo de vida y el tamaro final de su nacleo. Una amplia discusién de la
importancia de la tasa >C(«, »)'°O puede encontrarse en Weaver & Woosley (1993), Schiattl et. al.

(2004). En STERN usamos la tasa de Caughlan et. al. (1985). Para otras tasas de reacciones
nucleares usamos las de Caughlan & Fowler (1988). Un compendio de todas las reacciones de
procesado nuclear pueden encontrarse en Arnett (1996) y discusiones sobre la importancia de las
tasas de procesado nuclear en el interior de las estrellas en Rauscher (2003).

El cambio en la composicién quimica por reacciones nucleares en el interior de la estrella esta
determinado de forma general por las ecuaciones (2.11) y (2.12) donde A; es el numero de masa del
isétopo iy Y;su abundancia en moles por gramo. Las tasas de reacciéon A dependen principalmente
de la densidad y temperatura, y la sumatoria corre sobre el numero de particulas de todas las especies
k, I... de todos los nucleos transformados (indicados con @ ) y sus productos (£). Sin embargo, incluir
en la Ec. (2.11) todas las reacciones posibles es muy complicado y para propdsitos practicos en la
solucién de ésta ecuacién solo se toma en cuenta una pequefa fraccion de todos los elementos y
reacciones posibles.

ak+oyl+...—— Bik+pl+... ak ! 051 1.

dy, —a, (2.11)
5.3 teoor
tm“- O O s B By s B

con

y_ X (dn) _1(ax, .12
i A" dt nuc A dt nuc

1
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En STERN la red de reacciones termonucleares incluye 35 isétopos: °n, "2H, **He, *’Li, "°Be,
8_10_118, 11—12—13C’ 12_14_15N, 16-17-180, 19F, 20_21_22Ne, 23Na, 24_25_26Mg, 26_27A|, 28—29—308i y 56Fe. EStaS
reacciones se resuelven en una red de 32 is6topos, excepto para el '°F, %Al, y *°Fe, que también se
usa para determinar la tasa €, de generacién de energia a través de la liberacién de energia por
reaccion.

Para todas nuestras estrellas usamos una composicion quimica inicial homogénea y uniforme,
cuya abundancia pre secuencia principal es de X=0.70 (por masa) de H, Y=0.28 de He y otros metales
Z =0.02, con la proporcion meteoritica determinada por Grevesse & Noels (1993).

Las opacidades pueden dividirse en dos tipos: las usadas en las regiones del interior estelar
donde el plasma estd completamente ionizado, que se deben principalmente a dispersién de

electrones (k, =0.2(Y,/0.5) cm’g™"; Y, es la fraccion molar de electrones) y las opacidades de

regiones mas frias de la envolvente estelar donde la fuente principal de opacidad es debida a la
presencia de elementos pesados. En STERN usamos la media de Rosseland de las opacidades de
Iglesias & Rogers (1996), denominadas OPAL.

2.1.4. Mezclado en las estrellas.

Los procesos de mezclado de los elementos quimicos en el interior de las estrellas son muy
importantes en su evolucion porque transportan elementos de una region a otra, aumentando o
disminuyendo el combustible nuclear disponible en cada una de las regiones y etapas de quemado. El
transporte y mezclado estelar también son responsables de muchas de las caracteristicas superficiales
de las estrellas al transportar elementos quimicos recién sintetizados en el interior hasta la superficie
y/o viceversa, produciendo el agotamiento de elementos como p. ej. Li, B en la superficie estelar
(Fliegner et. al. 1996) y propiciando la aparicion de nuevos elementos pesados en la superficie como
He & N a través de procesos de dragado.

Generalmente los procesos de transporte y de mezclado de elementos quimicos son llevados a
cabo eficientemente por la conveccion y semiconveccion que ocurre en el interior de las estrellas. La
conveccion estelar ocurre en las zonas donde el gradiente de temperatura es mayor que el gradiente
adiabatico de temperatura y tambien mayor que el gradiente del peso molecular (criterio de Ledoux)
que tienden a estabilizar la estructura estelar:

2.13
v_?v >0 (2.13)

ad 5 u

\%
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La semiconveccion es otro proceso de inestabilidad que también provoca mezclado. Ocurre
cuando un gradiente inestable de temperatura es estabilizado por un gradiente suficientemente grande
de u (peso molecular medio), es decir, cuando se cumple el criterio de Schwarzchild pero no el de

Ledoux. En éste caso:

2.14
PV >v-v_ >0 214
5 M a
En STERN, el mezclado de elementos quimicos es tratado como proceso difusivo de forma que

la abundancia de cada elemento cambia segun:
)4 0 0y, dy, (2.15)
— == || @xr*p)’D| —| |+| —~
5, (amj,(( e (amn ).

El primer término del lado derecho de la Ec. (2.15) representa el aumento y/o disminucién de la

fraccion molar del elemento Y, por difusion y el segundo toma en cuenta el cambio en la composicion

quimica por procesado nuclear. D es el coeficiente de difusion total, compuesto por la suma de

procesos de mezclado individuales en las zonas radiativas D, , convectivas D, , y semiconvectivas

rad

D¢ delaestrella(D=D,,,+D,, +Dy).

cony
En las zonas radiativas (V , > V) el coeficiente de difusiéon D, , =0 y los cambios en la

composicién quimica se deben uUnicamente a procesado nuclear. En las regiones convectivas y

semiconvectivas tienen que hacerse aproximaciones para el valor de D (Langer 1986). En éste trabajo

hemos tomado el coeficiente de difusion D.  de acuerdo a la teoria de longitud-de-mezcla (Bohm-

cony

Vitense 1992) para regiones convectivas donde:

dr P (2.16)

D = - -
dlnP pg

conyv

o, Hpv con H,=

conyv

W | =

34



g es la aceleracion gravitacional local de la estrella, «,,, es un parametro de eficiencia del mezclado

1

. (GM
convectivo y v, =—

2

or

(Langer 1991) y la hemos modificado durante SGR. La justificacion de estos valores se discutira en el

1/2
o = Aij a,,H,. En nuestras estrellas tomamos ¢,,, =1.5 durante SP

Capitulo 3.

En las regiones semiconvectivas el coeficiente de difusion se toma de acuerdo con Langer
et. al. (1983):

_a,K V-V, e dacT (2.17)

bcrp g +?Vﬂ v 3Kp

K es la conductividad térmica y c, es el calor especifico a presion constante. &, es un

sem

parametro de eficiencia para la difusibn semiconvectiva que en nuestro caso tiene el valor de

O, =0.4 de acuerdo con Langer (1991).

Hay otras inestabilidades de mezclado que aparecen cuando se introduce rotacién en las
estrellas. Estas nuevas inestabilidades incluyen cizallamiento dinamico [dynamical shear],
cizallamiento secular, inestabilidades de Solberg-Hgiland, circulacién de Eddington-Sweet, etc... Un
resumen de éstas y de su tratamiento en STERN puede encontrarse en Heger et. al. (2000)

2.1.5. Pérdida de masa y viento estelar.

La pérdida de masa estelar puede darse por transferencia en sistemas binarios y/o multiples,
por eyecciones episédicas de masa o por vientos estacionarios. Todas las estrellas calientes pierden
masa en forma de vientos impulsados por radiacion (Kudritzki & Puls 2000). La teoria de “radiation-
driven wind theory’ (Lucy & Solomon 1970; Castor et.al. 1975) formula que los vientos de estas
estrellas tempranas son impulsados por la presion de la radiacion estelar en lineas de elementos y
continuo: la pérdida total de energia radiativa de la estrella esta ligada a la ganancia total de momento

del material que fluye en forma de viento, a través de un indice 77 que indica la fraccién de momento de

oo

la radiacién que es transferida a las particulas del viento: 7 = Las propiedades del viento

23
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estelar dependen entonces del niumero de lineas de absorcién disponibles y del grosor éptico de la
atmosfera estelar, es decir, de la eficiencia de absorcion.

La pérdida de masa por medio de vientos se da desde la superficie estelar. Las propiedades
dinamicas globales de estos vientos estan determinadas por dos parametros basicos: la velocidad del

viento (v_) y la cantidad de masa que poseen, que puede conocerse con la tasa de pérdida de masa

estelar (M ). La pérdida de masa afecta grandemente la evolucion de la estrella (Chiosi & Maeder
1986), modifica la abundancia de elementos presente en su superficie y transporta material estelar y
energia hacia el MCE modificandolo quimica y dindmicamente.

Las caracteristicas del viento estelar dependen de la localizacién de la estrella en el diagrama
HR, por lo que se deduce que estan relacionadas a caracteristicas observables de las estrella como
Te, R+, Ls, composicion quimica, gravedad superficial, etc... Se ha hecho un esfuerzo por obtener una
teoria de pérdida de masa en funcion de estos parametros estelares que sirva en cualquier regién del
diagrama HR, aunque hoy en dia todavia no hay una teoria rigurosa y precisa que relacione las tasas
de pérdida de masa con las caracteristicas estelares. A pesar de esto, la tasa de pérdida de masa en
SP no representa una gran incertidumbre en los modelos de evolucion de estrellas masivas. Diversos
autores han determinado tasas de pérdidas de masa de estrellas masivas aplicando modelos de
atmosferas estelares (p. ej. Abbott & Lucy 1985; Vink et.al. 2000). También han sido deducidas de
forma observacional, asociando la tasa de pérdida de masa con parametros observables como en
Nieuwenhuijzen & de Jager (1990):

. 2.18
M =9.63X10"(L/ Lo)"**(M / M0)*'° (R/ Ro)"® (Mo afio) (2.18)

que fue obtenida de las tasas de pérdida de masa en una muestra de 247 estrellas luminosas. La Ec.
(2.18) es un ajuste para todo el diagrama HR y tiene un error (c) que depende de la zona que se
trabaje en el diagrama. Las tasas de donde se derivd la Ec. (2.18) (de Jager et. al. 1988) han
demostrado ser precisas (Crowther 2001).

La Ec. (2.18) es la tasa de pérdida de masa que utilizamos en STERN para calcular la masa
perdida por nuestras estrellas desde secuencia principal hasta SGR. En SGR las tasas de pérdida de
masa obtenidas empiricamente son muy inciertas y no hay consenso acerca de cual deberia usarse.
Sin embargo, podemos suponer una tasa aproximada considerando la frecuencia observada de
estrellas WR. En general, se cree que las WR se forman a traves del canal SP > SGA > SGAm >
SGR > WR > SN (Chiosi & Maeder 1986) y que son formadas por estrellas masivas (M > 30Mo,
Humphreys & Nichols 1985). Para que se cumplan ambas condiciones es necesario que durante SGR
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ocurran tasas de pérdida de masa mayores a la de la Ec. (2.18). Siguiendo éste criterio aumentamos la

tasa de pérdida de masa durante SGR al doble de la usada en SP, de acuerdo con otros autores

(Garcia-Segura et. al. 1996). Con este factor, la tasa de pérdida de masa en SGR para nuestras

estrellas fue del orden de 10° Mo/afo.

Otros autores han propuesto distintas tasas en SGR que dependen de los parametros estelares

como Reimers (1975):

M =127X10"M"'L"°T?

(2.19)

o Salasnich et. al. (1999) derivadas de tasas observadas en las LMC por Feast (1991):

M :2.1xlog(

i) —-14.5
Lo

(2.20)

La Figura 2.2 muestra una comparacion entre nuestras tasas de pérdida de masa en SGR (el
doble de la Ec. 2.18) con las de Reimers (1975), Ec. (2.19) y de Salasnich et. al. (1999), Ec. (2.20) en
una de nuestras estrellas de 29Mo (en ZAMS). Puede verse que ambas tasas de pérdida de masa son

mayores a las que nosotros usamos en ésta tesis.

log (M/Mo)
F-S
T

Salasnich
4— Reimers
r— 2 X N&dJ

5.20x10°

5.30x10°
tiempo (afios)

5.40x10°

5.50x10°

Figura 2.2. Comparacion entre las
distintas tasas de pérdida de masa. La
etiqueta 2 X N&dJ corresponde al doble
de la tasa de la Ec. (2.18). La etiqueta
Reimers corresponde a la Ec. (2.19) y
Salasnich a la Ec. (2.20). Nétese que la
tasa que utilizamos en STERN es la
menor y nuestros resultados pueden
interpretarse como un limite inferior.

La trayectoria evolutiva post-SGR depende de la masa estelar inicial. Algunas estrellas evolucionan

de nuevo hacia el lado azul del diagrama HR realizando una o varias incursiones al lado azul. Puede

convertirse en SGA donde la tasa de pérdida utilizada es nuevamente la Ec. (2.18). O bien, si la

estrella pierde la mayor parte de su envolvente de H, entonces se convertira en una WR. Durante WR

la tasa de pérdida de masa disminuye en comparacion a SGR aunque continua siendo alta. En STERN
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la tasa de pérdida de masa utilizada cuando la estrella es WR depende de la etapa en la que se

encuentre de acuerdo con el siguiente criterio:

1. La fase WNL inicia cuando la abundancia superficial de H en la estrella cae en el rango

0.01< X <£0.40 y la Ter es mayor a los 10,000 K. En esta etapa usamos:

, 12 (2.21)
M =3X10" (zij
0
) Z 1/2
M =5X10" (z_j si M, | Mo>25
0

1/2

Z .

(Z_j es un factor que toma en cuenta la metalicidad de la estrella.
0

2. Despues de WNL la estrella evoluciona a WNE ( X £0.01), y algunas estrellas llegan a
desarrollar una ultima fase WC/WO. Durante estas etapas usamos:

| 26 (2.22)
M =1X10"7 Mg | 1 enla fase WNE
M 2
-1

enla fase WC /WO

Estas tasas han sido propuestas por Langer (1989). Sin embargo se ha observado que debido
a la inhomogeneidad de los vientos de WR (Hillier 1996) las tasas de pérdida de masa de WR son
menores en un factor de 2-3. En este trabajo hemos usado las tasas (2.21) y (2.22) las cuales podrian
actuar como una cota superior de la pérdida de masa en WR.

Adicionalmente, la perdida de masa se intensifica por rotacion estelar. Debido a ésto la
velocidad de rotacion de la estrella puede verse disminuida debido a torcas magnéticas, pero éste
escenario no esta considerado en STERN. En el caso de la estrella en la que incluimos rotacién, la
tasa de pérdida de masa cambia conforme a:

M(Q)=M(©0) (1-Q) (2.23)
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donde M(Q) es la nueva tasa de pérdida de masa, M(O) es la tasa sin rotacion, & =0.43 (Friend &

Abbott 1986); Q=V_ /V_. es el cociente de la velocidad de rotacién estelar a la velocidad critica, la

crit

es el factor de Eddington.

crit

cual esta dada por V :GTM(I—F) yI'=

EDD
La Figura 2.3 muestra una comparacion entre la tasa de pérdida de masa para una estrella de
29Mo con/sin rotacién. La rotacién inicial en este caso fue de 200 km/s de acuerdo con los valores

encontrados por Fukuda (1982).

Y V_=0kmis |3
V_, =200 kmis | ] Figura 2.3. Tasa de pérdida de masa
] (en masas solares por afo) en nuestra
estrella de 29Mo (en ZAMS). La linea
continua indica la pérdida de masa de la
estrella sin rotacion, segun
Nieuwenhuijzen & de Jager (1990) Ec.
(2.18). La linea segmentada es la
188 E ' E pérdida de masa de la Ec. (2.21) cuando

. rY 3 la estrella tiene una velocidad inicial de
rotacion de 200 km/s. Las diferencias
A entre ambas curvas se comenta en el
1E6 | | .- 3 Capitulo 3.

1E-4 | i

M /Mo yr’

I ¥ I . 1 ! |
5000000 5250000 5500000 5750000
time (yrs)

Modelamos el viento estelar producido por la estrella como un flujo de masa estacionario,

suave y esféricamente simétrico que tiene una densidad homogénea de:
: (2.24)
M
Ariv_
obedeciendo la ecuacién de continuidad, donde v_ es la velocidad terminal. EI campo de
velocidades del viento en la region supersénica tiene forma:

s 18 (2.25)
j, bzl_(WRoj

1%

o

v(r)=v_ [1 -b R,
p
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la constante b fija la velocidad V(R-) en la frontera interior del viento que es aproximadamente

la velocidad isotérmica del sonido V, =/RT/u . En nuestras secuencias usamos S =1 (Heger &

Langer 1996).
La velocidad terminal del viento v_ es un multiplo de la velocidad de escape en la superficie de
la estrella:
v, =CT ;) v, (2.26)
donde la velocidad de escape:
(2.27)

N

2GM 1/2
nM:{ O—Fﬁ

y C(T,) es un coeficiente que depende de la temperatura efectiva de la estrella:
C(T,;)=2.65 cuando T, 221000K ; 1.4 para 10000K <T,. <21000K y 1.0 en el rango de
T, <10000K (Kudritzki & Puls 2000). Estos fueron los valores adoptados en nuestras simulaciones

con STERN.
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2.2. El Cédigo ZEUS-3D.

La segunda parte de esta tesis explora la interaccion del viento estelar con el medio
circunestelar que rodea a nuestras estrellas de 23 — 33 Mo, siguiendo la evolucién hidrodinamica del
gas. Recurrimos a tratamientos numéricos debido a que en general es dificil encontrar soluciones
analiticas a problemas HD debido a la gran cantidad de parametros fisicos involucrados. Algunos
autores han obtenido soluciones analiticas auto-similares para este tipo de problemas (Weaver et.al.
1977) que sin embargo, restringen el escenario fisico al limitar los fendmenos involucrados en el
problema. El tratamiento numérico posee mayor flexibilidad al tomar en cuenta una mayor cantidad de
procesos en un problema astrofisico particular: p. ej. inclusibn de campos magnéticos, procesos de
calentado y/o enfriado, ionizacién, etc... Tales sistemas pueden ser reproducidos numéricamente
integrando de forma coherente y autoconsistente las ecuaciones béasicas de la HD incluyendo la
mayor cantidad posible de procesos fisicos.

ZEUS-3D es un codigo euleriano tridimensional MHD derivado de ZEUS-2D (Stone & Norman
1992a,b; Stone et. al. 1992). Usa un método explicito de diferencias finitas para integrar las
ecuaciones de gas ideal. El codigo es newtoniano, y asume neutralidad de la carga eléctrica del fluido.
La interaccion con el campo magnético (si la hay) es via colision con una componente ionizada que
nunca experimenta separacion de cargas. La presion térmica es isotropica y dependiendo del
problema el gas puede ser adiabatico o isotérmico.

Las ecuaciones basicas de HD que resuelve son: conservacion de la masa

2.29
P 4y (pv)=0 (2.29)
ot
conservacion de momento:
2.30
a—S+V'(SV):—VP—pg+J><B ( )

ot
donde g =V® es la aceleracién gravitacional, t es el tiempo; v el vector de flujo de velocidad, S el
vector de campo de momentos, J es la densidad de corriente y B la induccion magnética, que son

utilizadas cuando el problema incluye campo magnético. La ecuacion de energia interna:

232
%+V-(ev)=—PV-V+A—H (2.32)
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donde A =n,n, o(T) es la funcion de enfriamiento y ¢(T') es la curva de enfriamiento tomada de

MacDonald & Bailey (1981). H es una funcién que evita que el gas se enfrie por debajo del cero

absoluto. Finalmente, se utiliza una ecuacioén de estado:

P=(y-De=%RpT (2.33)
donde p es la densidad de masa; P es la presion; e la densidad de energia por unidad de volumen; ¥

el cociente de calores especificos, R la constante de los gases ideales y T es la temperatura. Estas
ecuaciones son resueltas simultdneamente para cada punto de un espacio euleriano, dandonos
valores de p,v, B etc...como funcioén de la posicién a cualquier tiempo ¢

El cédigo resuelve problemas tridimensionales en tres sistemas diferentes de coordenadas
ortogonales: cartesianas (x,y,2), cilindricas (r,z,0) y esféricas (r,8,¢), aunque también puede ser
optimizado para resolver el problema en 1 é 2D escogiendo el macro apropiado de simetria. Para
resolver un problema especifico ZEUS-3D construye una malla euleriana tridimensional de in x jn
x kn celdas, donde in es el numero total de celdas en la direccién i y lo mismo para el resto de las
coordenadas. El cédigo establece una equivalencia entre el tamano de la celda y/o el nUmero de éstas
con la longitud fisica “real” del problema.

4
P i A
T T R . )
A Wl el ;,#"' Figura 24. Malla euleriana
Kp, L A tridimensional en coordenadas
1 1A cartesianas, donde cada una de las
/*”’ 4 celdas es rectangular. Este es el
|t A “espacio” donde se resuelven las
2T e ecuaciones de HD (Ec. 2.29 — 2.33) de
f/” 4 forma explicita en un punto especifico
f,»” Ay de cada una de las celdas.
kz -~ (‘__.-’ b
e e R T T sl e
K o i
15
i |
% ) )2 jm

En coordenadas cartesianas cada celda de la malla es rectangular como se ve en la Figura 2.4.
El cociente del tamafno de las celdas no tiene que ser constante, es decir, la malla no tiene que ser
necesariamente uniforme. En éste espacio computacional hay varios puntos que pueden asignarse
univocamente a cada celda: los vértices del cubo, un punto centrado en una de sus caras, etc...y que
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se etiquetan con los indices (i, j, k). Con esto, unvalorde p (i, j, k) esta asignado univocamente

acadacelda (i, j, k).

Esta malla 3D es el “espacio” donde se resuelven las ecuaciones hidrodinamicas dependientes
del tiempo. ZEUS-3D usa dos mallas para el calculo de las soluciones HD: una malla cuyos nodos
estan en los centros de cada celda (“red-b”), y la otra donde los puntos se toman en las esquinas de
las celdas (“red-a’). Las distintas variables fisicas relevantes del problema son resueltas
separadamente en estas mallas, donde las variables escalares (como densidad, presion, energia,
etc...) estan en los centros de la malla mientras que las cantidades vectoriales (como la velocidad)
estan en las esquinas (Stone & Norman 1992a,b). El paso del tiempo se discretiza de tal forma que

t, =nAt, y Atse obtiene con la condicién de Courant-Friedrichs-Levy (CFL; Courant et.al. 1948).

Fisicamente ésta condicion puede entenderse al limitar la distancia que la informacién puede viajar en
un paso de tiempo Ar (por ondas o por moviento del fluido) para ser menor que el tamafno de una
zona de la malla. El paso de tiempo en el codigo se escoge como menor al minimo posible de todas
las zonas, tal que cada zona satisfaga la condicién de CFL.

Nuevamente llamaremos g (r,t) a una funcién genérica cuyo valor G deseamos determinar
numéricamente en algin punto del espacio r;=(1i, j, k) y del tiempo t, (G, = g(r,,t,) ), donde la

funcién estéa relacionada con otras a través de ecuaciones diferenciales parciales como las Ec. (2.29) —
(2.32). ZEUS-3D discretiza estas ecuaciones de forma explicita a través del método de diferencias

finitas (ver p. ej. Benz 1989) donde el nuevo valor de G depende de G, mas la contribucion de los

puntos contiguos del espacio.
En cada direccién de la malla computacional hay dos celdas extra al principio y al final,
denominadas zonas “fantasma” que actian como zonas de frontera. El resto de las celdas son zonas

“activas” es decir, regiones donde son resueltas de forma explicita las ecuaciones HD. Los valores G/

de cada punto r; dependen de las condiciones iniciales establecidas. Es en éstas zonas “fantasma”
donde se inicializa el problema, ademas de establecer condiciones iniciales en la malla activa si es
necesario.

Después de la inicializaciéon del problema, el codigo entra en un ciclo recurrente de evolucion
temporal donde las ecuaciones se resuelven a cada incremento Ar. Cada ciclo sucesivo realiza la
integracion de las Ec. (2.29)- (2.32), incluyendo la ecuacion de Poisson para calcular el potencial
gravitacional (cuando lo hay) seguido del calculo del nuevo paso At de tiempo que satisfaga la
condicion de CFL. Las variables calculadas por ZEUS-3D en cada paso de tiempo son d (densidad), e
(energia interna por unidad de volumen), v1-v2-v3 (componentes de la velocidad en la direccién

i, j, k respectivamente), b1-b2-b3 (componentes del campo magnético en la direccion i, 5,k
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respectivamente) y emf1-emf2-emf3 (componentes de la fuerza electromotriz en la direccion i, 5, k
respectivamente). Estas dos ultimas son usadas cuando se incluye campo magnético en el problema.

Cada vez que las variables dependientes son actualizadas en cada ciclo del célculo deben

aplicarse condiciones de frontera para que los valores de las zonas “fantasma” sigan siendo
consistentes con las zonas activas. Estas condiciones de frontera seran establecidas por ecuaciones
simples que asignan valores a las variables en las zonas fantasma derivandolos de valores en las
zonas activas adyacentes, sin resolver las ecuaciones HD. La férmula para aplicarlas depende de la
geometria y la fisica del problema en particular. Las condiciones de frontera incluidas en ZEUS-3D
son:

e Condiciones de frontera reflejantes: Todas las variables en cada celda y las componentes
tangenciales de la velocidad de las celdas fantasma seran iguales a los valores
correspondientes de su imagen en las zonas activas. La componente normal de la
velocidad es cero en la frontera y sera reflejada en la segunda zona fantasma. La frontera
actia como una “pared” reflejante.

e Condicion de frontera de entrada: Las variables en las zonas fantasma tienen un conjunto
de valores preestablecidos con el cédigo, que pueden é no variar en el tiempo. Esta
frontera actia como una “fuente” de variables fisicas.

e Condicion de frontera de salida: Los valores de las zonas fantasma son iguales a los
valores de las zonas activas, extrapolando el flujo mas allad de la frontera. Las zonas
fantasma actdan como “sumidero” de las variables fisicas.

e Condiciones de frontera periddicas: Las variables de cada celda y las componentes
tangenciales de la velocidad de las celdas fantasma seran iguales a los correspondientes
valores de las zonas activas al otro lado de la malla. La componente normal de la velocidad
en la segunda zona fantasma sera igual al valor de la correspondiente zona activa al otro
lado de la malla, mientras que en la frontera (primera zona fantasma) se obtiene de las
ecuaciones diferenciales. Esta frontera actia como sumidero de variables fisicas y luego

las inyecta como fuentes en la frontera opuesta.

Estas condiciones de frontera pueden aplicarse en las zonas-fantasma de cada direccion del
dominio computacional de forma totalmente independiente. El cédigo toma en cuenta éstas
condiciones y repite el ciclo de calculo hasta que se alcanza algun criterio para detener el programa.
La Figura 2.5 muestra un diagrama de flujo esquematico tomado de Stone & Norman (1992a) que
explica el funcionamiento de ZEUS-2D incluyendo sélo algoritmos hidrodinamicos. ZEUS-3D también
esta basado en este diagrama de flujo, el cual para resolver el sistema de ecuaciones HD utiliza un

procedimiento multipasos con un “operador de fisura” [operator splif] que “rompe” las soluciones de las
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Ec. (2.29)- (2.32), donde cada parte representa so6lo una parte de la ecuacién. Los bloques etiquetados
con “SOURCE STEP’ resuelven los términos no-advectivos de las Ec. (2.28)- (2.31) por el método de
diferencias finitas, resolviendo fuentes y/o sumideros de las variables fisicas mientras que los bloques
etiquetados como “TRANSPORT STEP’ resuelven los términos advectivos, es decir, aquellos que

. ox . . . .
contienen la forma va—. Si el problema incluye campo magnetico (MHD) se incluyen modulos extras
r

en estos bloques “SOURCE” / “TRANSPORT” de acuerdo con la Figura 4 de Stone et. al. (1992). Una

discusion detallada de este procedimiento, se encuentra en Stone & Norman (1992a,b) y Stone et. al.
(1992).
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Figura 2.5. Diagrama de flujo esquemético del funcionamiento de ZEUS-2D
incluyendo sélo algoritmos hidrodindmicos. Modificado de la Fig. 7 de Stone & Norman
(1992a).

Ademas de resolver de forma clasica las ecuaciones estandares de dinamica de fluidos el
codigo también incluye otros procesos fisicos contenidos en un médulo independiente (macro) en
ZEUS-3D que puede (0 no) agregarse al tratamiento del problema que se desea estudiar. Estos
macros se usan para controlar todos los parametros fisicos del problema, su geometria y la

alimentacién de datos iniciales. Debido a la longitud y complejidad del cddigo, éste contiene un pre-
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compilador llamado EDITOR que edita y maneja los pasos de precompilacion, suprimiendo o
anadiendo macros en el cédigo principal. Después de usar este EDITOR, ZEUS-3D genera un codigo
en FORTRANY77 optimizado para un problema hidrodinamico en particular que incluye solo la fisica
que nos interesa estudiar. Para un comportamiento detallado para la utilizacion del cédigo puede verse
el manual de usuario de ZEUS-3D (Clarke, Norman & Fiedler 1994) disponible en la pagina de LCA
(Laboratory  for  Computational  Astrophysics, University of California, San Diego):

http://cosmos.ucsd.edu/lca-www/software/lca_intro zeus3d.html.

2.2.1. El medio circunestelar de nuestras secuencias

estelares.

Al utilizar ZEUS-3D nuestro objetivo es estudiar la evolucién hidrodinamica del gas alrededor de
las estrellas de 23, 28, 29, 30 y 33Mo durante toda su vida, incluyendo la explosién de la estrella
como supernova. En todos los casos la evolucion del gas circunestelar dependera fuertemente de la
evolucion de la estrella central y de la interaccién del MCE previo con el material del viento estelar. El
MCE gana la masa perdida por la estrella, ademas de la energia mecanica proveniente del viento. En
éste estudio no tomaremos en cuenta la fotoionizacion del gas por radiacion proveniente de la estrella.

El primer paso es elegir el sistema de coordenadas adecuado para construir la malla que
representara el espacio de nuestro problema fisico. Aprovechando la simetria esférica del viento

elegimos un sistema de coordenadas polar esférica (r,8,¢) en nuestras simulaciones. Para optimizar

el tiempo de computo dividimos la simulacion numérica del MCE en dos etapas, siguiendo el
procedimiento descrito en Garcia-Segura et. al. (1996):

La primera etapa inicia en ZAMS, abarca toda la secuencia principal e incluye la etapa de SGR
de las estrellas. Durante éstas etapas la estrella emite un viento estable y simétrico por lo que
podemos reducir el problema a un tratamiento unidimensional con lo que ahorramos tiempo de
computo, ya que el 90% del célculo numérico se realiza en estas etapas. Esta simulacién 1D corre

sobre la coordenada r vy los resultados pueden extrapolarse por simetria a 8 y ¢ . Una vez que ha

sido elegido el sistema de coordenadas, inicializamos ZEUS 3-D con un conjunto de condiciones y
parametros inciales que establecen el problema que queremos analizar. Introducimos las condiciones
iniciales del gas que rodea a la estrella: un medio frio (T =100K), homogéneo y en reposo, con
densidad uniforme n, = 13 cm® (Willingale et.al. 2002), y una densidad de energia inicial de 1 x 10"
ergs/cm?®. El viento estelar empieza a fluir en este medio.

Para simular el viento estelar pusimos en el origen de nuestra malla una fuente de masa con
velocidad inicial v_ y flujo de masa M (r) . Estas y otras cantidades caracteristicas de la estrella (como
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R(1), T, (1), L(t), v_(t), etc...) son obtenidos de las secuencias evolutivas estelares calculadas con

STERN. Estos valores se usan como condiciones de contorno internas en ZEUS-3D para simular el

viento estelar, cuya densidad como funcion del tiempo esta dada por:

o (2.32)

PO = o

Esta densidad cambia con el tiempo obedeciendo la evolucion de la estrella central. La presion
del MCE es térmica e isotropica, y esta relacionada con la densidad de energia del gas por medio de la

ecuacion de estado Ec. (2.33).
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Figura 2.6. Diagrama de flujo esquematico de nuestro problema en ZEUS-3D.

Nétese que los valores que caracterizan al viento estelar M (t), v_(t) son

introducidos como condiciones de contorno recurrentes dentro del ciclo principal.
Modificado de la Fig. 2. 5.

La Figura 2.6 muestra el diagrama esquematico de flujo de nuestro problema y las condiciones
establecidas en ZEUS-3D. Notese que los valores que caracterizan el viento estelar (M (1), v_(1)) se
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introducen al inicio de cada ciclo principal como condiciones de contorno recurrentes. Debe notarse
también que nuestro problema permite que los pasos de tiempo sean menores que los obtenidos con
la condicion de CFL, es decir que se ajustan a los pasos Ar obtenidos con STERN, asegurando asi
que las condiciones del viento estelar en cada tiempo f son ingresadas y utilizadas en todo momento
para calcular la evolucién del gas circunestelar.

En ésta primera etapa se estudi6 la evolucion hidrodinamica en 1D del gas interior a los 50 pc
que rodean a la estrella. Para representarlas usamos 1000 zonas en la direccidon r, que corresponden
a una resolucién de 0.05 pc por zona. Aplicando ZEUS-3D obtuvimos graficas unidimensionales de

densidad de masa, densidad de energia, componentes de la velocidad (v, ), etc... como funcién del

tiempo en cada punto del espacio que rodea a la estrella.

La segunda etapa inicia después de que la estrella abandona la zona de las SGR y dura hasta
la explosion de SN. En ésta segunda parte las simulaciones fueron realizadas en una malla
bidimensional sobre el plano meridional (r, ¢ ) debido a que en las etapas post-SGR aparecen

inestabilidades de Rayleigh-Taylor y/o Vishniac que producen flujos bidimensionales de masa (Garcia-
Segura et.al. 1996). La duracion de las etapas post-RSG es mucho menor que las anteriores por lo
que ahora Unicamente seguimos la evolucion del gas dentro de los 10 pc que rodean a la estrella
central, considerando que al tratarse de fases mas rapidas la estrella afecta una region de espacio

mucho menor.

22.5°

\,ﬂ@} 50 zonas

10 pc,
200 zonas

Figura 2.7. Figura esquemética de la celda bidimensional que usamos en la segunda
parte de la simulaciéon con ZEUS-3D. Utilizamos 50 zonas en la direccion altazimutal
@ , cubriendo una regién angular de 22.5°, y 200 zonas en la direccion r
correspondientes a una region fisica de 10 pc. La resolucion de cada celda en ésta
malla bidimensional es de 0.025 pc X 0.45°.
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La Figura 2.7 muestra un esquema de la regién espacial en la que resolvimos ésta segunda
parte del problema: para la simulacién bidimensional usamos una zona en la direccion 6, 400 zonas
en la direccion ry 50 zonas en la direccién @. Las dimensiones fisicas corresponden a una longitud
radial de 10 pc X 22.5°en la direcciéon azimutal, con una resolucién de 0.025 pc X 0.45°. La estrella se
encuentra localizada en el origen de la malla y la velocidad inicial del viento Unicamente tiene
componente v, .

Para establecer las condiciones iniciales en esta segunda etapa extrapolamos la densidad de
masa, energia, velocidad, etc...de la malla 1D a su equivalente 2D al final de SGR, como se observa
de la Figura 2.8. que muestra la distribucion de la densidad del gas alrededor de la estrella de 23Mo al
final de la etapa de SGR. Para una discusion de ésta figura, ver el Capitulo 4. También se introdujeron
variaciones aleatorias de 1% en la densidad, simulando cualquier componente inhomogénea que

pudiera haber producido el viento de SGR.
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Figura 2.8. Los resultados unidimensionales se extrapolan a una malla 2D para
realizar la segunda etapa de la simulacién con mayor resolucién de las regiones que
rodean a la estrella central. En esta grafica se muestra la extrapolacion de la densidad
unidimensional de masa de 1D a 2D, donde se muestra el valor de la densidad en
escala de grises. En ambas figuras puede observarse la region de viento en expansién
libre y el cascarén denso de SGR. Noétese que s6lo se extrapolan los 10 pc que rodean
la estrella central.

Las simulaciones con STERN y ZEUS-3D fueron llevadas a cabo en una supercomputadora
SGlI Origin de 8 procesadores (Origin 2000) del Instituto de Astronomia de la UNAM, sede Ensenada.
El codigo ZEUS-3D esté paralelizado y utilizé los recursos de los 8 procesadores de forma simultdnea
reduciendo significativamente el tiempo de calculo, mientras que las secuencias estelares evolutivas
obtenidas con STERN fueron obtenidos usando uno s6lo de los procesadores, por lo que ocuparon

mas tiempo de computo.
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Capitulo 3

Modelos de evolucion de estrellas en el rango de
23 a 33Mo.

Este capitulo contiene una breve revision bibliogréafica de la evolucion de estrellas masivas y los
principales parametros fisicos que las afectan, asi como la descripcion de los modelos de evolucion
estelar que obtuvimos para estrellas de 23, 28, 29, 30 y 33 Mo (en ZAMS): diagramas HR, tipo y
tiempos de evolucién, abundancias interiores y superficiales, etc... En todas las secuencias evolutivas
las estrellas incluyen un tratamiento especifico de semiconveccion y pérdida de masa, dos de los
fendmenos que presentan mas incertidumbre para los calculos de evolucion estelar. Para comparacion
también se construyé un modelo de 29Mo que incluye rotacién (29MoR). Se discuten los resultados

obtenidos y la relacién que pudieran tener con Cas A.

3.1. La evolucion de estrellas masivas.

Las estrellas masivas ejercen un fuerte impacto en la estructura y evolucién del universo.
Durante la mayor parte de su vida son fuentes de masa y radiacién que modifican fuertemente las
regiones que las rodean. Su corto tiempo de vida provoca que afecten “rdpidamente” su entorno.
También son la principal fuente de supernovas (SN) que inyectan gran cantidad de energia al medio
circunestelar (MCE) junto con elementos quimicos procesados en el interior de las estrellas antes y
durante la explosién, en uno de los eventos mas extremos que se dan en el universo.

Definimos una estrella masiva como la que tiene una masa mayor a 9 Mo en ZAMS (lben &
Renzini 1983). Su evolucién esta determinada por masa y composicion quimica iniciales, donde ambas
condiciones establecen la cantidad de H del que dispone la estrella para usarlo como combustible en
sus reacciones termonucleares que modificaran la composicién quimica estelar provocando que su
estructura cambie con el tiempo. Las reacciones termonucleares también producen energia en el

interior que es radiada hacia el espacio después de atravesar la estrella. La nucleosintesis estelar
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(quemado de elementos) se da a través de un proceso ciclico donde cada vez son construidos
elementos mas pesados a partir de otros ligeros, que servirdn de combustible para la siguiente etapa
de quemado. Las estrellas M > 11Mo pasan por seis etapas de quemado nuclear sucesivas en su
nuacleo: H > He > C > Ne - O - Si de forma no-degenerada (ver Kippenhahn & Weigert 1990),
cada una de las cuales se enciende a una temperatura y densidad caracteristicas.

Durante la Secuencia Principal (SP) una estrella masiva transforma principalmente H - He
dentro de un nucleo caliente y convectivo, en una de las etapas mas estables y de mayor duracion en
la vida total de la estrella. El proceso de quemado nuclear de H ocurre a través del proceso mas
eficiente a altas temperaturas: el ciclo CNO (ver detalles en Kippenhahn & Weigert 1990). Durante SP
el cambio en la composicion quimica por quemado de H se encuentra muy concentrado hacia el centro
de la estrella debido a la fuerte dependencia del ciclo CNO a la temperatura, pero el material recién
procesado y enriquecido de He se distribuye rapidamente por el ndcleo convectivo produciendo un
nucleo virtualmente homogéneo de He (que llamaremos HeN). Cuando el H central se agota cesan la
conveccion y las reacciones nucleares de forma que la presiéon disminuye y provoca la contraccién del
HeN por accion de la gravedad, dejando tras de si un gradiente en la composicidbn quimica. La
contraccién del HeN incrementa su temperatura hasta que es lo suficientemente alta en su superficie
para empezar a quemar el H inmediato, de forma que se enciende un cascardén de quemado de H
envolviendo al HeN. El aumento en la temperatura en la base de la envolvente rompe con el equilibrio
hidrostatico, y la obliga a expandirse. El radio de la estrella aumenta mientras su temperatura
superficial disminuye para conservar el equilibrio radiativo. Este proceso se refleja en el diagrama HR
donde la estrella después de abandonar la franja de SP recorre una trayectoria horizontal hacia la
region de las supergigantes rojas (SGR) en la escala de tiempo de Kelvin-Helmholtz a medida que la
envolvente se expande. A medida que la estrella se acerca a la linea de Hayashi su envolvente se
vuelve convectiva, penetrando cada vez a regiones mas profundas en masa y transportando
elementos producidos en el nicleo estelar hasta la superficie, lo que se conoce como el primer
proceso de dragado. El dragado convectivo lleva elementos quimicos procesados en CNO a la
superficie y los distribuye por toda la envolvente, donde son observados en la superficie de las
estrellas (p. ej. Kippenhahn & Weigert 1990).

Mientras tanto, en el interior estelar el HeN continGia incrementando su temperatura al estar en
contraccién. En las estrellas masivas los electrones del ndcleo se encuentran en un estado no-
degenerado de modo que cuando la temperatura central alcanza cerca de ~ 1.5 X 10% K se inicia la
reaccion 3a para fusionar He > 'C. A partir de ese momento el niicleo estelar encuentra una nueva
fuente de energia que detiene su colapso y la estrella alcanza un estado de equilibrio térmico e
hidrostéatico, formando un nucleo convectivo de quemado de He. Este HeN es menos masivo que el
nucleo anterior de quemado de H por lo que el quemado de He s6lo dura una pequena fraccion del
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tiempo que la estrella pasé en SP (~ 20%, también debido a la menor producciéon de energia por
unidad de masa del quemado de He), aunque la duracién exacta depende de la cantidad de He
producido y mezclado en la estrella.

Dependiendo de la masa de la estrella durante el quemado de He se transforma en SGR y
puede agotar todo el He central en esta zona del diagrama HR o volver de nuevo hacia el lado azul
mientras hace uno o varios “rizos azules” [blue loops]. Los rizos azules ocurren cuando el HeN se
expande por el aumento de la temperatura derivado de las reacciones nucleares o bien, por el
aumento del peso molecular medio del material del ndcleo. La expansion del nucleo provoca que la
temperatura en la base de la envolvente de H disminuya y entonces se contrae, mientras que la
temperatura efectiva (T de la estrella aumenta volviéndose mas azul: la estrella abandona la zona
roja y regresa hacia la izquierda en el diagrama HR. Una vez que se ha transformado cierta cantidad
de He > ™C (Y¢< 0.20) el numero de particulas disminuye y también la presion, el nicleo empieza a
contraerse de nuevo, otra vez la envolvente de H se expande y la estrella vuelve nuevamente a la
region roja del diagrama HR. Otros procesos alternativos que también producen rizos azules puede
encontrarse en Renzini et. al. (1992), Xu & Li (2004).

El numero y extension de los rizos azules depende de la masa de la estrella en ZAMS, del
mezclado estelar, la metalicidad y de las opacidades de la envolvente, la tasa de pérdida de masa
(para estrellas con M > 15 Mo), etc.. La extension del rizo hacia las partes azules también depende
fuertemente de la masa inicial (a mayor masa los rizos son mas largos) y de la metalicidad de la
estrella, observandose que a menor metalicidad los rizos son mas azules. Sin embargo, El Eid (1995)
encuentra que éste comportamiento no es sistematico y que son muchos los factores (y la
combinacion de ellos) que pueden modificar la extension y luminosidad de los rizos azules.

Mientras tanto en el centro de la estrella, el qguemado de He estd produciendo principalmente
'2C y '®0 en proporcion determinada por la temperatura central y la tasa *C(«,»)'°O usada. La

reaccion dominante durante el quemado de He es 3 @ = "“C, pero cuando va aumentando la

abundancia de "®C gradualmente va tomando importancia la reaccién 'C + o > ®0. A medida de que
el He se agota, la produccion 3o de '°C se vuelve menor a su tasa de destruccion por “C(a, 7)'°0

por lo que la tasa de ésta Ultima reaccién se vuelve fundamental para el cociente de '®0/'?C con que
la estrella termina el quemado de He.

Con la produccién de *C y O durante el quemado de He se empieza a formar un ndcleo de
C-O (Nco) que va creciendo a medida que el He se agota. A medida que este Ngo crece en tamano
nuevamente empieza a colapsar y aumentar su temperatura hasta llegar a ~ 5 X 10® K donde
eventualmente encendera reacciones termonucleares en forma no degenerada para empezar una
nueva etapa de quemado, esta vez de C que produce una gran cantidad de elementos como "°O, *Ne,
®Na, 2***Mg, etc... Durante este quemado también se forma un cascarén de quemado de He que
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rodea al Ngo (Tuchman et.al. 1979; Iben & Renzini 1983), de forma analoga al cascarén de quemado
de H. A medida que el nucleo sigue quemando C el cascar6n de He se mueve hacia afuera en masa,
incrementando la masa del Ngo con '?C y '®O recién procesado. En muchos casos el cascaron de
quemado de H continta activo alrededor del cascarén de He.

Durante el quemado de C y posteriores, las pérdidas de energia por emisién de neutrinos se
vuelven muy importantes, siendo en la mayoria de los casos mayores que la tasa de pérdida de
energia por radiacion (Chieffi et.al. 1998) causando que las etapas de quemado nuclear post-He
tengan escalas de tiempo menores a las previas de H y He.

Al agotarse el C central un nuevo nicleo compuesto principalmente por ®0O y ®Ne empieza
nuevamente a contraerse hasta que enciende quemando Ne de forma hidrostatica. La tempertura del
nucleo (T¢) alcanza el orden de ~ 10° K, donde la temperatura exacta depende de varios parametros,
como la masa de la estrella y la densidad del nucleo. El quemado de Ne ocurre a través de un proceso
de fotodesintegracién cuando fotones de alta energia rompen el ntcleo de ®Ne a través de la reaccién

*Ne(y,a)'°0 . Durante ésta etapa también se produce **Mg a través de la reaccién * Ne(a, y)**Mg y

de otros elementos como ®Mg, %Na, #Al, ?°Si a través de reacciones menores.
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Figura 3.1. Diagrama esquematico de la estructura de “capas de cebolla’ en el interior
de una estrella masiva evolucionada que ha atravesado por varios ciclos sucesivos de
guemado hidrostatico en su nucleo H> He> C-> Ne> O - Si. Tomado de
Kippenhahn & Weigert (1990).

Después del quemado de Ne, la region central de la estrella pasara a través de otros dos ciclos
de procesado nuclear que continuaran modificando su estructura interna y externa: el quemado de O y
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Si. Las etapas de quemado posteriores al Ne son muy rapidas (~ 10" afios) y las capas superiores de
la estrella permanecen quimicamente inalteradas a partir de ese momento, provocando que la
estructura quimica superior de la estrella se “congele” a partir del quemado de Ne y sélo se modifique
el interior estelar debido a procesado nuclear ( Thielemann et.al. 1996).

El quemado de O ocurre cuando a Tsc ~ 15 K (Tsc = Tc/10%) y produce principalmente isétopos
de Siy S, ademéas de trazas de *'P, *°Ar, **Ca. Posteriormente, el quemado de Si inicia cuando el
nucleo de la estrella alcanza temperaturas de Tgc > 20 K donde fotones altamente energéticos
provocan su fotodesintegracion en una cascada de elementos y provocando la ocurrencia de otras
reacciones nucleares de forma compleja. Un compendio muy completo de las reacciones nucleares
involucradas en cada etapa de quemado termonuclear en el interior de estrellas masivas puede
encontrarse en Arnett (1996), Chieffi et. al. (1998).

En forma general, el ciclo de quemado nuclear en el interior de las estrellas sigue el sencillo
esquema descrito hasta ahora: quemado nuclear - agotamiento del elemento - contraccién del
nucleo formado por nuevos elementos - encendido del nuevo nucleo. En ocasiones cada etapa de
quemado también produce un cascarén de quemado que rodea al nucleo. EI comportamiento
especifico de estos cascarones depende de una gran cantidad de situaciones y parametros fisicos
como por ejemplo la fraccion de elementos dentro de la estrella y/o el proceso de conveccion que
experimenta. El quemado de elementos en el nicleo y/o en cascarones va dejando cascaras de masa
procesadas termonuclearmente de distinta composicion quimica, donde los elementos mas pesados
se concentran cada vez mas hacia el centro de la estrella. Esta estructura se conoce como “capas de
cebolla’ (Kippenhahn & Weigert 1990). La Figura 3.1 fué tomada de su libro Stellar Structure and
Evolution y muestra esquematicamente la estructura de “capas de cebolla’ del interior de una estrella
masiva evolucionada.

Finalmente, al terminar con los ciclos termonucleares, el quemado de Si produce un conjunto
de nicleos pesados alrededor del pico de **Fe (en la curva de la energia de amarre por nucledn)
formando un “ndcleo de Fe’ (FeN) que contiene todos éstos elementos pesados. La fotodesintegracion
del Si no contribuye a la luminosidad de la estrella sino que absorbe una gran cantidad de energia, por
lo que después del quemado de Si se detienen los procesos nucleares de quemado hidrostatico en el
centro de la estrella. Cuando la masa del FeN alcanza el limite critico de Chandrasekkar empieza a
colapsar por accion de la gravedad. El colapso de éste nicleo nuevamente incrementa su temperatura

y desencadena la fotodesintegracion del FeN a través de reacciones como *Fe + y — 13*He+ 4n;

*He + y — 20"+ 2n, etc... las cuales también son endotérmicas y provocan una gran absorcion de

energia por la regién central de Fe. Este proceso de fotodesintegracién y el de neutronizacién
ocasionan que la presién interior del FeN caiga enormemente acelerando su colapso y su
desintegracion en particulas a que formaran una estrella de neutrones mucho mas pequefia que el
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tamano inicial del FeN. El colapso del FeN también detona la explosion de SN, que eyecta al espacio
una gran cantidad de masa y energia.

3.1.1. La evolucion de estrellas masivas con pérdida

de masa y rotacion.

La evolucién descrita en la seccion anterior ocurre en estrellas “ideales” que no rotan ni pierden
masa. Sin embargo, como veremos a continuacion, la rotacion y pérdida de masa afectan radicalmente
la estructura y evolucion de la estrella.

Las primeras observaciones telescopicas hechas por Galileo Galilei mostraron un Sol en
rotacion y posteriores observaciones hechas por F. Schlesinger (1871-1943) llevaron a concluir que la
rotacién es un fendmeno comun en muchas estrellas. La rotacién estelar es un campo que ha tenido
un estudio activo desde que Shajn & Struve (1929) desarrollaron un método para medir la rotacion
estelar que ha ayudado a medir la velocidad de rotacion (v sen i) de varios tipos y grupos de

estrellas. Fukuda (1982) compilé un catalogo de velocidades de rotacion para varios grupos estelares.

Algunas discrepancias encontradas entre los modelos estelares tedricos y las observaciones
(como la abundancia de N y He en estrellas masivas, la distribucion de estrellas en el diagrama HR,
etc...) parecen indicar que las estrellas masivas estan fuertemente influenciadas por la rotacién y que
éste fenomeno juega un rol crucial en la evolucion estelar (Heger et.al. 2000; Maeder & Meynet, 2000).
Los modelos computacionales muestran que la rotacion en las estrellas afecta su estructura interna
como consecuencia de distintos procesos de transporte y mezclado que aparecen detonados por la
rotacion (Heger et.al. 2000). Generalmente, la rotacion estelar produce ndcleos convectivos que son
ligeramente mas grandes que los que no incluyen rotacion, lo que incrementa la cantidad de material
procesado en el nucleo de la estrella y produce estrellas con tiempos de vida mas largos en SP
(Maeder & Meynet, 2000; Heger et.al. 2000). También los HeN de estrellas en rotacion son mas
masivos (Sofia et.al. 1994).

El mezclado rotacional tiene importantes efectos en la distribucion de elementos quimicos
dentro de la estrella, donde por ejemplo provoca el enriquecimiento de [N/H] en la superficie estelar en
un factor 2-3 en una estrella tipo O con V,y ~ 200 km/s. Este enriquecimiento superficial puede ocurrir
desde SP y no a partir de el dragado en SGR, como ocurre con los modelos sin rotacion (Meynet &
Maeder, 2000). EI aumento de metales en la superficie estelar incrementa la opacidad de la
envolvente, modificando la evolucion y la tasa de pérdida de masa de la estrella. La rotacion estelar
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ocasiona que la pérdida de masa sea mayor que en los casos sin rotacion (Friend & Abbott, 1986).
Una amplia discusion de los efectos de la rotacion estelar puede encontrarse en Heger et. al. (2000),
Heger & Langer (2000); Maeder & Meynet (2000).

Otro fendbmeno que modifica fuertemente la evolucidn estelar es la pérdida de masa. El viento
estelar puede detectarse en radio por un exceso de la emision libre-libre en la envolvente de las
estrellas (Panagia & Felli, 1975). También observaciones espectroscépicas en UV de estrellas masivas
hechas con Copernicus 'y el IUE (International Ultraviolet Explorer) indican que éstas estrellas estan
perdiendo masa en forma de vientos estelares (de Loore et.al. 1977). La pérdida de masa estelar no
solo ocurre por vientos estables sino también a través de eventos de eyeccion episddica tipo LBV
(Humphreys & Davidson, 1994). La pérdida de masa también pueden ocurrir por interacciéon de la
estrella con una companera binaria que pierde masa a través del I6bulo de Roche. Cualquiera que sea
el mecanismo de pérdida (0 ganancia) de masa, ésta influenciara y determinara cual serda la evolucion
de la envolvente estelar y de la estrella misma (Chiosi & Maeder, 1986).

Las estrellas masivas tienen vientos estelares muy intensos, con velocidades tipicas de 10°
km/s que pueden remover (0 no) su envolvente de H. Despues de SP la pérdida de masa se
incrementa, pero si nuevamente no es lo suficientemente alta la estrella seguird conservando su
envolvente de H vy finalizara su vida como SGR. Todas las estrellas masivas que no pierden masa o
que no lo hacen a una tasa suficientemente alta tienen como precursora de supernova una SGR. Una
tasa de pérdida de masa mayor favorece la evolucion de la estrella post-SGR, donde lo que ocurre
esta determinado por una competencia entre la escala de tiempo de la pérdida de masa y la de
quemado nuclear. En ocasiones la estrella pierde tanta masa que evoluciona nuevamente hacia el lado
azul del diagrama HR sin haber llegado a convertirse en SGR. Si la estrella es muy masiva (> 50Mo)
después de SP entra en una fase en la que experimenta violentos y esporadicos eventos de pérdida
de masa, tipo LBV. Cuando ha perdido suficientemente masa como LBV, la estrella se convierte en
una WR. Las estrellas menos masivas se convierten en WR cuando la mayor parte de la envolvente
estelar se pierde en forma de viento denso durante SGR, sin haber pasado por etapa LBV. En todos
los casos la transicion a WR ocurre cuando el H de la envolvente estelar se reduce por debajo de
cierto valor critico (en nuestro caso, cuando la fraccion de masa de H superficial cae por debajo del
40%, es decir, Xs < 0.4). La transicion SGR - WR no sucede para todas las estrellas masivas y hay
una masa limite inferior para que ocurra. Humphreys & Nichols (1985) encuentran observacionalmente
(basados en el estudio de diagramas HR de asociaciones estelares y cumulos) que el limite inferior
para que una estrella se convierta en WR post-SGR es de aproximadamente 30Mo (en ZAMS) y que el
80% de las WR provienen de estrellas con masas superiores a 50Mo, posiblemente de estrellas LBV.
También se ha encontrado que la duracion de la fase WR depende de la masa estelar en ZAMS: a
mayor masa mas larga es la etapa de WR (Maeder & Meynet, 2000). Todas las estrellas con M > 30 -
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40 Mo presumiblemente explotan como SN siendo una WR, y dependiendo de la tasa de pérdida de
masa lo haran como WNL/WNE 6 WC/WO.

En resumen, después de perder la suficiente masa durante SGR las estrellas pueden
evolucionar hacia otros tipos como: SGR con envolventes pobres en H, variables LBV, supergigantes
amarillas (SGAm), supergigantes azules (SGA), estrellas Wolf-Rayet (WR) ricas en H, estrellas de He
(WNE), estrellas WC/WO, etc....Para una descripcion de todos estos escenarios ver, por ejemplo,
Chiosi & Maeder (1986).

Cuando no es por intercambio binario, la masa perdida por la estrella impacta sobre el MCE y lo
transforma dinamicamente. En el Capitulo 4 se describe en detalle ésta interaccién y la evolucién del
gas que rodea a la estrella durante toda su vida, incluyendo la eyeccién de masa durante y después de

su explosion como supernova.

3.1.2. La explosion de estrellas masivas como

supernovas.

La forma en que mueren las estrellas masivas depende principalmente de la masa de su HeN,
y la curva de luz que producen depende de su envolvente de H al momento de su muerte. Por encima
de M > 10 Mo el proceso que detona la muerte estelar es el colapso de su nucleo [core collapse] que
ocurre cuando el FeN de una estrella de 10 - 40 Mo alcanza una masa mayor al limite de
Chandrasekhar y empieza a colapsar. Esto provoca que las capas superiores de la estrella también

empiecen a caer hacia el centro a velocidades supersonicas. La formacién de la estrella de neutrones
central produce una gran cantidad de neutrinos [p. ej. a través de la reaccion p*(e”,v,)n] que

interaccionan con la envolvente que cae, la cual es opaca a los neutrinos. El cambio subito de la
presion detiene el colapso del nucleo y produce ondas de sonido que construyen una poderosa onda
de choque que atraviesa la envolvente de la estrella comprimiendo y calentando el material estelar a
su paso, el cual sera eyectado violentamente. Una descripcion detallada de éste y otros procesos
fisicos que ocurren durante la explosién de una supernova puede encontrarse en Woosley & Weaver
(1986).

Si la masa inicial de la estrella es menor de ~ 25 Mo, después de la explosion el nacleo interior
se estabiliza formando una estrella de neutrones soportada por presién de los neutrones degenerados.
Si la masa inicial es mayor, la presion de los neutrones degenerados no es suficiente para
contrarrestar la gravedad del remanente y el nucleo se colapsa hasta formar un hoyo negro de forma
directa. En otras ocasiones se forma una estrella de neutrones pero el material eyectado cae

58



nuevamente sobre el remanente recién formado, incrementando su masa y transformandola en hoyo
negro por “caida” [fallback]. El remanente estelar que deja la explosion depende fuertemente de varias
caracteristicas de la estrella pre-SN como su metalicidad, la tasa de pérdida de masa, etc... (Heger
et.al. 2003, ver Figura 3.2).

Para estrellas muy masivas con masas entre ~ 140 Mo < M < 260Mo (correspondientes a HeN
de ~ 64 Mo a ~ 133Mo) la explosién es detonada por un proceso distinto llamado “inestabilidad de
pares” [pair-instability] (Fowler & Hoyle 1964) que puede producir la destruccién total de la estrella
antes de completar sus ciclos de quemado hidrostatico. Por encima de ~ 260Mo las estrellas colapsan
directamente como hoyo negro (Heger & Woosley 2002).
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Figura 3.2. Tipos de SN producidos por estrellas masivas aisladas sin rotacién como
funcién de la metalicidad (eje y) y masa iniciales (eje x). Las zonas sombreadas
producen el tipo de SN indicada. También indican el remanente estelar que queda tras
la explosion. Tomado de Heger et. al. (2003).

Durante la explosion de supernova el paso de la onda de choque aumenta la temperatura de
las capas estelares que va recorriendo y va encendiendo transitoriamente la nucleosintesis de
elementos pesados en un proceso llamado “nucleosintesis explosiva”. Los elementos quimicos que
seran quemados durante la nucleosintesis explosiva dependen de la temperatura maxima que alcanza
el material durante el paso de la onda de choque (ver p.ej. Thielemann et.al. 1990). Cerca del centro
de la explosion el incremento de temperatura es muy grande y permite el quemado total de Si,
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produciendo elementos pesados como *®Ni que al decaer en **Co - **Fe producen la cola de la curva
de luz observada en algunas supernovas. La cantidad de *Ni producida depende de la masa de la
estrella, la energia de la explosion, etc...

La temperatura del choque va disminuyendo a partir del centro por lo que dentro de la estrella
quedan regiones en las que el Si no se quema totalmente, permaneciendo sin procesar grandes
cantidades de Si, S, Ar, Ca y otros elementos del grupo de Fe que son observados en el material
eyectado por las supernovas (p. ej. Willingale et al. 2002). En las regiones estelares mas externas la
temperatura de la onda de choque es menor y so6lo ocurren procesos de quemado explosivo de
elementos mas “livianos” como O - que produce una mezcla de O/Si con poco Fe -, y de Ne/C que
produce O (p. ej. Arnett 1996). Elementos mas ligeros que el Ne apenas son afectados por
nucleosintesis explosiva ( Thielemann et.al. 1996).

Todos los elementos que fueron procesados durante la onda de choque seran eyectados al
espacio junto con los elementos producidos de forma hidrostatica previos a la explosién. La cantidad
de **Ni que sera arrojado al espacio depende de la cantidad y profundidad de la masa eyectada, y
puede ser determinado observacionalmente con la curva de luz de algunas supernovas (p. €j.
Woosley, Langer & Weaver 1995). Muchos autores utilizan este parametro para elegir la masa de corte
en los modelos estelares que sirven de progenitor en sus simulaciones de supernovas (p. €j.
Thielemann et.al. 1990).

3.1.3. Curvas de luz y espectros de SN /ly Ib/c.

La curva de luz producida por una SN depende de varias caracteristicas de la estrella
precursora: la presencia (6 no) de una envolvente de H, el radio de la estrella, la energia de la
explosion, la masa de *°Ni producida por nucleosintesis explosiva, etc... En general, las estrellas
masivas aisladas producen curvas de luz tipo SNII y SNIb/c (Woosley et.al. 2002).

Al principio la curva de luz es producida por la radiacion que emite la estrella justo en la
explosion, cuando la onda de choque emerge en la superficie de la estrella. El material esta altamente
ionizado y la opacidad dominante es por dispersion electrénica. Cuando el material estelar se expande
y empieza a enfriarse, la opacidad decae rapidamente produciendo emision. Esta primera etapa es tan
rapida — durd aproximadamente 3 minutos después de la explosion en 1987A (Ensman & Burrows
1992) - que nunca ha sido directamente observada en ninguna supernova. Todas las SN han sido
descubiertas cuando tienen un brillo considerable, por lo que sus curvas de luz empieza a trazarse

cerca de la regién de brillo maximo.
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Figura 3.3. Curvas de luz tipicas para SNI y SNII. Tomado de Chaisson & McMillan
(1995).

Si la estrella progenitora poseia una envolvente extendida y rica en H producird una curva de
luz tipo /lp, donde el “plateau” es generado cuando las zonas ricas en H se expanden y enfrian por
debajo de los 5 500 K. El hidrogeno se recombina y libera la radiacién atrapada en la envolvente. La
duracién del “plateau” es directamente proporcional a la masa de la envolvente y al radio de la estrella
e inversamente proporcional a la energia de la explosidon; mientras que la luminosidad es directamente
proporcional al radio y a la energia (Popov 1993). A mayores radios estelares, los “plateaus” son mas
largos y brillantes.

Después de que termina la recombinacién del H la curva de luz sera potenciada por el
decaimiento radioactivo del *°Ni eyectado durante la explosién. Estrellas con M > 12 Mo eyectan al
menos 0.1 Mo de *®Ni durante la explosion, el cual decae radioactivamente en *°Co con una vida

ergs

media de 6 dias, depositando una energia de 5.9 X 10* . La siguiente etapa de decaimiento

Mo
radioactivo *®Co-> **Fe tiene una vida media de 77.3 dias, y deposita una energia mayor de 1.3 X 10*°

ergs

01Mo’ La energia del decaimiento de **Ni se emplea en expandir el gas interior de la SN, pero la del
. (0]

decaimiento del *®Co escapa del material y produce una “cola radioactiva” en la curva de luz.
(Woosley et.al. 2002)

En los casos en que la estrella practicamente no tiene envolvente de H se genera una curva
tipo SNIb/c donde el decaimiento de *Co produce el pico maximo de intensidad y domina toda la curva
de luz, como en el caso de 1987A. Generalmente se trata de estrellas que son HeN o bien nucleos de
C/O, que al explotar tienen un radio muy pequeno (1 —10 Ro). Las curvas de las SNIb son muy
regulares y angostas, provenientes de estrellas WR que al explotar tenian masas de 3 — 4 Mo (Langer,
1989). Si la WR tenia una masa mayor al momento de la explosion, las curvas son mas débiles y
anchas aunque conservan la misma forma. Estas estrellas también podrian ser los progenitores de

61



algunos “estallidos de rayos gamma” [gamma-ray bursts, GRB] (MacFadyen & Woosley 1999;
Ramirez-Ruiz et.al. 2005). Las curvas de las SNic son similares a las Ib, s6lo que sus espectros no
presentan linea en absorcién de He A5876. La ausencia de esta linea podria explicarse por ausencia
de He (la explosién de un nucleo C/O) o bien, que la energia de la radioactividad sea insuficiente para
excitar los estados de transicion del He (Eastman & Woosley 1991). En la Tabla 3.1. se describen el
tipo de SN que se producira dependiendo de la masa de la envolvente de H de la estrella precursora.

M... | Tipo de SN
no Ib/c

< 1Mo llb

2-3 Mo I

>3 Mo llp

Tabla 3.1. Tipos de SN producidos dependiendo de la masa de envolvente de H de la
estrella precursora. M, €s la masa de la envolvente de H. (Tomada de Heger et.al.
2003).

3.2. Simulaciones numeéricas.

3.2.1. Modelos estelares sin rotacion.

En esta seccion presentamos la evolucién de cinco estrellas con distintas masas iniciales: 23,
28, 29, 30 y 33 Mo, desde ZAMS hasta el agotamiento del O central justo antes del encendido
hidrostatico de Si. También incluimos la evolucion de una estrella de 29Mo (29MoR) con rotacion,
desde ZAMS hasta antes de encender Ne en su nucleo. Para calcular las secuencias de modelos
evolutivos utilizamos el cédigo de evolucién estelar de Goéttingen (STERN) que se describe en el
Capitulo 2 de esta tesis. Todos nuestros modelos tienen composicién quimica inicial tipo solar (X =
0.70, Y = 0.28 y Z = 0.02) e incluyen pérdida de masa de acuerdo con Nieuwenhuijzen & de Jager
(1990). Se ha usado el criterio de Ledoux para la conveccion estelar y los procesos de transporte
convectivos y semiconvectivos son considerados como procesos difusivos de acuerdo con Langer et.
al. (1985). Los modelos también incluyen sobremezclado [overshooting] porque los elementos

convectivos ascendentes continuan moviéndose debido a la inercia, mas alla de la frontera de las
zonas delimitadas por la condicién V , — —%Vﬂ =>0. El valor de la longitud de mezcla es de L / H,

= 1.0 desde ZAMS hasta SGR, donde se cambia a L / H,= 2.5 (ver Capitulo 2).
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Las Figuras 3.3 — 3.6 muestran la trayectoria evolutiva de cada estrella en el diagrama HR
donde también se marca con una etiqueta el inicio de cada etapa de quemado hidrostatico. STERN no
calcula quemado de Si por lo que la ultima etapa de quemado en todas nuestras estrellas es la del O.
En las tablas del Apéndice A.1 - A.4 se resume la evolucién de algunos parametros importantes de las
estrellas en funcién del tiempo, desde ZAMS hasta el ultimo modelo que obtuvimos de cada una.

En esta seccion se describen los resultados obtenidos. De ahora en adelante siempre que
hagamos referencia a la estrella de 23Mo nos referiremos a la secuencia de modelos estelares cuya
masa inicial en ZAMS es de 23Mo. Lo mismo para el resto de las estrellas.

3.2.1.1. La estrella de 23Mo.

La Figura 3.4 muestra la trayectoria de la estrella de 23Mo en el diagrama HR. La estrella inicia la
SP con una luminosidad de log L/Lo = 4.82, T,y = 36 000 K y un R,y = 6.8 Ro. Permanece durante
6.379 X 10° afos en la SP quemando H establemente en su nucleo a través del ciclo CNO. Durante
éste tiempo la apariencia de la estrella varia, finalizando secuencia principal con una luminosidad
log L/Lo = 5.07, T =27 080 K y un Rer= 15.7 Ro. Durante SP la estrella perdié 0.76 Mo por viento
estelar.
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Figura 3.4. Diagrama HR de la estrella de 23Mo, desde ZAMS hasta finalizar el
guemado de O central. Los puntos rojos indican el inicio de cada una de las etapas de
guemado hidrostético en el nucleo estelar.
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Cuando la abundancia central de H cae por debajo de Xc < 0.015 (a t = 6.3057 M-afnos) la
estrella forma un cascar6n de quemado de H en M(r)/Mo = 5.54 que rodea al nuevo nucleo de He (Yc=
0.966). EI HeN empieza a contraerse por accion de la gravedad mientras las capas superiores
estelares se expanden por el quemado de H en cascarén. El nicleo en contraccién se calienta y la
estrella enciende He central mientras todavia estd en la parte azul del diagrama HR (t = 6.3966
M-anos) cuando tiene un log L/Lo = 5.11; T.+= 12600 K y Res= 79 Ro. Durante el quemado central
de He la estrella transforma principalmente “He en "°C, que a su vez es transformado en °0O via la
reaccion >C(a, 7)'°O cuya importancia en la evolucién de la estrella fue discutida en el Capitulo 2.
Durante el quemado de He también es transformado N en “Ne, y éste a su vez en ®Mg via la
reaccion *Ne(a,n)* Mg .

A partir de éste momento la estrella tiene dos fuentes de energia: el quemado de He en el nucleo
y el cascardn convectivo de quemado de H, que sobrevive casi hasta el final de la vida de la estrella.
Durante el quemado de He central la estrella aumenta dramaticamente su radio y sigue evolucionando
hacia la zona de las supergigantes rojas (SGR) mientras atravieza el diagrama HR desde la parte azul
hacia la roja. A medida que la estrella se acerca a la linea de Hayashi la envolvente estelar se vuelve
convectiva y empieza a penetrar en masa, empezando a transportar material que ha sido
quimicamente procesado durante el ciclo CNO. La profundidad a la que penetra la superficie
convectiva depende de varios factores, entre ellos, de la longitud de mezcla. Durante este dragado de
SGR la abundancia superficial de la estrella se modifica, aumentando el He y N y disminuyendo la
proporcion de H, C y O por dilucion del material original con el nuevo, procesado durante CNO y que
fue transportado por conveccién a la superficie. El viento estelar en SGR también se ve afectado por
este incremento, presentando en su composicién quimica el mismo cambio de la superficie estelar.
Algunos autores consideran que el aumento en la metalicidad (y la opacidad) durante SGR es la causa
del incremento de la tasa de pérdida de masa durante ésta etapa.

Al finalizar el quemado central de He queda un nuevo nucleo estelar formado principalmente por
Z("*0)=0.73 y Z("*C) = 0.24 que enciende C mientras la estrella todavia luce como SGR. El quemado
central de C dura ~ 2500 anos. Al final de éste quemado la masa del nucleo de ONeMg producido es
de 2.16 Mo, confinado dentro de un radio de 0.038 Ro. La estrella nunca pierde masa suficiente y
permanece el resto de su vida en la zona de SGR donde experimenta las ultimas (y mas rapidas)
etapas de procesado nuclear: quemado de Ne (durante ~ 3 anos) principalmente a través de la
reaccion ’Ne(y,)'°O y después de O (Figura 3.4).

Nuestra estrella de 23Mo sélo desarrolla dos etapas evolutivas (SP y SGR) durante toda su vida.
La Tabla A.1. muestra la evolucién de sus caracteristicas principales desde ZAMS hasta el ultimo
modelo que obtuvimos, que tiene una temperatura central de Tgc = 18.7 Ky estd quemando O en su

nucleo. Debido a la rapidez del quemado de O y de Si (Rolfs et. al. 1988) nuestro ultimo modelo esta a
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dias antes del inicio del colapso de su ndcleo. Las caracteristicas externas de la estrella de este ultimo

modelo son las de precursor de SN. Durante toda SGR la tasa de pérdida de masa es alta (~107 TO
ano

en promedio) y la estrella pierda casi el 40 % de su masa total, pero no fue suficiente para provocar
evolucién post-SGR. La masa de la envolvente de H se ha reducido de 16.6 a 6.8 Mo durante SGR y el
viento eyectado ha modificado fuertemente el entorno estelar, como se vera en el Capitulo 4.

En resumen, la estrella de 23Mo sigue la secuencia evolutiva:

SP > SGA > SGR > SN (3.1)

El precursor de su SN es una SGR de 13 Mo, con log L/Lo = 5.10, T~ 4 000 Ky Rer ~ 700 Ro.
Debido a su gran radio y a la envolvente de H que conserva (Mg, ~ 6.8 Mo), tenemos una tipica
estrella progenitora de SNlip de acuerdo con la Tabla 3.1.

3.2.1.2. La estrella de 28Mo.
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Figura 3.5. Diagrama HR de la estrella de 28Mo, desde ZAMS hasta casi finalizar el
guemado de O central. Los puntos rojos indican el inicio de cada una de las etapas de
guemado hidrostatico en el nlcleo estelar. El punto de quemado de He no se inlcuye
en la figura porque cae aproximadamente en el mismo punto del inicio de quemado de
Ne, cuando la estrella pasa de la zona azul a la roja.

65



La estrella de 28Mo inicia ZAMS con L/Lo = 5.00, T = 39 200 K y un R = 6.9 Ro.
Permanece en SP durante 5.25 M-anos quemando H en su ndcleo, y después de formar un cascarén
de quemado de H su envolvente se expande evolucionando hacia la zona de SGR. El encendido de
He central ocurre todavia durante la fase azul del diagrama HR, cuando la estrella tiene una log L/Lo =
5.31, Ter= 11 457 K y un Res= 115.67 Ro.

Durante SGR la estrella pierde 16.8 Mo por un viento lento y denso (1\7 ~ 5.6X10° ﬁ—i) y su
luminosidad varia entre log L/Lo = 5.4 a 5.1. El radio maximo que alcanza la estrella durante SGR es
de ~ 910 Ro, con T¢ ~ 4100 K. También durante el dragado de SGR las abundancias superficiales de
la estrella se empiezan a modificar.

Después de permanecer 3.3 X 10° afios en SGR la estrella de 28Mo evoluciona nuevamente
hacia el lado azul del diagrama HR cuando el nucleo recibe un nuevo aporte de He. El aumento de He
hace que el nucleo estelar aumente su produccién de energia y su temperatura, por lo que empieza a
expandirse y provoca el enfriamiento del cascarén de quemado de H que lo rodea. El cascarén de H
se contrae al igual que la envolvente de la estrella, y la superficie se calienta mientras la estrella
abandona SGR para iniciar una incursion a la parte azul del diagrama HR (Renzini et.al. 1992).
Durante la incursion al azul disminuye nuevamente la tasa de pérdida de masa, mientras sigue el
quemado de He central. Durante todo el proceso anterior la abundancia superficial cambia
nuevamente, de forma que durante la incursion al azul est4d dominada por Xs= 0.60 y Ys= 0.38. En
ningin momento Xs < 0.40, por lo que formalmente hablando la estrella nunca luce como una WR.
Estos modelos de estrellas azules provenientes de SGR brillantes han sido construidos por numerosos
autores (p. ej. Woosley et.al. 1988; Langer et.al. 1989) para el precursor de SN1987A.

Cuando Y¢ < 0.15 y se enciende He en cascaron, termina la incursion al azul y la estrella
nuevamente evoluciona hacia el lado rojo del diagrama HR por segunda ocasién. Durante el regreso
enciende C en el nucleo (durante ~ 1900 afos), Ne (~ 7 afos) y O de forma sucesiva como se
observa en las etiquetas del diagrama HR (Figura 3.4). El dltimo modelo calculado tiene una
temperatura central de Tgc = 19.9 K y esta agotando rapidamente el O central, lo que nos indica que
esta a dias 0 meses de acabar su vida en un evento de colapso de nucleo.

La evolucion secuencial seguida por la estrella de 28Mo fue de:

SP > SGA-> SGR > SGA > SN (3.2)

El modelo final tiene una masa de 9.36 Mo y conserva una envolvente de H de 0.3 Mo cuya
abundancia superficial final esta dominada por He (Ys ~ 0.54), H (Xs ~ 0.44) y N [Z(N) ~ 0.09]. Tiene

66



una luminosidad de log L/Lo = 5.30, Tes = 11 688 K y un Ry = 110 Ro: antes de explotar como SN

luce como una supergigante azul.

3.2.1.3. La estrella de 29Mo.

La estrella de 29Mo tiene una luminosidad de log L/Lo = 5.04, T.s= 39600 K y un R.s=7 Ro
en ZAMS. Su trayectoria evolutiva en el diagrama HR se muestra en la Figura 3.5. Permanece en SP
por 5.09 M-anos y al igual que las estrellas anteriores, después de formar un cascarén de quemado de
H su envolvente se expande evolucionando hacia SGR. El encendido de He central en la estrella
también ocurre en la region azul del diagrama HR cuando la estrella tiene luminosidad log L/Lo = 5.35,
Terr =11 296 K y un Rey = 123 Ro. Durante SGR la estrella pierde 17 Mo en un viento denso y lento,
llega a alcanzar un radio maximo de ~ 1000 Ro, log L/Lo ~ 5.35 y T+ tan bajas como 3 800 K. La

. . — 5 Mo
pérdida de masa promedio es deM ~ 4.5 X 10° —.
ano
29Mo
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Figura 3.6. Diagrama HR de la estrella de 29Mo, desde ZAMS hasta el quemado de
O. Los puntos rojos marcan el inicio de cada etapa de quemado hidrostatico en el
nucleo.

La estrella de 29Mo tiene una evolucién muy similar a la de 28Mo. Durante quemado de He en

SGR recibe un nuevo aporte de He al nicleo que causa una incursién al lado azul del diagrama HR.
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En la estrella de 29Mo la incursion es “menos” azul porque la estrella pierde una mayor cantidad de
masa durante SGR (Renzini et. al, 1992) y su HeN (9.3 Mo) es mas masivo que en la estrella de 28Mo
(8.97 Mo). En las Tablas 4.2 y 4.3 pueden observarse la diferencia que hay en la duracién de cada
etapa evolutiva entre las estrellas de 28 y 29Mo. Se observa que la duracion de SGR es mayor en la
estrella de 29Mo, y la duracién de su incursion al azul es menor.

En la superficie de la estrella de 29Mo nunca Xs < 0.40 y tampoco desarrolla fase WR. La
estrella mas azul obtenida de esta secuencia es una estrella con 10.3 Mo, log L/Lo = 5.25, T4 = 24 989
K, Rer=22.6 Roy Xs= 0.6, justo antes de iniciar nuevamente el camino hacia el rojo después del
encendido de He en cascardn. Cuando el nucleo alcanza una Tsc = 7.91 K se enciende C durante
7500 anos, seguido por el quemado de Ne (12 afos) y O, como se indica en el diagrama HR (Figura
3.5). El ultimo modelo calculado todavia esta quemando O en el nicleo a una temperatura central de
Tec = 20.1 K, aunque las capas superiores ya han alcanzado su configuracion quimica final desde el
quemado de C.

La trayectoria evolutiva de la estrella de 29Mo es casi la misma que la de la expresion (3.2),

s6lo que en este caso:

SP > SGA-> SGR > SGA > SGAm - SN (8.3)

La estrella pre-SN tiene una masa de 9.95 Mo, una envolvente de H dominada por abundancias
superficiales de Xs= 0.46, Ys = 0.52, con una masa de 0.34 Mo. Tiene luminosidad de log L/Lo = 5.34,
Terr=7 509 K y un R = 277.4 Ro. En este caso la estrella pre-SN es una supergigante blanco-amarilla
(SGAm).

3.2.1.4. La estrella de 30Mo.

La Figura 3.6 muestra el diagrama HR de la estrella de 30Mo que permanece 4.959 M-afos en
SP y luego evoluciona hacia SGR encendiendo He a una T.+= 6 600 Ky R~ 400 Ro. La estrella
permanece en la zona roja de SGR durante 2.94 X 10° afios durante los cuales su pérdida de masa se
incrementa de forma significativa y pierde aproximadamente el 60% de su masa total (18.3 Mo) en un
viento denso y lento. Durante SGR la estrella llega a alcanzar un radio maximo de ~ 1000 Ro, log L/Lo
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~5.30 y T tan bajas como 4000 K. En esta zona del diagrama HR la pérdida de masa promedio es
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Figura 3.7. Diagrama HR de las secuencias de 30Mo, desde ZAMS hasta el quemado
de O. Los puntos rojos marcan el inicio de cada una de las etapas de quemado
hidrostatico en el nucleo.

Durante SGR la estrella pierde tanta masa que empieza a desprendenderse rapidamente de su
envolvente de H, favoreciendo la evolucion hacia la parte azul del diagrama HR mientras Xs < 0.4y la
estrella se transforma en WR. La transicién ocurre en t = 5.280 M-afos, cuando la estrella aun esta
quemando He en su nucleo (Y¢=0.42, Ys=0.58), tiene una T,y = 32 500 K y un radio estelar de 14 Ro.
La estrella entra en la fase WR como una estrella WNL, exhibiendo en su superficie abundancias
representativas del equilibrio CNO. Tiene una pérdida de masa muy intensa (Langer 1989) que
desnuda rapidamente a la estrella, disminuyendo su masa y su luminosidad desde log L/Lo = 5.3 hasta
4.85. La disminucién tan pronunciada en la luminosidad se debe a la alta tasa de pérdida de masa de
esta etapa (Langer 1989; Ec. 2.21), aunque estudios mas recientes indican que las tasas de perdida
de masa en WR son menores por un factor 2-3 (Hamann & Koesterke 1998), asi que en nuestro caso
la pérdida de masa estaria sobreestimada y tenemos un limite maximo en la disminuciéon de
luminosidad, es decir, si la tasa de pérdida de masa durante WR es menor también sera menor la
disminucién de la luminosidad que la obtenida en nuestra secuencia de modelos.

La etapa WR de la estrella puede dividirse en tres partes: en la primera sub-etapa (WNL) la
estrella todavia presenta H superficial que va disminuyendo rapidamente y las velocidades de su
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viento son muy altas, del orden de 10° km/s. Esta primera sub-etapa dura ~ 4.2 X 10* afios, a medida
que la temperatura superficial aumenta rapidamente hasta alcanzar una maxima de T = 120 000 K.
En este punto la estrella ya se ha desprendido de todo su H superficial (Ys = 0.98) e inicia una segunda
sub-etapa (WNE) que dura 5.8 X 10* afios, donde su radio disminuye hasta ~ 1 Ro y la tasa de pérdida
de masa disminuye ligeramente. La estrella pierde 0.8Mo en un viento igualmente rapido (ver Figura
4.6). El He superficial empieza a disminuir a medida que los productos del quemado 3o aparecen en
su superficie y la abundancia superficial de C aumenta por arriba de un 3% en masa, etapa en la que
se vuelve una WC cuya pérdida de masa aumenta con respecto a la etapa WNE pero luego disminuye
a medida en que lo hace la masa de la estrella, segun la Ec. (2.22).

Durante la etapa WC la estrella evoluciona a temperatura casi constante, y su luminosidad
decrece porque el nucleo de C/O se apaga y empieza a contraerse. El aumento de la temperatura del
nucleo provoca que se intensifique el quemado de He en cascardn y la luminosidad de la estrella
aumenta ligeramente. La estrella empieza a crecer nuevamente y vuelve hacia el lado rojo del
diagrama HR, pero con menor luminosidad. Este es el camino que sigue cuando enciende
sucesivamente C (durante ~ 8 100 afnos), Ne (~ 20 anos) y O en su nucleo, como se indica en la
Figura 3.7.

El ultimo modelo calculado se encuentra detallado al final de la Tabla A.4 y en la Figura 3.19.
Tiene una Tgc = 20.7 Ky un nucleo de ~ 1.6Mo formado casi exclusivamente por Siy O, que todavia
quema O en un cascarén que rodea al nucleo. Pronto encendera el quemado de Si en su interior y

esta a dias u horas antes de su explosion como supernova.

La trayectoria evolutiva seguida por la estrella de 30Mo:

SP - SGA- SGR > WNL > WNE > WC > SN (3.4)

La estrella pre-SN es una WC que ha perdido su envolvente de H (Xs= 5 X 107, Y5 = 0.73,
Z[C] = 0.18) dejando expuesto el HeN parcialmente procesado por 3a. Tiene una masa de 5.85 Mo,
log L/Lo=5.01, Ter=56 862 K y un R = 3.3 Ro. Debido a la ausencia de H en su superficie, la curva
de luz que producira después de la explosidon sera de alguna clase tipo SNib.
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3.2.1.5. La estrella de 33Mo.

La Figura 3.8 muestra el diagrama HR de la estrella de 33Mo que permanece 4.607 M-afos en
SP y luego evoluciona hacia SGR. El quemado de He inicia cuando la estrella esta en camino hacia la
zona de las SGR, cuando log L/Lo = 5.454, T =9 447 Ky un Res ~ 200 Ro. La estrella alcanza SGR
en t = 4.6203 M-afios y permanece en ella durante ~ 1.7 X 10° afios, con un aumento significativo en la
tasa de pérdida de masa y la estrella pierde 19 Mo en un viento denso y lento. La pérdida de masa en

. M . o
promedio es de 1.05 X 10 TO. Durante SGR la estrella llega a alcanzar un radio maximo de
afio

aproximadamente 1000 Ro y temperaturas superficiales de ~ 4000 K.
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Figura 3.8. Diagrama HR de las secuencias de 33Mo, desde ZAMS hasta el quemado
de O. Los puntos rojos indican el inicio de cada una de las etapas de quemado
hidrostatico en el nucleo.

Después de SGR la estrella de 33Mo también evoluciona hacia la parte azul del diagrama HR
para transformarse en una estrella WR. La transicion ocurre en t ~ 4.794 M-afnos, cuando la estrella
aun esta quemado He en su nucleo (Y.=0.642, Ys=0.484), tiene una T.s= 37 000 Ky R.s= 12 Ro. La
etapa WR de esta estrella también puede dividirse en tres partes: en la primera sub-etapa (WNL) la
estrella todavia presenta H en su superficie que va disminuyendo rapidamente. WNL dura
aproximadamente 3.6 X 10* afios. Desde que inicia WR la temperatura superficial de la estrella se va
incrementando rapidamente hasta que alcanza una temperatura efectiva maxima de Ty = 120 000 K
cuando ya ha perdido practicamente toda su envolvente de H (Y = 0.98) y su radio ha disminuido a ~
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1 Ro. La segunda sub-etapa en WR (WNE) dura ~ 3.6 X 10* afios, durante los cuales la tasa de
pérdida de masa disminuye ligeramente y la estrella pierde 0.8Mo por un viento rapido (ver Figura 4.7).
Después Ys también empieza a disminuir, a medida que el C y O superficiales aumentan por arriba de
un 3% en masa, etapa en la que tenemos una estrella tipo WC/WO.

Durante WC/WO la estrella de 33Mo evoluciona a temperatura casi constante mientras la
luminosidad decrece. Poco antes de encender C, el cascaron de quemado de He expande las capas
estelares superiores y la estrella empieza un ultimo regreso hacia el lado rojo del diagrama HR durante
la cual enciende C (~ 8700 anos), Ne (~ 15 anos) y O en su interior de manera sucesiva, como se
indica en el diagrama HR.

El dltimo modelo calculado (Tgc = 22.8 K) se encuentra detallado en la Tabla A.5 y Figura 3.20.
La estrella luce superficialmente como una WC/WO vy tiene un nucleo de aproximadamente 1.6 Mo
compuesto casi exclusivamente de Si/O, que esta a punto de encender el quemado de Si en su interior
y a poco tiempo de su colapso gravitacional.

La trayectoria evolutiva seguida por la estrella de 33Mo es:

SP > SGA-> SGR > WNL > WNE > WC/WO - SN (8.5)

La pérdida de masa ha llegado a remover la envolvente hasta tal profundidad que ha sido
expuesto el cascaron de quemado de He donde la mayor parte del He ha sido procesado por 3a,
causando que el C superficial sea mas abundante que el He y el O. No hay trazas de H, ni de N (que
es rapidamente destruido a las temperaturas de la reaccion 3a) en la superficie. Nuestro modelo final
de la estrella de 33Mo tiene 4.57 Mo, R+ = 36 Ro y una temperatura superficial de 15 000 K. Debido a
la ausencia de H y deficiencia de He en su superficie es posible que al explotar la curva de luz de la
SN sea de subclase de SNic.

3.2.1.6. Abundancias superficiales.

En esta seccién describimos con mayor detalle la evolucién de las abundancias estelares
superficiales de cada una de nuestras estrellas. Los QSF de Cas A presentan una fuerte emision de N
cuya sobreabundancia indica que es material procesado durante durante el ciclo CNO y proviene de la
estrella presupernova (Peimbert & van den Bergh, 1971), es decir, que no pertenecia al MIE. Un MCE
enriquecido por N también se ha observado en otras SN, como en SN1987A (Fransson et.al. 1989).
Algunos autores (Chevalier, 1976) han propuesto que los QSF de Cas A se formaron antes de la
explosion de SN, por material eyectado desde la superficie estelar rica en N. Kamper & van den Bergh
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(1985) con un estudio de movimientos propios, proponen que los QSF fueron eyectados ~ 1.1 X 10*
anos antes de la explosién de SN. Algunos autores postulan que el progenitor de Cas A fue una
estrella WR y que el material de los QSF fué perdido durante la etapa WN de la estrella (Woosley et.al.
1993; Vink et.al. 1996; Willingale et.al. 2003) apoyados en las observaciones de algunas estrellas que
muestran cascarones de material estelar formados durante WR (Chu, 1981) con radios tipicos entre
R ~ 1 —4 pc, con grosores de AR ~ 0.01 —0.2 pc y n, ~ 10 — 100 cm™ (Esteban et.al. 1993). Siguiendo
esta teoria Garcia-Segura et. al. (1996) realizan simulaciones numéricas de la dinamica del MCE
alrededor de las WR y concluyen que los QSF podrian haberse formado por la interaccion de la onda
de choque de la SN con un cascarén de WR previo a la explosion, si el cascaron WR fue eyectado ~
10* afios de la explosion de SN. Contrariamente Chevalier & Oishi (2003) postulan que no es necesaria
una etapa WR para la formacion de los QSF, sino que la progenitora fue una estrella SGR y que los
QSF respresentan “grumos” en el viento de SGR que fueron eyectados al mismo tiempo que el viento
lento y denso de la estrella, con un contraste de densidad de 10°. En nuestros modelos estelares
buscamos las etapas de maxima abundancia superficial de N para compararlos con los QSF de Cas A
que presentan una sobreabundancia de N/H ~ 7-10 (Chevalier & Kirschner, 1978). Si los QSF estan
formados con material estelar, es de suponer que dicho material fue eyectado por la envolvente de la
estrella cuando presentaba ese cociente de abundancias.
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Figura 3.9. Evolucion de las abundancias superficiales de la estrella de 23Mo. La
figura de la izquierda nos muestra el cambio de la fraccién de masa de cada elemento
(X %) como funcion del tiempo durante la vida de la estrella. Las abundancias
anteriores a 6 M-afos no se incluyeron porque son constantes. La figura de la derecha
muestra la abundancia superficial como funcién de la temperatura central.
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Las Figuras 3.9 a 3.15 muestran la evolucién de la abundancias superficiales (fraccion de masa
[X %]) para cada estrella en funcién del tiempo y de la temperatura central del nacleo estelar. Con el fin
de comparar las abundancias con las observaciones en Cas A se agruparon todos los isétopos de un
mismo elemento bajo una sola etiqueta. La abundancia de “He” se refiere a la suma de todos los
isétopos de He. Lo mismo para el resto de los elementos. X(H) = 1.0 indica que el 100% de la
abundancia superfical es de H.

La Figura 3.8 muestra la evolucién de las abundancias superficiales de H, He, C, Ny O
durante la vida de la estrella de 23Mo. Las abundancias anteriores a t =6 M-afos no se incluyeron
porque son constantes e iguales a los valores indicados al principio de la grafica. Durante SP las
abundancias superficiales apenas se modifican y s6lo cambian hasta el dragado de SGR cuando el
material procesado durante el ciclo CNO es llevado por la envolvente convectiva y aparece
“instantaneamente” (~ 4000 anos) en la superficie de la estrella. En la Figura 3.8 puede observarse al
inicio de SGR el aumento en la proporcion de He & N (t = 6.414 M-anos). Debido a la eficiencia
convectiva, la abundancia quimica de toda la envolvente se homogeniza.

Durante el dragado de SGR el H superficial disminuye en un 11.4 % con respecto a SP (de
0.70 a 0.62), al igual que también disminuye el O en ~ 20% (de 0.01 a 0.008) y el C (33 %, de 0.003 a
0.002). Estas abundancias se ven reducidas por la dilucién del H, C y O iniciales con el material rico
en He & N sintetizado en CNO que acarrea la zona convectiva desde el interior de la estrella. Por este
mismo efecto la abundancia superficial de He & N aumenta. El He superficial aumenta en un 28 % (de
0.28 a 0.36), al igual que hay un gran incremento en la abundancia de N por un factor de 4 (de 0.001 a
0.004). Estas nuevas abundancias superficiales permanecen constantes durante SGR, hasta la
explosion de SN. La estrella de 23Mo nunca exhibe una superficie con alto cociente N/H cuya eyeccion
(ya sea en forma de un viento suave o0 eyeccidén episodica) pueda haber formado a los QSF
(N/H ~ 7-10).

En la estrella de 28Mo observamos que después SGR hace una incursion al azul para
convertirse en SGA cuya temperatura superficial aumenta hasta que la estrella enciende He en
cascaron justo antes de regresar al lado rojo del diagrama (ver Secc. 3.2.1.2). La Figura 3.9 muestra la
evolucion de sus abundancias superficiales: durante SP éstas permanecen constantes e iguales a los
valores de ZAMS. Durante SGR las abundancias cambian a medida que el H, O y C disminuyen vy el
He y N aumentan por dragado, de forma similar a la estrella de 23Mo. Las nuevas abundancias
permanecen constantes en SGR por un tiempo de 0.3 M-afos hasta que la estrella abandona la zona
roja del diagrama HR y evoluciona de nuevo hacia el azul, modificando nuevamente las abundancias
de su superficie. En t =5.591 M-afos otra vez disminuyen el H, O y C, mientras que aumentan el He
y el N superficial. La estrella es una gigante azul que todavia estd quemando He en su nucleo, posee
una T.+= 24 000 Ky un radio de 23 Ro. En t = 5.826 M-afnos el N superficial se vuelve mas abundante
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que el O, y en t = 5.878 M-anos el He se vuelve mas abundante que el H. A partir de este momento la
tendencia continua y tanto la abundancia de N como la de He siguen aumentando hasta la muerte de

la estrella.
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Figura 3.10. Evolucién de las abundancias superficiales en la estrella de 28Mo. La
figura de la izquierda nos muestra el cambio de la fraccion de masa de cada elemento
(X %) como funcion del tiempo. El tiempo anterior a 4.5 M-afos no se incluyd debido a
que las abundancias son constantes. La figura de la derecha muestra la abundancia
superficial en funcién de la temperatura central estelar.

El dltimo modelo calculado de la estrella de 28Mo (quemando O en su nucleo, Tgc = 19.9 K)
conserva una envolvente poco extendida de He & H que es rica en He superficial (Ys= 0.53), H (Xs=
0.43) y N (Z[N] =0.009). La masa de esta envolvente es de 0.29Mo, como se indica en el resumen de
la Tabla 3.4.

La estrella de 29Mo tiene una evolucion similar a la de 28Mo. La grafica de sus abundancias
superficiales se muestran en la Figura 3.11. Las abundancias iniciales de ZAMS permanecen
constantes durante SP y se modifican hasta el primer dragado en SGR, permaneciendo nuevamente
constantes durante esta etapa y durante la incursion al azul que realiza la estrella. Cuando la estrella
finaliza su primera incursion al azul en t = 5.567 M-afos las abundancias nuevamente empiezan a
cambiar con la misma tendencia: aumento del He y N superficial, y una disminucion de H, C y O. El
modelo final de la secuencia de 29Mo tiene una superficie dominada por He (Ys= 0.52) y por H (Xs=
0.46). El siguiente elemento mas abundante es el N (Z[N] = 0.008), seguido por O y C (0.005; 0.001).
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Figura 3.11. Evolucién de las abundancias superficiales en la estrella de 29Mo. La
figura de la izquierda nos muestra el cambio de la fraccion de masa de cada elemento
(X %) como funcion del tiempo. El tiempo anterior a 4.5 M-afos no se incluyd debido a
que las abundancias son constantes. La figura de la derecha muestra la abundancia
superficial en funcién de la temperatura central del nicleo estelar.

Las estrellas de 30 y 33Mo desarrollan fase WR después de SGR. La Figura 3.12 muestra que
las abundancias de ZAMS de la estrella de 30Mo permanecen constantes durante SP y se modifican
hasta el dragado de SGR, cuando la estrella estd quemando He en el ndcleo. Igual que en todos los
casos, el He y N aumentan mientras que H, C y O disminuyen. La estrella se convierte en WR en t=
5.280 M-anos (WNL), y la abundancia de He y N superficial empiezan a aumentar rapidamente debido
a la alta tasa de pérdida de masa en WR que pela la estrella y expone cada vez mas sus capas
interiores enriquecidas en He y N por los ciclos de quemado CNO del H quemado en cascarén. Esta
tendencia continia hasta t = 5.329 M-afos donde el He y N alcanzan su abundancia maxima (Yg =
0.97, Z[N] = 0.013) y el C, O sus abundancias minimas. El H superficial se ha agotado completamente
y estamos al inicio de la etapa WNE. A partir de este momento, el viento rapido de WR es rico en He y
N.

Los cocientes observados en los QSF de CasA son N/H = 7 y He/H = 3 -5 respecto al valor
solar (Chevalier & Kirschner, 1978). La Figura 3.13 muestra la evolucion de los cocientes 12 + log(N/H)
y 12 + log(He/H) en la superficie de nuestra estrella de 30Mo. Las flechas indican el tiempo en el que

la estrella exhibe en su superficie los cocientes observados en los QSF de Cas A.
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Puede notarse que ambos valores aparecen casi simultdneamente en la superficie estelar en
t = 5.321 M-anos, justo al inicio de WNE. A partir de entonces el valor de los cocientes aumenta, por lo
que cualquier eyeccion de masa posterior a WNE contendra al menos como limite inferior los valores
observados por KCh77. Durante WNE el N y He empiezan a disminuir hasta que la superficie estelar
aparece enriquecida por C y O, formando una estrella tipo WC/WO. En la Figura 3.12 (derecha) puede
observarse que las abundancias superficiales permanecen constantes a partir del quemado de C y
hasta el final de la vida de la estrella. Nuestro modelo final tiene una abundancia superficial dominada
por He (Ys = 0.73), C (0.18), O (0.07) y N (0.006).

La evolucion de las abundancias superficiales en la estrella de 33Mo se muestra en la Figura
3.14. Al igual que en los casos anteriores las abundancias originales se modifican durante el dragado
de SGR, conservando la misma tendencia. Las nuevas abundancias se mantienen igualmente estables
durante SGR, empezando a cambiar en t = 4.789 M-afios poco antes de que la estrella se transforme
en WR (WNL). El viento estelar intenso de WR desnuda la estrella haciendo que el H superficial
desaparezca rapidamente (At = 45 000 afnos) a medida que la abundancia de N y de He alcanzan su
maximo en t = 4.831 M-anos, poco antes de que la estrella se transforme en WNE. Durante la fase de
WNL-WNE la abundancia superficial de la estrella es dominada por He y N, por lo que el viento estelar
es rico en éstos elementos, e igualmente seran si ocurren eyecciones episddicas de masa desde la
superficie. En la Figura 3.15 se muestra la evolucion de el cociente de 12 + log(N/H) y 12 + log(He/H)
superficial de la estrella de 33Mo. Las flechas indican el tiempo en el cual la estrella presenta los
cocientes observados en los QSF N/H ~ 7 y He/H ~ 3 — 5 veces el valor solar (KCh77). Estos cocientes
aparecen casi simultdneamente en la superficie estelar a t = 4.829 M-anos, nuevamente cuando inicia
la etapa WNE. Durante WNE la proporcion de N y He empieza a disminuir a medida que aumentan el
Cy el O para formar una estrella WC/WO.
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Figura 3.12. Evolucidén de las abundancias superficiales de la estrella de 30Mo. La
figura de la izquierda nos muestra el cambio de la fraccion de masa de cada elemento
(X %) como funcién del tiempo de vida de la estrella. El tiempo anterior a 4.5 M-afios
no se incluyé debido a que las abundancias son constantes. La figura de la derecha
muestra la abundancia superficial como funcion de la temperatura central.
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Figura 3.14. Evolucién de las abundancias superficiales de la estrella de 33Mo en
ZAMS. La figura de la izquierda nos muestra la evolucién de la fraccion de masa (X
%) de cada elemento en funcion del tiempo durante toda la vida de la estrella. El
tiempo anterior a 4.0 X 10° afios no se incluyé debido a que las abundancias
permanecen constantes. La figura de la derecha muestra la evolucién de las mismas
fracciones en funcion de la temperatura central de la estrella.

33Mo
e ' J ' : ' ' ' : Figura 3.15. Evolucion en el
[ . 12 + log (He/H) tiempo de la abundancia
14 - ——12 + log (N/H) = superficial de N con respecto al
- H: 12 + log( N/H) y del He con
13 F - respecto al mismo elemento: 12
! s + log(He/H) para la estrella de
12} ) S ]  33Mo.
| He solar abundance . Unicamente se muestra el
il | intervalo de tiempo donde se
encuentran los valores
L reportados por KCh77 en los
10 g QSF de CasA. Las flechas
N solaraburdance indican los tiempos en los
9 2 cuales aparecen los referidos
cocientes en la superficie de la
sl 1 estrella. Los valores solares se
muestran como referencia.
7 . 1 . 1 . 1 . 1

4.80x10° 4.81x10° 4.82x10° 4.83x10° 4.84x10° 4.85x10°
time (yrs)

79



En este caso la estrella pierde mayor cantidad de masa y la estrella se desnuda hasta una profundidad
mayor, llegando a alcanzar capas donde hay una mayor fraccién del material procesado por 3a. La
abundancia superficial del modelo final aparece dominada por C (0.45), He (0.38) y O (0.15). En el
caso de 33Mo, el N ha desaparecido casi completamente de la superficie estelar debido a que es
rapidamente destruido por las temperaturas de la reaccion 3o.

El resumen de las abundancias pre-SN de cada estrella se muestra en la Tabla 3.2.

ABUNDANCIAS SUPERFICIALES FINALES
Elementos | 23Mo | 28Mo | 29Mo | 30Mo | 33Mo Tabla 3.2. Fraccion por
masa de abundancias
H 0.622 | 0.430 | 0.461 N h superficiales pre-SN de
He 0.364 | 0.534 | 0.520 | 0.732 | 0.382 cada estrella. La etiqueta
“He” se refiere a la suma
C 0.002 | 0.003 | 0.001 | 0.182 | 0.455 de todos los is6topos de
He. Lo mismo para el
N 0.004 | 0.009 | 0.008 | 0.006 -- resto de los elementos.
(o) 0.008 | 0.022 | 0.005 | 0.075 | 0.157

3.2.1.7. Masas y abundancias finales.

Las Figuras 3.16 a 3.20 nos muestran la estructura radial (radio R, luminosidad L, densidad p y
temperatura T) en funcion de la coordenada lagrangiana M(r) en las estrellas de 23, 28, 29, 30 y 33Mo.
Las gréaficas corresponden a la estructura del ultimo modelo obtenido de cada secuencia estelar.
También muestran la estructura quimica radial en funcién de M(r) al final de la vida de la estrella,
donde se observa que todas las estrellas desarrollaron un nucleo de O/Si a punto de iniciar el
quemado de Si, por lo que estan a dias u horas de su colapso.

La Figura 3.16 muestra la estructura estelar del ultimo modelo de la estrella de 23Mo. Posee un
nucleo interno compuesto de O, C, Ne, Mg y Si [de ahora en adelante, nucleo de C/O (Ngo)] de 2.2
Mo. Es un niicleo compacto cuya densidad va decreciendo a medida que se aleja del centro, de ~ 10°
hasta ~ 10* gr/cm®, en un radio interior a 0.3 Ro (~ 2.09 X 10" cm). Rodeando el Ngo se encuentra una
capa rica en He, C y O (“nacleo de Helio”: HeN) hasta una M(r) ~ 6.5 Mo (la densidad de esta capa es
de p ~ 10* gr/cm®). El HeN mide aproximadamente 1 Ro. El resto de la masa estelar (6.8 Mo) se
encuentra como una envolvente muy extendida (~ 699 Ro) y de muy baja densidad (~ 10® gr/cm?®),
compuesta principalmente de H y He.
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Figura 3.16. Estructura estelar del ultimo modelo obtenido de la estrella de 23Mo. Las
graficas estan en funcién de la coordenada lagrangiana M(r). En direccién de las
manecillas del reloj: (a) Logaritmo del radio interior a M(r); (b) Perfil de luminosidad L(r)
— M(r); (¢) Abundancia de cada elemento (% fraccion de masa). La etiqueta “C” se
refiere a la suma de todos los is6topos de carbono; y lo mismo para los demas
elementos. La linea punteada indica la masa de corte en M(r)/Mo = 1.6, segun
Woosley et. al. (2002). La eleccion de la masa de corte se discute mas adelante en el
texto. (d) Estructura radial del logaritmo de la densidad p (g/cm®) y temperatura T(K).

El dltimo modelo de la estrella de 28Mo muestra una estructura radial similar, con gradientes de
densidad menos pronunciados, como se ve en la Figura 3.17. La estrella también esta formada por un
nucleo denso compuesto de O, C, Ne, Mg y Si (Ngo) cuya densidad va decreciendo a medida que se
aleja del centro. La masa de este nucleo es de ~ 3.37 Mo contenida en un radio de 0.09 Ro, siendo
mas masivo y compacto que el del modelo de 23Mo. Este nucleo aun estd quemando de O en el
centro, asi como Ne en capa a partir de M(r)/Mo = 1.8. Mas alla del Ngo se encuentra una capa de He,
Cy O que todavia estd quemando He. La extension de esta capa es AM ~ 5.6Mo, es decir que la masa

total del HeN es de aproximadamente 9 Mo, confinado dentro de un radio de ~ 2 Ro. El resto
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pertenece a una envolvente poco masiva de He & H, muy extendida y diluida (Mg, ~ 0.3 Mo, AR = 108
Ro), de densidad rapidamente decreciente.
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Figura 3.17. Estructura estelar del Gltimo modelo obtenido de la secuencia de 28Mo.
Las gréficas estan en funcion de la coordenada lagrangiana de masa M(r). En
direccion de las manecillas del reloj: (a) Logaritmo del radio interior a M(r); (b) Perfil de
luminosidad L(r) — M(r); (¢) Abundancia de cada elemento (% fraccion de masa). La
etiqueta “C” se refiere a suma de todos los is6topos de carbono; y lo mismo para los
demas elementos. La linea punteada indica la masa de corte en M(r)/Mo = 1.5, segln

Woosley et. al. (2002) (d) Estructura radial del logaritmo de la densidad p (g/cm®) y
temperatura T(K).

La estrella final en la secuencia de 29Mo (Figura 3.18) es muy similar a la de 28Mo. Tiene
aproximadamente la misma estructura quimica interna aunque el modelo final de 29Mo soélo esta
quemando O en el nicleo y He en una capa localizada en AM(r) = 3.18 a 5.60 Mo. El Ngo tiene una
masa de 3.15 Mo (menor a la del modelo de 28Mo), y la masa total del HeN es de ~ 9.3 Mo. La
envolvente rica en H y He es igualmente muy poco masiva, mas extendida que la de 28Mo y muy
diluida (Meny = 0.34 Mo, AR = 276 Ro).
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Figura 3.18. Estructura estelar del Gltimo modelo obtenido de la secuencia de 29Mo.
Las graficas estan en funcion de la coordenada lagrangiana de masa M(r). En
direccion de las manecillas del reloj: (a) Logaritmo del radio interior a M(r); (b) Perfil de
luminosidad L(r) — M(r); (c) Abundancia de cada elemento (% fraccion de masa). La
etiqueta “C” se refiere a la abundancia total de todos los is6topos de carbono; y lo
mismo para los demdas elementos. La linea punteada indica la masa de corte en
M(r)/Mo = 1.53, segun Woosley et. al. (2002) (d) Estructura radial del logaritmo de la
densidad p (g/cm®) y temperatura T(K).
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Figura 3.19. y 3.20. Estructura interior del Gltimo modelo obtenido en las secuencias de 30 y 33Mo. En direccion
de las manecillas del reloj: (a) Logaritmo del radio interior a M(r); (b) Perfil de luminosidad L(r) — M(r); (c)
Abundancia de cada elemento (% fraccion de masa). La linea punteada indica la masa de corte en M(r)/Mo = 1.45
para 30Mo y 33Mo, segin Woosley et. al. (2002) (d) Estructura radial del logaritmo de la densidad p (g/cm®) y
temperatura T(K).
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La estructura final en las estrellas de 30 y 33Mo es distinta de las anteriores. En ambas
estrellas tenemos un nucleo de O-Si de ~ 1.6 Mo. El modelo de 30Mo todavia esta quemando O en el
centro. La masa del N¢o es de ~ 2.9Mo en ambos casos. Ambos también tienen una capa de quemado
de Ne y otra mas de quemado de C. La capa rica en He, C y O es muy extendida en ambos modelos,
siendo éstos los elementos predominantes en la superficie de ambas estrellas. La mayor parte de la
masa estelar se encuentra confinada dentro de 1 Ro (5.8 Mo en 30Mo, 4.5 en 33Mo) pero las
envolventes son distintas para cada caso: en la estrella de 30Mo la envolvente es compacta de muy
baja densidad y se extiende ~ 2 Ro. El modelo final es una estrella compacta y muy caliente, cuya
abundancia superficial es dominada por He, C y O en ese orden. La envolvente poco densa de la
estrella de 33Mo es mas extendida que la del modelo anterior (~ 35 Ro) y estd compuesta
mayormente por C, He y O en ese orden.

Todos estos resultados se resumen en la Tabla 3.3.

MODELOS FINALES
Mzays | Masa final | MHeN | MNco | T8¢(K) R;./Ro | Teff (K)
23Mo 13.20 6.45 | 2.23 18.7 700 4111
28Mo 9.36 8.97 | 3.37 21.0 100 11 688
29Mo 9.95 9.31 | 3.07 20.1 277 7 509
30Mo 5.85 5.85 | 2.86 22.3 3 57 430
33Mo 4.57 457 | 2.93 22.8 36 15719

Tabla 3.3. Caracteristicas finales en cada estrella. Mzaus €s la masa en ZAMS de la
estrella en masas solares, MHeN es la masa del nlcleo de He, MNo la masa de el
nucleo de C/O y Tge(K) = T/ 0® K, donde Tc es la temperatura central del nicleo. Las
dos ultimas columnas indican caracteristicas superficiales de la estrella: su radio final
(en radios solares) y su temperatura efectiva en K.

En el dltimo modelo calculado todas las estrellas estan a punto de que su ndcleo colapse
(MHeN > 2.5Mo) y eventualmente explotaran como SN. Dependiendo de la masa y de la estructura
final de su envolvente daran lugar a una gama de curvas de luz caracteristicas de diferentes SN. Por
ejemplo, las estrellas de 23, 28 y 29Mo poseen H superficial y produciran curvas del tipo SNII, aunque
la subclase especifica estara determinada por la masa y el gradiente de densidad de su envolvente
(Menv). Tendremos una SNIIb si Mg, < 1 Mo; una SNII-L si Mg, ~ 2 -3 Mo y una SNIIn — IIP si Mgy, >
5Mo (Nomoto et.al. 1996; Heger et. al. 2003; ver Tabla 3.1). Los modelos de 30 y 33Mo no contienen
H superficial. En la primera estrella el elemento mas abundante es el He, mientras que en la segunda
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es el C. La explosién de una estrella de C/O (MHeN < 5Mo) también sera provocada por el colapso de
nucleo y se observara como una supernova SN Ib/c (Nomoto et. al. 1996). Este sera el caso de éstos
dos modelos, y la curva de luz dependera de la cantidad de He presente en su superficie. En la Tabla
3.4 se indica la probable curva de luz que produciran nuestras estrellas en la explosién de SN.

Mzaus | Menv/ Mo | Tipo SN
23Mo 6.75 SNiip
28Mo 0.29 SNIIb
29Mo 0.34 SNIiIb
30Mo -- SNIb
33Mo -- SNic?

Tabla 3.4. Masa de la envolvente estelar de H al momento del colapso del nucleo.
Mzaus se refiere a la masa en ZAMS de la estrella. La masa de la envolvente M, esta
en masas solares. En la ultima columna se indica el probable tipo de SN que dara
lugar la explosién, basandonos en la masa de la envolvente.

La explosion de SN arroja al espacio una gran cantidad de material enriquecido con elementos
quimicos procesados y producidos en el interior estelar. Chevalier & Kirsnher (1978) fueron los
primeros en apuntar que las abundancias de S, Ar y Ca observadas en los FMKs (ver Capitulo 1)
indican que ocurri6 quemado de O en el interior de la estrella pre-SN, proponiendo que los FMKs de
Cas A son formaciones de material producido durante el quemado de O/Si. Su composicién quimica y
altas velocidades indican que fueron eyectados por la estrella al momento de la explosion desde el
nucleo o del manto desde una gran profundidad. Su alta densidad implica que han barrido poco
material interestelar desde su eyeccion (comparado con su propia masa) y casi no estan contaminados
por el material que rodea la estrella (Peimbert & van den Bergh 1971) representando una muestra
directa de las reacciones nucleares que tuvieron lugar en el interior estelar, por quemado hidrostéatico o
por nucleosintesis explosiva.

Debido a la inhomogeneidad quimica de los FMKs de CasA (Kirshner & Chevalier 1979) se
cree que provienen de distintas regiones del interior estelar, siendo una muestra representativa de las
abundancias del material a distintas profundidades desde donde fueron eyectados. Varios autores (p.
ej. Johnston & Yahil 1984) han probado sus modelos de explosiones de supernova comparando
abundancias teoricas con las observadas en Cas A. Estos y otros autores (p. ej. Thielemann et.al.
1990), también han incluido la modificacién de las abundancias hidrostéticas por nucleosintesis
explosiva, donde el grado de modificacion depende criticamente de las temperaturas alcanzadas
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durante el paso de la onda de choque en las distintas regiones del interior estelar (ver Seccién 3.1.2),
aunque elementos mas ligeros que el Ne apenas son modificados por la energia de la explosion
(Thielemann et. al. 1996; Chieffi & Limongi 2003).

Ademas de la nucleosintesis explosiva los rendimientos quimicos producidos por una
supernova también dependen fuertemente de la masa de corte que separa la masa eyectada del
remanente baridnico que deja la explosién. Algunos autores mencionan que realmente éste es el
parametro que afecta los rendimientos quimicos finales (Woosley et.al. 1993), y no la nucleosintesis
explosiva. En Cas A fue descubierto un remanente estelar por Tananbaum (1999), como una fuente
compacta de rayos-X cuya naturaleza aun esta siendo discutida (p. ej. Mereghetti et.al. 2002; Umeda
et. al. 2000).

En ésta tesis la evolucién de la estrella no incluye las etapas de quemado hidrostéatico de Si, ni
el mecanismo de la explosion o la nucleosintesis explosiva. Las abundancias obtenidas de cada
estrella en el ultimo modelo que calculamos [Figuras 3.16 - 3.20(c)] todavia seran modificadas por el
quemado hidrostatico de Si y por la onda de choque de la explosion. En base a esto haremos una
extrapolacion aproximada de los rendimientos producidos por la explosion de nuestras estrellas para
compararlos con las abundancias de los FMKs de Cas A.

El quemado hidrostatico de Si ocurre en las regiones ricas en O de alta temperatura (TgCc > 22
K). En casi todas nuestras estrellas estas regiones son interiores a M(r) < 1.5 Mo, mas concentradas
hacia el centro en las estrellas de menor masa. En estas zonas de quemado de Si es donde ocurre la
produccion de elementos del grupo de Fe que detonaran el colapso del nicleo.

El proceso de nucleosintesis explosiva es extremadamente sensible a la temperatura, y éste es
el parametro determinante para determinar donde ocurre cada zona de quemado explosivo. Durante la
explosion de la estrella hay una fuerte emision de energia emitida desde el nucleo que atraviesa la
estrella. La materia tras el frente de choque esta fuertemente dominada por radiacion (Woosley &
Weaver, 1980) de forma que se puede igualar la energia de la supernova con la energia de radiacién
dentro del radio (R) del frente de choque ( Thielemann et. al. 1990):

4
E,, =?7[R3aT4

Donde a es la constante de densidad de radiacién (a = 7.5643 X 107'® J m® K*). Tomando una energia

de SN de Esy= 10°'" ergs para la explosion de Cas A (Willingale et.al. 2003) resolvemos para Ry
encontramos la dependencia entre la temperatura del frente de choque y el radio R donde se ha
alcanzado esa temperatura. Las regiones limite de la nucleosintesis explosiva se muestran en la
Tabla 3.5.

87



Elemento| Ty (K)| r (cm)

Si 5 |3.69X10°
Inc Si 4 [4.97 X108
(o) 3.3 [6.43X108

Ne/C 21 [1.17X10°

Tabla 3.5. La tabla indica los radios maximos en los que ocurre nucleosintesis
explosiva del elemento indicado en la primera columna, durante la explosién de una
SN de 10°" ergs (Thielemann et al., 1990). La segunda columna muestra la
temperatura en la que ocurre la nucleosintesis explosiva en unidades de T/10° K. La
ultima columna indica el radio estelar maximo en el cual ocurre la nucleosintesis
explosiva.

En las regiones donde la onda de choque eleva la temperatura por encima de 5 X 10° K el Si presente
se agota completamente en un radio interior a < 3 700 km y se producen nicleos del grupo de Fe (*Ni,
738N, *°Co, **Fe, ¢"%%zn, “°Ca, *Ti, *®Cr y **Fe). El quemado incompleto de Si se lleva a cabo en las
zonas donde el frente de choque eleva la temperatura en un rango de 5X10° < T(r) < 4 X 10° K, lo que
ocurre en un rango de 3700 < R < 4970 Km. Después del quemado incompleto de Si permanecen el
%3i y el **S que sirvieron como combustible, ademéas de productos de la nucleosintesis como *Ar y
“Ca. También son producidas pequefias cantidades de elementos del grupo de Fe. Las capas donde
la temperatura alcanza valores de ~ 3.3 X 10° K llevan a cabo el quemado explosivo de O,
produciendo #Si, S, *®Ar, **Ca, %¥Ar y **S. También trazas de *S, **K, *Cl, “*Ca y ¥Ar, cuya fraccién
de masa es menor de 102 Las zonas que han alcanzado temperaturas sobre 2.1 X 10° K caen bajo
un proceso combinado de quemado explosivo de Ne y C. Los principales productos son '°O, *Mg y
85, via reacciones similares a las del quemado hidrostatico *Ne(y,a)'®O y 2°Ne(a.y)**Mg(o.7)?®Si.
También ?’Al, #Si, S, *°Sj y *'P. El quemado explosivo de C produce *°Ne, **Na, **Mg, >*Mg y *Mg. EI
quemado de Ne también produce cantidades sustanciales de ?’Al, #°Si, *S, %Si y 3'P, mientras que el
quemado de C aporta nicleos de ®Ne, **Na, **Mg y **Mg. (Nomoto et.al. 1990)

Las regiones en las que ocurrird nucleosintesis explosiva de elementos como el Si, O y Ne/C
en el interir de nuestras estrellas se indican en la Tabla 3.6, siguiendo el criterio de la Tabla 3.5. En
estas regiones cambiaran las abundancia quimicas por procesado termonuclear explosivo, por lo que
los rendimientos hidrostaticos calculados sélo son limites superiores (o inferiores) dependiendo del
quemado explosivo que tenga lugar.
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REGIONES ESTELARES
DE QUEMADO POR NUCLEOSINTESIS EXPLOSIVA

Elemento | r (10° cm) | 23Mo | 28Mo | 29Mo | 30Mo | 33Mo
Si 3.69 <0.73| 040 | 042 | 1.02 | 1.19
Siinc 4.97 098 | 0.76 | 0.81 | <1.44 | 155
o 6.43 128 | 117 | 1.23 | 1.65 | 1.77
Ne/C 1.7 1.72 | 194 | 199 [£2.09| <221

Tabla 3.6. Regiones en las cuales ocurre nucleosintesis explosiva en cada una de
nuestras estrellas pre-SN, segun el procedimiento descrito en Thielemann et. al.
(1990). La coordenada de posicién estd en M(r)/Mo. P. ej. el quemado explosivo de Si
afectard la estrella de 23Mo en una zona interior a M(r) < 0.73 Mo, mientras que en la
estrella de 28Mo actuara hasta M(r) = 0.40 Mo.

En la Tabla 3.6 se observa que el procesado explosivo de Si, el incompleto de Si y el de O
ocurre predominantemente en zonas interiores a M(r) < 1.8 Mo, al igual que el quemado hidrostatico
de Si. Las capas externas a M(r) = 1.5 Mo so6lo seran procesadas por quemado explosivo de Ne/C en
los modelos de 23, 28 y 29Mo; y por el quemado explosivo de O y Ne/C en las estrellas de 30 y 33Mo.
Antes de analizar la consecuencia que tendra el quemado explosivo en las abundancias hidrostaticas,
es necesario establecer la masa de corte porque cualquier cambio en la composicion quimica interior a
esta masa (que permanece ligada en forma de remanente estelar después de la explosion) no afectara
los rendimientos de la SN.

La determinacion exacta de la masa del remanente requeriria la evolucion de la estrella mas
alla del quemado central de Si, incluyendo al colapso del nucleo y la explosion de SN, calculos que no
llevamos a cabo. Varios autores han llevado a cabo éstas explosiones pero la masa de corte aun sigue
siendo un parametro libre porque los modelos todavia no son capaces de reproducir totalmente las
explosiones (Janka et.al. 2003). En otros modelos de explosiones la masa de corte ha sido elegida de
distintas maneras: por ejemplo Maeder (1992), Hirschi et. al. (2004) eligen sus masas de corte en
funcion de la M¢o de la estrella. Otros autores escogen la masa de corte de tal forma que la explosion
arroje la cantidad de Ni necesaria para producir la curva de luz observada de las SN, como en el caso
de 1987A (p. ej. Thielemann et.al. 1990). En el pasado varios autores han tomado indistintamente 1.5
Mo como la masa de corte para un gran rango de masas iniciales. En nuestro caso las masas de corte
las tomaremos de modelos construidos por Woosley et. al. (2002) en funcién de la masa inicial de la
estrella y su metalicidad. Sus resultados se resumen en la Figura 3.21, donde se muestra la region
estelar interior al quemado de O en cascarén y la region del nucleo desleptonizado que forma cada
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estrella. Woosley et. al. (2002) indican que el remanente estelar tras la explosién se encuentra entre

estas dos regiones. En nuestro caso para cada una de nuestras estrellas, tomamos como masa de

corte el tamafno del nucleo bariénico (Tabla 3.11). Estas masas de corte (Mgeym) también estan

indicadas en las Figs. 3.16 — 3.20.
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Figura 3.21. Masa final del
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2002)

Tabla 3.7. Masa de corte de cada una de nuestras estrellas (Mgrgyv) tomada de acuerdo
a Woosley et.al. (2002).

Las secuencias de modelos que construimos con STERN para cada masa estelar no calculan

las abundancias de Ar, Ca y S (producidas por el quemado hidrostatico de Si) y no podemos

compararlas con las observadas en los FMKs de Cas A (KCh77). No obstante, Chevalier & Kirshner
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(1979) también reportan abundancias para los elementos H, He, C, N, Ne, Mg con los cuales si
podemos comparar las abundancias de nuestras estrellas finales. Para esto hicimos un revisién radial
de nuestras estrellas pre-SN a distintas profundidades, buscando las zonas donde se observen las
abundancias tipo FMKs.

La Figura 3.22 muestra los cocientes de cada elemento (Ne, Mg, C, N y He) con respecto al O
en el interior de nuestras estrellas. En la Tabla 3.8 puede observarse que los cocientes reportados por
Chevalier & Kirshner (1979; reproducidos en la Tabla 1.1 de ésta tesis) se encuentran en casi todas
nuestras estrellas a una masa interior a M(r) ~ 2 6 3 Mo. Los cocientes de Mg/O y Ne/O tipo FMKs se
encuentran muy concentrados hacia el interior de la estrella lo que confirmaria la hipétesis que la
eyeccion de estas regiones internas formaron los FMKs. Los cocientes del plasma emitiendo en rayos
X de Cas A reportados por Vink et. al. (1996) (Tabla 1.2 de ésta tesis) son similares a las que
Chevalier & Kirshner (1979) encuentran en los FMKs épticos.

Las regiones de nuestras estrellas donde se encuentran simultdneamente todos los cocientes
tipo FMKs estan en una masa interior a M(r) < 0.39Mo en la estrella de 23Mo, aunque el cociente de
Mg/O siempre permanece alto y nunca es menor al limite (0.008) observado por Chevalier & Kirshner
(1979). En las estrellas de 28 y 29Mo, todos los cocientes se encuentran simultaneamente en la
zona interior a M(r) < 1.0 Mo. Para la secuencia de 30Mo ocurren en M(r) < 1.3 Mo. En la estrella final
de 33Mo los cocientes se encuentran en M(r) < 1.5 Mo excepto por el de N/O, puesto que
practicamente no hay N en el interior de ésta estrella y las Unicas capas que lo contienen son las mas
externas.

De la Tabla 3.6 se observa que las regiones de nuestras estrellas que contienen cocientes tipo
FMKSs todavia seran procesadas por el quemado explosivo de O debido a la onda de choque de la SN.
Esto producira un agotamiento del O y Ne presente, y un aumento de la abundancia de Mg, por lo que
nuestro cociente hidrostatico de Ne/O es un limite superior, mientras que el de Mg/O aumentaria
ligeramente por el quemado explosivo de O-Ne y seria un limite inferior. Sin embargo, esto sélo
moveria ligeramente hacia afuera los limites de masa donde encontramos los cocientes tipo FMKs sin
afectar demasiado la discusién anterior.

Nuestros resultados confirman que el material que compone los FMKs fue procesado a
grandes profundidades estelares, en nuestro caso en regiones interiores a M(r) ~ 1.4 Mo para la mayor
parte de nuestras secuencias (23, 28 y 29Mo). También pueden indicar cual de nuestras estrellas
podria ser la progenitora del Cas A: en el caso de la estrella de 23Mo con una masa de corte de
1.6Mo, los valores de los cocientes tipo FMKs de Ne/O y Mg/O quedarian dentro del remanente estelar
y no serian observados en el RSN. Tampoco en las de 28 y 29Mo, porque los cocientes de Ne/O y
Mg/O se observan a una masa interior M(r) < 1Mo y quedarian dentro del remanente estelar al
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momento de la explosién. Unicamente para las estrellas de 30 y 33 Mo éstos cocientes podran
observarse en la masa que serd eyectada.

En la discusién anterior hemos supuesto que no ha ocurrido mezclado entre las distintas capas
estelares. Sin embargo, Chevalier (1976) mostré que durante la explosion de supernova la estrella es
inestable a mezclado por Rayleigh-Taylor que se presentan entre las zonas densas internas y la
envolvente de He (y H?), donde las inestabilidades crecen y provocan mezclado de los elementos de
distintas capas estelares. La cantidad y eficiencia del mezclado depende de varios parametros como el
gradiente de densidad en la envolvente y del radio estelar, encontrandose que el mezclado es mas

fuerte para menores masas del HeN (Nomoto 1991).
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Elemento | 23Mo | 28Mo | 29Mo | 30Mo | 33Mo
C/O <135|<1.74 | <164 |<1.85|<1.89
N/O <226 | <457 | <318 |<282| --
Ne/O <039]| <10 | <098 |<1.64|<1.62
Mg/O --- <1.0 [ <098 |<1.29|<1.47

Tabla 3.8. Masa interior a la cual se encuentran los cocientes reportados por ChK79
en nuestras estrellas. La coordenada en posicion es M(r)/Mo. Los valores de los
cocientes de Ne/O y Mg/O encuentran simultdneamente solo en las zonas cercanas al
ndcleo. En la secuencia de 23Mo la abundancia de Mg/O nunca disminuye a los
valores observados en los FMKs. En el modelo final de 33Mo practicamente no hay N
en el interior de la estrella.

Algunos autores han encontrado evidencia observacional de mezclado y/o inversién de las
capas estelares en el SNR de Cas A (Hughes et.al. 2000). Johnston & Yahil (1984) discuten sobre la
importancia del mezclado en Cas A y llegan a la conclusién de que los FMKs son “s6lo una muestra”
del manto estelar que refleja la composicion particular de cada regién, sin ninguna clase de mezclado.
En el caso de nuestras estrellas de 30 y 33Mo no se espera mezclado a gran escala por Rayleigh-
Taylor porque éstas estrellas de C/O no poseen capa de H & He, y no hay discontinuidad en la
densidad estelar (Hachisu et.al. 1991).

En las estrellas de 23, 28 y 29Mo el mezclado por Rayleigh-Taylor podria ser importante
eyectando material de mayores profundidades que contenga cocientes tipo FMKs. Esto se veria
apoyado por la presencia de Fe en Cas A que ha sido reportada por varios autores (Hughes et.al.
2000; Hwang & Laming 2003).

La masa total eyectada durante la explosion tambien puede darnos indicios de la masa del
progenitor de Cas A. Fabian et. al. (1980) reportan una masa total radiando en rayos X igual o mayor
a 15Mo. En trabajos mas recientes de rayos X con datos de ASCA, Vink et. al. (1996) mencionan que
la masa radiando en rayos X es de ~ 14Mo y que la masa eyectada fue de ~ 4 Mo con 2.6 Mo de O,
siendo éste el elemento mas abundante de la eyeccidn. Vink (2003) encuentra que la masa eyectada
durante la explosion es de 2-4Mo, con 1-3 Mo de O. En Willingale et. al. (2003) estiman que la masa
total perdida por el progenitor previo a la explosién podria ser tan grande como ~ 20Mo y que de ésta
aproximadamente 2.2 Mo fueron eyectadas durante la explosion con ~ 0.4 Mo eyectada en forma
difusa con una velocidad inicial rms de ~ 15 000 km/s, mientras que los 1.8 Mo restantes fueron
eyectados en forma de “nudos” con una velocidad inicial rms de ~ 2400 km/s. La masa barrida en el
remanente es de aproximadamente 8-9 Mo (Vink et.al. 1996; Willingale 2003).
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La masa total eyectada por nuestras estrellas durante la explosién fue calculada a partir de

My, =M, —-M,4,, , donde M; es la masa final de la estrella pre-SN y Mxzy es la masa de corte de

cada estrella (tomada segun Woosley et.al. 2002). También podemos calcular la masa de cada
elemento (M) que fue eyectado durante la explosiéon con la expresion:

Mf
M, = IMW X, (m,)dm, (3.6)

En este trabajo sélo fué de interés calcular la masa eyectada de O (Mox) para compararla con
las observaciones de rayos X y los resultados se muestran en la Tabla 3.9. En el Apéndice A se
incluye una tabla de la masa eyectada de cada elemento (Mz) por estrella.

Mzams | Mgew/Mo | Mgy/Mo | Mo,/Mo
23Mo 1.60 11.60 0.93
28Mo 1.50 7.86 2.77
29Mo 1.53 8.42 3.13
30Mo 1.45 4.40 1.51
33Mo 1.50 3.07 1.26

Tabla 3.9. Masa de corte de cada una de nuestras estrellas (Mgrgyv) tomada de acuerdo
a Woosley et.al. (2002). La segunda columna contiene la masa eyectada durante la
explosién, y la tercera indica la masa de oxigeno eyectada.

Los valores Mo,/Mo de la Tabla 3.9 son limites superiores porque el quemado posterior de O
(hidrostatico en las estrellas de 23-29 Mo 6 explosiva en todas) podria reducir la abundancia de éste
elemento. Las estrellas que mejor ajustan la masa observada en rayos X por Vink et. al. (1996, 2003) y
Willingale et.al. (2002, 2003) son las de 30 y 33Mo. En ambos casos la masa eyectada cae en el rango
de 3-5 Mo, que concide con la masa eyectada por una SNIb/c (2 — 4.4 Mo; Hamuy 2003) y con las
estimaciones hechas en rayos X. También en ambos casos la masa eyectada de O es de 1.3—-1.5,
rango que cae dentro de los valores reportados observacionalmente.

Las masas eyectadas por las estrellas de 23 - 29 Mo son mayores a las calculadas en Cas A.
La masa eyectada de O caeria apenas dentro del rango reportado, por debajo del limite inferior.
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3.2.2. Modelos con rotacion.

La evolucién y la estructura estelar son fuertemente afectadas por rotacion (Heger et.al. 2000;
Maeder & Meynet 2000) por lo que para comparacion construimos una secuencia de modelos
evolutivos que incluyen rotacion en una estrella de 29Mo en ZAMS. Tomamos la velocidad de rotacién
inicial en ZAMS de 200 km/s, que es un valor tipico de rotacion (Fukuda 1982). Con esta velocidad
inicial obtuvimos velocidades rotacionales estelares de ~ 210 km/s en SP, ~ 0 - 30 km/s en SGR y de 0
- 10 km/s en las siguientes etapas. La secuencia de modelos inicia en ZAMS vy llega hasta el
agotamiento del C central. El modelo de 29Mo con rotacién llega al punto de encender C en cascardn
alrededor de su nucleo de O/Ne/Mg pero a partir de ése momento el calculo se detiene por
inestabilidades numéricas.

La rotacion estelar provoca que la estrella se comporte como si tuviera una masa ligeramente
menor en SP. En consecuencia a éste comportamiento, el tiempo de vida de la estrella disminuye.
También provoca que inicie mas temprano la fase WR (si sucede) que en la misma estrella sin rotacién
(Maeder & Meynet 2004). La masa inicial minima para que una estrella se convierta en WR tambien
disminuye con la rotacion (Heger et.al. 2000). En nuestro caso observamos que la estrella de 29Mo sin
rotacion no desarrolla fase WR mientras que la de 29Mo con rotacion si. A partir de ahora para
referirnos a los modelos con rotacién usaremos la etiqueta 29MoR.

La Figura 3.23 muestra el diagrama HR de la estrella de 29MoR, el cual puede ser comparado

con la estrella sin rotacion de la Figura 3.6.

3.2.2.1. La estrella de 29MoR.

La Figura 3.23 muestra la trayectoria evolutiva de la estrella de 29MoR en el diagrama HR, y la

Tabla A.4 contiene la evolucion de algunas de sus caracteristicas mas relevantes. La estrella inicia SP
con una luminosidad de log L/Lo = 5.04, T.s ~ 39 600 Ky un Ry = 7 Ro, practicamente las mismas
caracteristicas del modelo sin rotacion. La velocidad de rotacién en ZAMS es de 220 km/s. Inicialmente
la estrella empieza a quemar H en un nucleo convectivo de 15.4 Mo que va disminuyendo en masa
conforme avanza el quemado de H. La estrella permanece 5.113 M-anos en SP para después
evolucionar hacia SGR en 16,000 afos. Antes de alcanzar SGR el nucleo enciende He en t = 5.1291
M-anos en la parte azul del diagrama HR, cuando la estrella tiene una log L/Lo = 5.35, Ty~ 11 150 K,
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Rer = 127 Ro y V.ot = 120 km/s. La velocidad de rotacion disminuye por conservacién de momento
angular de una envolvente en expansion (Heger & Langer 2000). En estos modelos el mezclado
rotacional es ligeramente inhibido por gradientes en el peso molecular u (Heger & Langer 2000) y en
esta primera etapa la evolucion es muy similar al caso sin rotacion. Esto hace que la parte inicial del
diagrama HR (SP) practicamente no cambie respecto al caso sin rotacion, aunque la estrella con
rotacién es ligeramente menos luminosa durante SP por la reduccion de la gravedad superficial
efectiva. Al finalizar SP la luminosidad aumenta por encima del caso sin rotacion, debido al mayor peso
molecular medio de la estrella (u) y también porque posee un mayor ndcleo convectivo (Heger et.al.
2000).
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Figura 3.23. Diagrama HR de las secuencias de 29MoR, desde ZAMS hasta el
agotamiento central de C y quemado de C en cascaron. Los puntos rojos indican el
inicio de cada una de las etapas de quemado hidrostatico.

La estrella permanece 2.58 X 10° afios en SGR y pierde 17.12Mo mientras quema He en su
nucleo establemente. Después de SGR la estrella evoluciona hacia la parte azul del diagrama HR
cuando el mezclado transporta He fresco al HeN y la produccion de energia y temperatura nuclear
aumentan. El mezclado y el transporte de elementos dentro de la estrella se eficienta por rotacion
provocando que los perfiles de densidad cambien radicalmente respecto al caso sin rotacion (Heger &
Langer, 2000). En nuestras estrellas el mezclado rotacional se ve parcialmente inhibido por la

presencia de gradientes en u y por la baja velocidad de rotacion. En estrellas con rotaciones mas
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rapidas, los eventos de mezclado son mas intensos y los cambios en la composiciéon quimica son muy
pronunciados (Heger et. al. 2000).

La incursion al azul de la estrella de 29MoR es mas luminosa y “mas azul” que la contraparte
sin rotacién porque su HeN es mas masivo y produce una mayor cantidad de energia y aumento en la
temperatura. El mezclado rotacional hace mas eficiente el mezclado del nucleo con sus alrededores y
el HeN recibe mas combustible que en el caso sin rotacion. El mezclado rotacionalmente inducido
produce los mismos efectos que un alto sobremezclado sin rotacion (Heger et.al. 2000). La estrella
mas azul post-RSG de esta primera incursién azul tiene 10.07 Mo, log L/Lo = 5.24, Tos= 46 929 Ky un
Re# = 6.3 Ro. La masa del HeN es de 9.48 Mo, ligeramente mas masivo que el de la estrella de 29Mo

sin rotacion.
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Cuando el He central se agota se enciende He en cascardn y la estrella termina su incursion al
azul e inicia su regreso hacia la zona roja. La abundancia de H superficial (Xs) cae por debajo del 40%
en masa y la estrella se convierte en WR como resultado de la pérdida de masa y/o del mezclado
(Langer 1987). La transicion incrementa aun mas la pérdida de masa y la estrella detiene su camino
hacia el rojo para volver nuevamente hacia la parte azul del diagrama HR convertida en WNL en t =
5.6262 M-afios. Al inicio de WR el He central ya est4 agotado (Y¢ = 10™") y la estrella esta quemando
He en cascardn porque consumio todo el tiempo de quemado de He como SGR y como SGA durante
la incursién al azul. Debido a esto la estrella enciende quemado de C poco después que se transforma
en WNL, reduciendo con esto el tiempo que pasard como WR. En total, la estrella permanece como
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WNL por 1.33 X 10* afios y luego se transforma en WNE a una edad de t = 5.6395 M-afios, en la
parte final del quemado hidrostéatico de C. El tiempo total que la estrella permanece quemando C en su
nucleo es de 5700 anos. Después del agotamiento nuclear de C, STERN cae en inestabilidades
numéricas y el programa termina.

La estrella de 29MoR sigue la siguiente secuencia evolutiva en el diagrama HR:

SP > SGA-> SGR > SGA > WNL -> WNE -> ?? > SN (3.6)

En el dltimo modelo calculado se ha agotado el C central dejando un nicleo apagado de
O/Ne/Mg y en contraccion para encender Ne. La estrella tiene una masa de 9.28 Mo, Tgc = 12.08 K,
Ter ~ 66 130 K, Reir ~ 2 Ro. El nicleo de O/Ne/Mg tiene una masa de 2.34 Mo y rodeandolo hay un
cascarén de quemado de C en M(r) = 2.34 y otro de He en AM(r) = 2.4 -7 Mo. Después del quemado
de C los procesos de mezclado inducidos por rotacién dejan de ser importantes (Heger et.al. 2000) y
las capas extermas practicamente han alcanzado una configuracién quimica que solo sera modificada
por el desnudamiento de la estrella por la elevada tasa de pérdida de masa. Las escalas de tiempo de
los quemados faltantes son mas cortas que el tiempo de reaccién de la envolvente estelar y a partir de
la ignicién central de Ne la localizacion de la estrella en el diagrama HR no varia (ver Figuras 3.4 —
3.8). La tasa de pérdida de masa en WR es muy intensa, pero la estrella esta muy cerca de su final
(~ 3-7 X 102 afos) y la masa que perdera durante este tiempo practicamente es despreciable (~ 107
Mo).

Las Figuras 3.25 y 3.26 muestran la evolucién de las abundancias superficiales en la estrella de
29MoR. Las abundancias iniciales permanecen constantes durante SP. Durante el dragado de SGR
las abundancias superficiales empiezan a cambiar cuando se enriquecen con elementos producidos
durante CNO. Durante SGR las abundancias superficiales permanecen constantes en Xs = 0.61, Yg =
0.37, Z[O] = 0.007, Z[N] = 0.005 y Z[C] = 0.002.

Las abundancias cambian nuevamente cuando la estrella abandona SGR e inicia su incursién
al azul aumentando nuevamente el He & N, mientras disminuyen el H, C y O. Al inicio de WR el
cambio en las abundancias sigue la misma tendencia pero es mas pronunciado por la mayor pérdida
de masa de la envolvente que va desnudando la estrella de forma eficiente hasta descubrir regiones
con material enriquecido por quemado de He.

Durante la envolvente de H desaparece en forma de viento y la abundancia de He & N
disminuye mientras que las abundancias de C y O aumentan. En la Figura 3.25 (derecha) puede
observarse que las abundancias superficiales siguen cambiando durante el inicio y parte del quemado
nuclear de C, contrario a lo que ocurre en los modelos sin rotacion. Esto sucede porque la estrella
enciende C durante WNL, mientras que en las estrellas sin rotacion éste quemado y los posteriores
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ocurren cuando la estrella es ya una WC/WO. En el caso de estrellas con rotacion puede observarse

que la estructura quimica final de la envolvente no queda determinada a partir del inicio de quemado

de C, como ocurre en los casos sin rotacion.

Durante la fase WNL-WNE la abundancia superficial de la estrella esta dominada

principalmente por He y N, por lo que el cascarén formado por el viento rapido de WR sera rico en

éstos elementos. En la Figura 3.26 se muestra la evolucién de el cociente superficial de 12 + log(N/H)

y 12 + log(He/H) en la estrella de 29MoR. Las flechas indican el tiempo en el cual la superficie de la

estrella presenta los cocientes observados en los QSF de Cas A por KCh77. Los cocientes aparecen

casi simultdneamente en la superficie estelar en t = 5.640 M-afios, justo al inicio de la etapa WNE.
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Figura 3.25. Evolucién de las fraccion de masa superficial de la estrella de 29MoR
(velocidad de rotacion de ~ 200 km/s en ZAMS). La figura de la izquierda nos muestra
la evolucion temporal de la abundancia en fraccién de masa (X %) de cada elemento
durante toda la vida de la estrella. Las abundancias anteriores a 5.0 X 10°afios no se
incluyeron debido a que permanecen constantes. La figura de la derecha muestra la
misma evolucién, ahora como funcién de la temperatura central de la estrella. Nétese
la diferencia con la Figura 3.10.

El dltimo modelo estelar calculado de 29MoR tiene una envolvente de Mg, = 0.2 Mo rica en He
(Ys=10.72), C (0.15) y O (0.12). Presenta muy poco N (0.007) y el H practicamente ha desaparecido de

la superficie (Xs < 10°®). Comparando estas abundancias con las de la estrella de 30Mo (la de 29Mo no

desarrolla fase WR para comparacion) observamos que practicamente presentan la misma abundancia
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superficial de Ys, pero el modelo de 29MoR es menos abundante en C (0.15 vs. 0.18) y mas
abundante en O, casi por un factor 2 (0.12 vs. 0.07). En las estrellas con rotacién aparecen nuevos
procesos e inestabilidades que hacen mas eficiente el mezclado de elementos en regiones que en los
modelos sin rotacion aparecen establemente estratificadas (Heger et.al. 2000).
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3.3. Resumen y conclusiones.

En éste capitulo construimos modelos evolutivos de estrellas de 23, 28, 29, 30 y 33Mo en
ZAMS sin rotacion, y para una estrella de 29Mo con velocidad de rotacion inicial de 200 km/s (29MoR)
que producen un amplio rango de progenitores de SN. La estrella de 23Mo finaliza su vida como SGR;
la de 28Mo como SGA y la de 29Mo como SGAm, ambas después de haber realizado una incursion al
azul post-SGR. Las de 29R, 30 y 33Mo terminan su vida como distintas clases de WR. En todos los
casos comparamos los rendimientos quimicos de la explosion y la composicion quimica del viento
estelar con las abundancias observadas en Cas A para identificar la estrella precursora. Hemos
supuesto que el progenitor de este SNR fue una estrella aislada debido a que no hay evidencia de otra
estrella cercana al centro de la explosion de Cas A, donde sélo se observa una sola fuente puntual de
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rayos X (Tananbaum 1999; Thorstensen et.al. 2001) que es identificado como el remanente estelar
tras la explosién. Sin embargo, escenarios de precursores binarios para Cas A han sido explorados
recientemente en Young et.al. (2005)

En nuestro conjunto de estrellas, la de 23Mo termina su vida como SGR. Su masa final es de
13.2 Mo, de las cuales 6.75 Mo pertenecen a una envolvente extendida compuesta por H, He, O, N &
C en ése orden de abundancia. Chevalier & Oishi (2003) proponen éste tipo de progenitor para Cas A,
pero en su caso una SGR formada por una estrella de ~17Mo.

Nuestra estrella de 23Mo nunca pierde su envolvente de H a pesar de la alta tasa de pérdida
de masa en SGR, y el N siempre permanence en su superficie en la cuarta posicion por abundancia.
La longitud de mezcla que usamos en esta estrella fue de L/Hp = 1.5 desde ZAMS, pero en SGR se
modificé a L/Hp ~ 2.0 para evitar inestabilidades numéricas, lo que provocé que durante SGR haya un
mayor mezclado de la envolvente convectiva con el material procesado en CNO a mayores
profundidades, por lo que nuestras estrellas presentan una mayor abundancia de He & N en su
superficie comparada con modelos estelares de menores L/Hp. La rotacion estelar rapida produce un
efecto similar (Heger et.al. 2000) ocasionando el incremento del cociente N/H en un factor 2-3 en
estrellas con V,,; ~ 200 km/s con respecto a los modelos sin rotacién, y en 6-10 para estrellas con
Vit ~ 300 - 400 km/s (Heger & Langer 2000); incremento que ocurre gradualmente desde SP y no sélo
en SGR, es decir, la abundancia de N aumenta en las estrellas con alta rotacién pero solo los modelos
sin rotacién (o con bajas V,,) muestran el aumento “instantaneo” de N en SGR debido al dragado. El
enriquecimiento de N es mas fuerte en las estrellas de mayor masa inicial (Heger & Langer 2000).

Nuestra SGR nunca se deshace completamente de su envolvente de H y aun con el efecto de
alto mezclado y/o sobremezclado, su abundancia de N nunca es mayor a la del H. Es poco probable
que la eyeccién de masa desde la superficie de una SGR sin rotacion forme nddulos con un alto
cociente N/H, tipo QSF.

Comparando también los rendimientos de la estrella de 23Mo con las abundancias de los
FMKs (KCh77) observamos que cocientes tipo FMKs s6lo se encuentran en las capas mas profundas
de la estrella de 23Mo [en M(r) interiores a 0.39Mo], donde la explosion con una masa de corte de
1.6Mo los dejaria dentro del remanente estelar y no podrian ser observados en la masa eyectada por
la explosion.

Las estrellas de 28 y 29Mo finalizan su vida como SGA y SGAm, respectivamente. Ambas
finalizan con una envolvente poco masiva de He & H (~ 0.3Mo), compuesta por He, H, N, Oy C en
orden de abundancia. Los NKs observados por Fesen (2001) parecen estar formados por material que
indican que la envolvente estelar de la precursora era rica en N y deficiente en H al momento de la

explosidon y que fueron eyectadas a muy altas velocidades. Esta es la composiciéon quimica final de la
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envolvente de nuestras estrellas de 28 y 29Mo que podrian provocar estructuras con abundancias tipo
NKs.

Para comparar las abundancias con los QSF tenemos que varios autores concuerdan con que
fueron eyectados ~ 10* afios antes de la explosién (van den Bergh & Kamper 1985; Garcia-Segura
et.al. 1996), que en nuestras estrellas de 28 y 29Mo sucede cuando eran SGA a punto de encender C
central después de su maxima incursion al azul. En ese momento la abundancia de H superficial en
ambas estrellas era practicamente la misma que la de He (~ 0.5) y estaba disminuyendo, mientras que
el N era el tercer elemento en abundancia en la superficie estelar. Sin embargo, en ese momento el
cociente N/H siempre es menor al valor solar y la abundancia de N/H nunca es tan alta como la
observada en los QSF. La envolvente de H nunca desaparece y la explosion de ambas estrellas dara
curvas de luz tipo SNIIb. Posiblemente si ponemos a rotar rapidamente a las estrellas, conseguiriamos
mayores cocientes N/H (tipo QSF?) y también una mayor pérdida de masa, aunque probablemente la
evolucion de ambas estrellas se alteraria significativamente llegando hasta a convertirse en WR
inmediatamente después de SGR, sin explotar como SGA.

En las estrellas de 28 y 29Mo los cocientes tipo FMKs se encuentran en las regiones interiores
a 1Mo. Con una masa de corte de ~ 1.5Mo en ambos casos, el material que contiene cocientes tipo
FMKs quedarian en el interior del remanente estelar, a menos que haya ocurrido un fuerte mezclado
entre las regiones interiores y el material eyectado como parece indicar la presencia de Fe en los
nudos de Cas A (Hughes et.al. 2000; Hwang & Laming 2003), lo que sugieren que la eyeccién de
material ocurri6 desde capas muy profundas después de ser sometido a un fuerte mezclado
macroscopico no-homogéneo (por ejemplo, debido a inestabilidades de Rayleigh-Taylor durante la
explosiéon). Simulaciones de este proceso muestran que una explosiéon asimétrica - como parece ser el
caso de Cas A, - desarrollan “dedos torcidos” de material rapido eyectado desde grandes
profundidades que atraviesan la envolvente menos densa. Este podria ser el origen de los FMKs cuya
inhomogeneidad en abundancias (Kirshner & Chevalier 1979) podria indicar que fueron eyectados en
forma de nddulos tipo “metralla” rapida caracteristicos de distintas profundidades dentro de la estrella
(Johnston & Yahil 1984). Los n6dulos FMKs rompieron la envolvente estelar y el material menos denso
que se encontraba “por encima” pudo haber caido para formar el remanente estelar (Chevalier 2005).
Esto explicaria la eyeccion de material tipo FMKs en las estrellas de 28 y 29Mo donde los cocientes se
observan a profundidades interiores a la masa de corte tomada en éste trabajo. Sin embargo, debido al
tratamiento de quemado puramente hidrostatico de las estrellas en ésta tesis y a la incertidumbre de
los procesos de mezclado durante la explosion, concluimos que las abundancias tipo FMKs no pueden
ser usadas con nuestros modelos para determinar una masa en el precursor.

Finalmente, analizando las estrellas de 30 y 33Mo observamos que el viento intenso de WR
desnuda la estrella de su envolvente de H y deja al descubierto el HeN. La estrella se transforman en
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WR al tiempo que su superficie exhibe simultdneamente los cocientes N/H y He/H observados en los
QSF (ver Figura 3.13 y 3.15) por lo que eyeccion de material desde la superficie de la WR antes de la
explosidén podria formar estas estructuras. Existe la posibilidad de que la pérdida de masa en las WR
ocurra en forma episddica en forma de ndédulos ademas del viento suave (Smith et.al. 1988), por lo que
una eyeccion episodica en forma de nédulos de baja velocidad al inicio de WNE (~ 2 X 10°afios antes
de la explosién) podria haber producido caracteristicas tipo QSF. El viento rapido de WR también
provoca la formacion de un cascardn denso (Garcia-Segura et.al. 1996) formado del material estelar
que se esta perdiendo desde la superficie de la estrella, como se observa alrededor de algunas WR
(Chu 1981; Esteban et.al. 1992). Varios autores observan que algunos cascarones alrededor de WR
estan enriquecidos con N y He por grandes factores con respecto al valor solar (Kwitter 1984; Rosa
1987) lo que se ve confirmado por nuestros modelos estelares, pues cualquier emisidon de masa
superficial durante WR y posterior contendra al menos como limite inferior los cocientes observados
por KCh77. Sin embargo, hay que notar que en nuestras estrellas de 30 y 33Mo la etapa WR inicia ~
2.5 X 10° afios antes de la explosion de SN y los cascarones WR seran muy extendidos (como se vera
en el Capitulo 4).

Adicionalmente, también comparamos los rendimientos quimicos en las estrellas de 30 y 33Mo
con las abundancias de los FMKs. Aunque concluimos que el tratamiento usado con nuestros modelos
estelares no es suficiente para usar las abundancias tipo FMKs para poner una masa del precursor, es
interesante hacer notar que en la estrella de 30Mo los cocientes de los FMKs se encuentran en las
zonas interiores a M(r) < 1.3 Mo, mientras que en la estrella de 33Mo estan en M(r) < 1.5 Mo. La masa
de corte en ambos casos es de 1.45Mo, por lo que en estas estrellas los cocientes de los FMKs
podran observarse en la masa que sera eyectada. En el caso de las estrella de 30 y 33Mo no se
espera mezclado a gran escala por Rayleigh-Taylor porque no poseen capa de H & He, y no hay
discontinuidad en la densidad estelar (Hachisu et.al. 1991).

Sin embargo, también hay que apuntar que en la estrella de 33Mo todo el material pre-SN ya
ha sido procesado a temperaturas tan o0 méas altas que las del quemado 3a, de modo que el N
practicamente se ha agotado en su totalidad y para ésta estrella es un problema explicar el N
observado en los FMKs, y aun mas, en los NKs. Cualquier estrella con masa superior a 33Mo
presentara el mismo inconveniente.

Finalmente, tenemos que las estrellas de 30 y 33Mo no conservan su envolvente de H y la
curva de luz en la explosiéon de SN sera tipo SNIb/c. Durante la explosién seran eyectadas menos de
5Mo (Tabla 3.9) lo que concuerda con las observaciones de Vink et.al. (1996), Vink (2003), Willingale
et.al. (2003).

Por dltimo, la estrella de 29MoR es similar a las dos anteriores porque desarrolla una fase WR
post-SGR. Sin embargo su fase WR no ocurre inmediatamente después de SGR como en las estrellas
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de 30 y 33Mo, sino que antes la estrella de 29MoR realiza una incursion al azul post-SGR similar a la
de la estrella de 29Mo sin rotacion. Esto causa que la estrella de 29MoR gaste todo su tiempo de
quemado central de He en SGR y en SGA durante la incursion al azul. Al iniciar WR el He central de la
estrella de 29MoR ya estd agotado (Yc = 1077), pero todavia estd quemando He en cascarén. La
estrella enciende el quemado central de C durante WNL, en donde dura ~ 5 700 afios quemando C. El
C central se agota mientras la estrella es WNL y esta en proceso de encender Ne en el ndcleo.
Aunque el programa termina en este punto por inestabilidades numéricas, de las escalas de tiempo
caracteristicas se infiere que la estrella esta aproximadamente a ~10°afios de su explosién como SN.

Analizando las abundancias superficiales observamos que cuando la estrella de 29MoR se
transforma en WNE su superficie exhibe simultaneamente los dos cocientes N/H y He/H tipo QSF (ver
Figura 3.26), al igual que las estrellas de 30 y 33Mo. En la estrella de 29MoR la fase WNE inicia
~ 5 000 afios antes de nuestro Ultimo modelo (ocurrido en un tiempo del orden de 10 afios antes de la
explosion).

Debido a que la evolucion de la estrella de 29MoR sélo llega a la etapa previa al encendido de
Ne central no es posible obtener rendimientos confiables pre-SN para compararlos con los FMKs. Sin
embargo los resultados mas importantes de la estrella de 29MoR se derivan de la evolucién de su
MCE, que se discutird con detalle en el Capitulo 4.
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Capitulo 4

Dinamica del MCE alrededor de las estrellas de
23-33 Mo.

En éste capitulo se presenta una breve revision bibliografica de las soluciones analiticas de la
iteraccion del viento estelar con el MCE y mencionaremos las fases de la formacion “clasica” de un
RSN. Simulamos numéricamente ambos procesos alrededor de las estrellas que estudiamos en el
Capitulo 3 y mostramos los resultados obtenidos, destacandose que la evolucion hidrodindmica del
MCE depende fuertemente de la evolucién estelar a través de los parametros del viento y de la
duracion de cada etapa. Se discute la formacién de cascarones durante cada etapa evolutiva y su
dinamica global, incluyendo la explosién de la SN y la interaccién de la masa y energia eyectadas con
el MCE.

4.1. Viento estelar en secuencia principal.

La pérdida de masa afecta significativamente la evoluciéon de una estrella masiva (Chiosi &
Maeder 1986). Una de las formas en que una estrella masiva puede perder de pérdida de gran
cantidad de masa es a través de sus poderosos vientos, que impactan directamente sobre el medio
circumestelar (MCE) modificandolo quimica y dindmicamente. La dindmica de ésta interaccion
depende de diversos factores como la velocidad, temperatura y masa del viento, las
inhomogeneidades locales y/o el gradiente de densidad del MCE, el flujo de fotones ionizantes de la
estrella, la tasa de enfriamiento del gas, los procesos de transferencia de calor y evaporacion de masa,
la presencia de campos magnéticos, etc... Incluir todos estos procesos en un estudio completo resulta
en un problema de gran complejidad que no puede resolverse sélo de forma analitica. Para conocer
con mayor detalle la dinamica de la interaccion del viento con el MCE es necesario recurrir a las
simulaciones numéricas como se hace en ésta tesis.

Los primeros intentos antes de que hubiera computadoras suficientemente capaces para
resolver el problema en toda su complejidad fueron hechos de forma analitica proponiendo un
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escenario muy simplificado que sélo arroja soluciones aproximadas al problema real. Sin embargo,
estas soluciones analiticas son muy utiles a la hora de comprender la fisica basica de la interaccion y
para confrontar y entender los resultados numéricos. Por ésta razén, antes de presentar nuestros
resultados numéricos discutiremos brevemente las soluciones analiticas encontradas por otros
autores.

En primera aproximacion se propone un escenario idealizado: un viento estelar fuerte y
homogéneo que interactia con un medio de densidad uniforme y constante que rodea a la estrella.
Estos primeros escenarios simplificados fueron explorados por primera vez en las soluciones analiticas
de Pikel’ner (1968) que obtienen una primera solucién ideal donde el viento estelar barre una cavidad
en la que se expande libremente (region [a] de la Figura 4.1) que termina en un choque terminal que
desacelera al viento y produce una burbuja de viento chocado y caliente (region [b]). La presion
térmica de la burbuja caliente barre el MCE que la rodea y forma un cascarén denso de gas
interestelar (zona [c]).

Otro tipo de soluciones analiticas autosimilares también fueron obtenidas por Castor et.al.
(1975) y Weaver et.al. (1977) que resolvieron la dindmica del MCE durante las etapas adiabaticas
iniciales, las etapas intermedias radiativas y las avanzadas en la evolucién, donde incorporan
conduccion de calor y la evaporacion de material de una region a otra y obtienen soluciones
unidimensionales que no involucran inestabilidades dinamicas. En sus soluciones pueden identificarse

tres etapas “ideales” (Weaver et.al. 1977):

1) El viento inicial que emite la estrella en SP interacciona directamente con un MCE de

densidad constante. La evolucion es tan rapida que las pérdidas radiativas son despreciables y el

sistema se expande adiabaticamente. El viento libre de la estrella tiene un perfil de densidad p ~ r™?

que termina en un choque terminal adiabatico (R;) representado por un salto en la densidad que
separa el viento libre de la estrella (region [a]) de una burbuja de gas caliente chocado (region [b]). La
posicién del choque adiabatico R; crece en el tiempo de acuerdo con:

3/10

R z()74- % V1/10t2/5
1 .

P, '

4.1)

Dentro de la burbuja la presion es casi uniforme (la velocidad del sonido en esta region es casi
la misma que la del viento) y los valores de velocidad, densidad y presion interna de la burbuja son

uniformes:

2
v =02 & 4.2)

2
r
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M 4.3)
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p =035

' 4.4)
P =0.07 MY,

2
1

validos entre R,y R,. Vy es la velocidad del viento estelar. Estas ecuaciones son el resultado de las

condiciones de salto de un choque fuerte, junto con la ecuacién de conservacién de la masa.

La burbuja de gas chocado se encuentra rodeada por un cascaron de gas interestelar barrido.
Usando la ecuacién de movimiento y la de conservacién de la energia, se obtiene que la posicién
externa (R.) del cascardn avanza en el MCE de acuerdo con (Castor et. al. 1975):

R,(t)=088(L,/p, )" 1" (4.5)

L :EMV VV2 es la luminosidad mecanica del viento es, p,es la densidad inicial del MCE vy t es el

v

tiempo. La proporcién R_ /R, se mantiene practicamente constante en esta etapa. Estas expansiones

vienen de considerar conservacion de energia, momento y masa.

La energia mecanica inyectada por el viento se distribuye de diferente forma en cada

region: £ ziL,t; corresponde a la regién [b], casi toda en forma de energia térmica ya que la
b 11 v

energia cinética es practicamente nula. La otra parte E_ = HLVt se haya contenida en el cascarén

externo: 40 % en forma de energia cinética y 60% en forma de energia térmica.
Esta es la llamada etapa de expansion adiabatica y es de muy corta duracién, tipicamente del
orden de 10° -10*afios (Falle 1975).

2) En la segunda etapa las pérdidas radiativas de la region [c] se vuelven comparables a las de
la energia inyectada por el viento y el proceso de enfriamiento causa que el cascarén se vuelva visible

en oOptico. El gas empieza a enfriarse y presenta una importante caida en la presion interna. La

discontinuidad de contacto R, se aproxima cada vez mas a R, y el cascaron [c] colapsa, haciéndose

visible en el éptico.
La masa del cascardn externo esta determinada por la cantidad de gas barrido:

M, =2ap, @)

c
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En esta etapa, R, < R, = R, y la burbuja de viento chocado sirve de conducto para transferir la
energia cinética del viento hacia el cascarén externo. El viento chocado todavia se expande de forma
adiabatica. En esta segunda etapa R:sigue creciendo con la misma dependencia en el tiempo de la

etapa anterior, solo que a una tasa menor:

1/5
L 4.8
R,(t) = 0.76[—”] " (48)

0

3) En la tercera etapa la region [b] empieza a enfriarse radiativamente y la burbuja también
colapsa (R, = R,) dejando que el viento de la estrella interaccione directamente con el cascaron

externo. Esta etapa es la de conservacién del momento. El radio externo del cascarén cambia de

acuerdo con:

174
L, j 12 (4.9)

0

R,(t) = 0.99{

Los calculos de Weaver et. al. (1977) indican que durante la mayor parte de la vida de la

estrella la luminosidad radiativa es menor que la mecanica (L,,, < L,) por lo que comunmente no se

observa esta ultima etapa alrededor de las estrellas, como ocurre en nuestro caso.

29Mo end MS
I I T T I
21 F c -
22 L —d—
-23 N
F‘E‘ "
§ ur i
5 |
o 25 -
E‘ oA b .
-26 u
27 F o
28 L -
_29 1 i 1 L 1 L 1 L 1
0 10 20 30 40

r (pc)

Figura 4.1. La formacion de un cascaron de MCE barrido por el viento estelar. La zona
[a] es donde el viento de la estrella se expande libremente. En [b] tenemos una burbuja
de viento chocado de alta temperatura y desacelerado, que se expande por el
aumento de presion térmica. La region [c] corresponde al cascarén formado por gas
barrido del MCE. | y Il son los frentes de choque en reversa y directo, respectivamente.
En la figura de la derecha se muestra una gréfica unidimensional de la densidad contra
posicién (log p vs. r) al final de SP en la estrella de 29Mo. Pueden identificarse cada
una de las zonas esquematizadas en la figura de la izquierda.
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Estos modelos autosimilares de Weaver et. al. (1977) no incluyen muchas situaciones fisicas
presentes en los cascarones reales. Por ejemplo, la mayoria de las estrellas masivas tipo O
generalmente ocurren en cumulos de estrellas que estan muy cercanas a otras y el MCE de una es
fuertemente afectado por el de sus vecinas. O bien, las estrellas en movimiento supersénico producen
un choque de proa que modifica esta estructura de cascarén (Chevalier & Liang 1989). Ademas de
éstos, hay otros procesos fisicos que no pueden tratarse so6lo con soluciones analiticas autosimilares.

Al igual que sucedi6 en el campo de la evolucion estelar, con la aparicion de procesadores
matematicos cada vez mas rapidos recientemente se ha puesto especial énfasis en la simulacion
numérica de la interaccion del viento estelar y su entorno incluyendo nuevos escenarios fisicos, y
calculando no solamente soluciones unidimensionales, sino en dos y tres dimensiones. Rozyczka &
Tenorio-Tagle (1985) realizaron la simulacién numérica de la interaccion del viento estelar con un MCE
ligeramente inhomogéneo (a pequefia escala) y encontraron que las inhomogeneidades no afectaban
la evolucion dinamica global de la interaccion, ni daban lugar a fragmentacion de los cascarones. Otros
autores también utilizan la simulacién numérica para el estudio de cascarones circumestelares (p. €j.
Brighentti et.al. 1995; Garcia-Segura et.al. 1995, 1996, etc...) que incluyen inhomogeneidades en
densidad, inestabilidades, vientos episédicos, flujos de masa, etc... Todos los estudios concuerdan
con que los cascarones creados durante SP son estables aunque muy grandes y difusos por lo que
practicamente no hay deteccién observacional de ellos.

4.2. El viento en SGR y post-SGR.

Las soluciones anteriores so6lo describen el comportamiento del MCE cuando sélo es afectado
por un viento uniforme sin aceleracion. En el modelo analitico de Weaver et. al. (1977) descrito en la

seccion anterior no considera una velocidad del viento variable (y en consecuencia, L, variable) como

ocurre realmente en la mayoria de las estrellas masivas. Generalmente, después de SP una estrella
masiva evoluciona hacia SGR donde la tasa de pérdida de masa es mucho mayor y el viento es lento y
denso. El nuevo viento lento interactia con el medio esquematizado en la Figura 4.1. La situacion ha
sido explorada numéricamente por ejemplo en D’Ercole (1992) incluyendo conduccién de calor entre
los cascarones que se forman.

A diferencia del viento de SP, el viento libre de SGR es mas denso y mas lento, por lo que la
presién dinamica del viento disminuye. El choque terminal adiabatico pierde su posicion de equilibrio y
empieza a moverse hacia la estrella, hasta que la presion dinamica del nuevo viento se iguala con la

presion térmica de la region [b] y se encuentra una nueva posicion de equilibrio y empieza a formarse
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un nuevo cascaron con la masa del el viento chocado de SGR (que llamaremos cascardn SGR, regidon
[c] de la Figura 4.2) cuando la presién dinamica del viento se iguala con la presién térmica de la regién
[b]. Este cascardn es hidrodinamicamente estable (Garcia-Segura et.al. 1996).

Al final de SGR tendremos dos cascarones densos alrededor de la estrella separados por una
region menos densa y caliente de viento chocado de SP. El radio del cascaron SGR esté determinado
por la duracion de la etapa SGR y por el balance de la presién dinamica del viento de SGR con la
presion térmica del gas chocado de SP, asi como de otros parametros como puede ser la conduccion

térmica entre cascarones (D’Ercole 1992), etc...
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Figura 4.2. Izquierda: La formacion del cascaron SGR dentro de la burbuja de SP.
Las etiquetas son las mismas que en la Figura 4.1, donde afadimos la zona [c]
correspondiente al cascaron SGR que esta separado del cascaron SP por la region [b]
de viento chocado. La distancia entre los dos cascarones no esta a escala. Nétese que
el viento de SGR interacciona directamente con el cascarén que forma. Derecha:

Gréfica unidimensional de la densidad contra posicion (log p vs. r) al final de SGR en la
estrella de 29Mo. Pueden identificarse los dos cascarones y el resto de las zonas

esquematizadas en la figura de la izquierda.

La evolucion post-SGR de la estrella (si ocurre) depende de su masa en ZAMS, metalicidad,
conveccion, etc... Algunas estrellas masivas después de pasar por todos los ciclos de quemado
explotan como SNI/ durante SGR, y la explosion impacta directamente sobre la estructura de doble
cascarén (SP + SGR) fomado previamente por la estrella. En las estrellas mas masivas (> 20 -25Mo)
generalmente ocurre evolucién post-SGR y la estrella evoluciona nuevamente hacia el lado azul del
diagrama HR (haciendo una o varias incursiones al azul) y aumenta la velocidad del viento estelar
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(~ 500 km/s) modificando nuevamente el MCE. Las estrellas finalmente explotan como SN en algun
punto de éstas incursiones como supergigante azul (SGA) tal como ocurri6 en el caso de 1987A
(Arnett et.al. 1989) o nuestra estrella de 28Mo. Otras estrellas después de SGR se transforman
directamente en WR, despojandose de su envolvente de H a través de un viento muy masivo y rapido
(del orden de 2000 km/s) que impacta sobre el MCE. También pueden ocurrir otros tipos de evolucién
estelar, que no incluiremos en nuestra discusion porque no pertenecen a los casos desarrollados por
nuestra muestra de estrellas.

Independientemente de que la estrella se convierta en SGA o WR, en cualquiera de estas dos
etapas se genera nuevamente un viento rapido supersénico que forma un nuevo cascarén dentro del
viento de lento de SGR. El proceso de formacién de éste cascardn (por la interaccion de dos vientos,
un primer viento lento de velocidad V,y otro segundo mas rapido V,) puede encontrarse en Chevalier e
Imamura (1983). Durante esta tercera etapa de nuevo viento rapido se forma un tercer cascarén (que
llamaremos cascarén azul cuando es formado por el viento de SGA y cascaréon WR cuando es
formado por el viento de WR). La velocidad del cascaron SGA es significantivamente mas grande que
la de viento de SGR, donde su velocidad est4 dada por:

1/3

v M V2V,
e BT (4.12)
3M=r

donde MA,VA es la pérdida de masa y la velocidad del viento en la fase rapida y el subindice

R se refiere a la parte roja (viento lento). La formacién del cascarén WR también ha sido estudiada de
forma numérica (ver p. ej. Garcia-Segura & Mac Low 1995). El cascaron WR tiene muy altas
velocidades comparadas con la velocidad del cascarén de SGR, por lo que crece mas rapidamente y
colisiona con éste. Las circunstancias y consecuencias de esta colisidn pueden ser encontradas en

Garcia-Segura et. al. (1996).

4.3. El remanente de supernova (RSN).

Algunas estrellas masivas después de cumplir su ciclo de vida hasta agotar su combustible
central, explotan como SN. Durante la explosién la envolvente de la estrella es acelerada y las
regiones externas alcanzan velocidades de ~ 2 X 10* km/s mientras que las regiones internas tienen
velocidades de ~ 5 000 km/s, con un perfil de velocidades aproximadamente lineal. Tedricamente la
energia liberada por una SN es del orden de 10°® ergs de los cuales aproximadamente 10°' ergs se
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transfieren al MCE en forma de energia cinética por la eyeccion al espacio de una gran cantidad de
masa a altas velocidades. El resto de la energia se pierde en forma de neutrinos.

El material eyectado por la SN se expande supersénicamente produciendo una onda de choque
directa (de radio Ry) que barre el MCE. También se crea un choque en reversa (R;) de baja velocidad
que va termalizando el material estelar eyectado (Chevalier 1982). La masa eyectada por la explosion
que tiene alta densidad y energia esta confinada dentro de ambos frentes de choque. La onda de
choque directa barre el MCE vy, si se desarrollan inestabilidades, lo mezcla con la masa eyectada por la
SN (M), produciendo un remanente de supernova (RSN) que esta formado por ambos materiales. La
cantidad de material barrido por la onda de choque (M,) depende de la densidad del MCE y del radio
R4 del frente de choque.

En el escenario mas simple podemos suponer que una estrella explota como SN en un MCE
homogéneo de densidad constante y que el choque es totalmente esférico. Aunque éste escenario
esta sobresimplificado, describe de forma general los efectos fisicos asociados a la formacién de un
SNR.

En este caso, pueden distinguirse tres estados de la evolucion del remanente. Durante la
primera fase de la explosion tenemos la expansion libre donde M./ My>> 1y la velocidad de la masa

eyectada es casi constante e igual a V, =r/t  El perfil de densidad en la parte externa de la

supernova puede describirse como p o r™", donde el valor de n depende basicamente del tipo de

supernova (Chevalier & Soker 1989), mientras que el perfil interno es casi plano y se describe con
densidad practicamente constante. Este perfil de densidades es modificado a medida que interactiua
con el MCE.

A medida que el frente de choque avanza aumenta M, y cuando M./ M, << 1 el remanente se

frena considerablemente, y R. cae a velocidades menores (~ 800 km/s). Las pérdidas radiativas
todavia no son importantes y el RSN todavia continla en una etapa de expansion adiabatica que
puede ser descrita con soluciones autosimilares (Sedov 1959; Chevalier 1982) para el caso de un
MCE uniforme. Durante ésta fase se conserva la energia del SNR, su radio crece como R ~ £’ y la

velocidad del choque decae como Ra~t % Durante la etapa adiabética aproximadamente el 70% de
la energia esta en forma térmica y 28 % en forma cinética (Chevalier 1974).

La expansién adiabatica del RSN continta hasta que los procesos de enfriado se vuelven
eficientes y el remanente entra en la siguiente fase, donde las pérdidas radiativas se vuelven
importantes. La evolucién después de que el remanente se vuelve radiativo es descrita por el modelo
de “barredora-de-nieve” [snowplow] de Cox (1972) en donde el remanente radiativo contiene dentro
material caliente y de baja densidad que todavia se expande adiabaticamente. En ésta etapa el
material que atravieza el frente de choque comprime y forma un cascarén de gas que se desplaza
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hacia afuera, barrido por la expansion del choque. El radio del choque crece a una tasa de R, ~ £y

Ri~t% (McKee & Ostriker 1977). Después de ésta Ultima etapa la expansion continda hasta que la
velocidad del remanente cae a una velocidad del orden de la velocidad del sonido del MIE, con el
material eyectado llegando a alcanzar dimensiones de decenas a cientos de pc.

Ademas de las soluciones autosimilares se ha hecho una gran cantidad de analisis numérico
para modelar la interaccién del material eyectado por la SN con el medio interestelar con un variado
nuamero de distintas condiciones iniciales (p. ej. Chevalier 1974; Cioffi et.al.1988; Chevalier & Liang
1989; Dwarkadas 2005). Estas simulaciones numéricas cubren situaciones mas alla de las soluciones
analiticas permitiendo explorar las mas variadas configuraciones del MCE, ademas de numerosos
procesos fisicos relevantes como el enfriamiento por presencia de polvo, campos magnéticos, flujos de
masa, desarrollo de inestabilidades, etc... En estrellas masivas la onda de choque de SN interactuara
con la estructura cascarones descrita en la Seccion 4.2 (también ver p. ej. Dwarkadas 2005) y se
desviard de éste esquema simplificado. Las propiedades dinamicas de la interaccion dependen
principalmente de los cocientes entre la masa eyectada y barrida en los cascarones (M./ Mp) y de la

velocidad del frente de choque (Rd ).

Chevalier & Liang (1989) discuten la interaccion de la explosién de una SN con cascarones
formados por una SGA. El material eyectado por la SN tiene un perfil de densidad Ar " en su parte
mas externa y es aproximadamente constante en la region interna. Esta masa eyectada interacciona
primero con el viento libre de la estrella SGA. Generalmente, la masa del viento libre es mucho menor
que la masa eyectada por lo que para fines dinamicos el material de la SN se expande libre en ésta
primera zona, hasta que alcanza la burbuja de viento de SGA chocado que antecede al cascardn azul.
La interaccién con la burbuja crea una estructura de doble choque que es descrita por soluciones
autosimilares (Chevalier 1982a). El incremento de la presién en ésta zona causa un incremento en la
temperatura produciendo un aumento en la emision de rayos X posterior al impacto (Dwarkadas 2005).
La onda de choque forma un nuevo choque transmitido que se propaga supersonicamente en la
burbuja mientras se va desacelerando y eventualmente choca al cascaron azul. Cuando el frente de
choque directo se encuentra con ésta discontinuidad en densidad (el cascarén azul es mas denso que
la burbuja de gas chocado) gran parte de la energia cinética se convierte en energia térmica y la
presion post-choque se incrementa sustancialmente hasta que el frente de choque atravieza el
cascaron, o hasta que la transferencia de energia de la SN al cascarén se vuelve importante
(Chevalier & Liang 1989).

Observacionalmente hablando, se encuentra que algunos SNR muestran estructuras simétricas
tipo cascar6n con un espectro dominado por emisién térmica. Emiten en numerosas lineas de dptico,

rayos X y rayos 7y a partir de los cuales se pueden inferir caracteristicas de la explosion. Weiler &
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Sramek (1988) basados en observaciones de los RSN en las Nubes de Magallanes de Mathewson et.
al. (1983) han agrupado los RSN en cinco categorias generales que incluyen a casi todos los RSN
observados hasta la fecha, donde al parecer cada uno de ellos es el resultado de diferentes
mecanismos fisicos (o evolutivos) que los produjeron (van den Bergh 1986). Algunos autores han
buscado la posible conexion entre las distintas clases de SN, sus estrellas precursoras y los RSN y
aunque se ha hecho un gran avance en este campo de estudio todavia quedan muchos problemas por

ser resueltos.

4.4. Simulaciones numeéricas.

En esta seccién simulamos numéricamente la interaccion del viento emitido por nuestras
estrellas de 23, 28, 29, 29R 30 y 33Mo con el medio que las rodea desde ZAMS hasta incluso la
explosion de SN y la propagacion del material eyectado en el MCE. Hemos hecho un tratamiento
simplificado suponiendo que inicialmente (en ZAMS) la estrella esta rodeada por un MCE de densidad
uniforme donde empieza a fluir un viento estelar isotrépico y homogéneo. No se ha incluido la
presencia de campos magnéticos ni la conduccion de calor y/o masa entre las distintas regiones.

Durante cada etapa evolutiva las estrellas desarrollan distintos tipos de vientos que afectan de
distinta forma al MCE. Para hacer las simulaciones usamos la tasa de pérdida de masa y la velocidad
del viento estelar obtenidas con STERN para cada estrella (en funcién del tiempo) como condiciones
de contorno en el cédigo magnetohidrodinamico (MHD) ZEUS-3D, que es usado para el tratamiento y
la modelacién dinamica de flujos astrofisicos y ha sido derivado de ZEUS-2D, desarrollado en el
National Center for Supercomputing Applications de la Universidad de lllinois en Urbana-Champaign
(NCSA) por Stone & Norman (1992a,b) y que fue descrito en el Capitulo 2 de ésta tesis.
Aprovechando las simetrias del problema utilizamos ZEUS-3D de forma unidimensional y/o
bidimensional dependiendo de la etapa que nos interesa estudiar. Por simplicidad, dividimos el calculo
numérico en cuatro etapas: secuencia principal (SP), supergigante roja (SGR), supergigante azul 6 WR
(SGA-WR) y finalmente, supernova (SN).

Las Figuras 4.3 — 4.8 presentan la pérdida de masa y la velocidad terminal del viento estelar en
cada etapa de la vida de nuestras estrellas como funcion del tiempo. En cada figura se distinguen
claramente las distintas etapas evolutivas de las estrellas:

1) Primero SP, caracterizada por una pérdida de masa que crece lentamente en el tiempo a
medida que aumenta el radio efectivo y disminuye la temperatura de la estrella. La tasa de pérdida de
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masa en ésta etapa esta determinada principalmente por los parametros estelares, de acuerdo a
Nieuwenhiujzen & de Jager (1990).

2) Después de SP la estrella se convierte en SGR donde aumentamos al doble la tasa de pérdida
de masa de la Ec. (2.18), adoptando el criterio establecido en Garcia-Segura et. al. (1996) (ver
Capitulo 2). Este importante incremento en la tasa de pérdida de masa ocasiona que SGR se distinga
claramente de SP en las Figuras 4.3 — 4.8. Durante SP la estrella sélo pierde una pequena fraccion de
su masa (menos de el 10%, dependiendo de la masa inicial de la estrella) mientras que durante SGR
la pérdida de masa es mucho mayor por medio de un viento lento (~ 10 km/s) y denso.

3) Después de SGR las estrellas siguen distintas evoluciones: la de 23Mo explota como SGR, las
de 28 y 29Mo realizan una incursién azul post-SGR y las de 29R, 30 y 33Mo se transforman en

estrellas WR antes de explotar como SN. Despues de SGR las estrellas contindan perdiendo masa por

un viento caracterizado por tasa de pérdida de masa, velocidad y temperatura caracteristicos M,V y
Ty. Las Tablas 4.1 — 4.6 hacen un resumen de la masa perdida y de las caracteristicas del viento

estelar durante cada etapa evolutiva.
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23Mo

Duracion
Etapa (10° afios) M/Mo (afio”) AM (Mo) V (km/s)

SP 6.374 1.3 X 107 0.81 2 000
SGR 0.622 1.7 X 10° 8.96 260(*)

Tabla 4.1. Duraciébn de cada etapa evolutiva en la estrella de 23Mo. Las
caracteristicas del viento producido durante cada etapa se obtuvieron con STERN:
tasa de pérdida de masa en masas solares por afio, masa total del viento perdido y
velocidad. La etiqueta (*) indica que esta velocidad se cambiara en las simulaciones
hidrodinamicas del MCE. Ver texto para detalles.
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Figura 4.3. Arriba: Logaritmo de la tasa de pérdida de masa en funcién del tiempo
para la estrella de 23 Mo. Abajo: Velocidad del viento estelar. Las flechas marcan el
inicio de la etapa indicada en la etiqueta, donde se distingue claramente las dos etapas
por las que pasa la estrella de 23Mo antes de explotar como SN. Las caracteristicas
del viento en cada etapa se encuentran en la Tabla 4.1.
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28Mo

Duracion
Etapa (10° afios) M/Mo (afio”) AM (Mo) V (km/s)

SP 5.252 2.8 X107 1.39 2 000
SGR 0.313 54X 10° 16.85 250(%)
SGA 0.303 1.1 X 10°® 0.33 400

Tabla 4.2. Duracién de cada etapa evolutiva en la estrella de 28Mo. Las
caracteristicas del viento producido durante cada etapa se obtuvieron con STERN:
tasa de pérdida de masa en masas solares por ano, masa total del viento perdido y
velocidad. La etiqueta (*) indica que esta velocidad se cambiara en las simulaciones
hidrodinamicas del MCE. Ver texto para detalles.
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Figura 4.4. Arriba: Logaritmo de la tasa de pérdida de masa em funcién del tiempo
para la estrella de 28Mo. Abagjo: Velocidad de éste viento estelar. Las flechas marcan
el inicio de la etapa indicada en la etiqueta, donde se distingue claramente las etapas
gue desarrolla la estrella de 28Mo antes de explotar como SN. Las caracteristicas del
viento en cada etapa se encuentran en la Tabla 4.2.
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29Mo

Duracion
Etapa (10° afios) M/Mo (afio”™) AM (Mo) V (km/s)

SP 5.100 3.3X 107 1.53 2000
SGR 0.309 53X 10° 16.37 250(*)
SGA 0.218 52X 107 0.27 600

Tabla 4.3. Duraciébn de cada etapa evolutiva en la estrella de 29Mo. Las
caracteristicas del viento producido durante cada etapa se obtuvieron con STERN:
tasa de pérdida de masa en masas solares por ano, masa total del viento perdido y
velocidad. La etiqueta (*) indica que esta velocidad se cambiara en las simulaciones
hidrodinamicas del MCE. Ver texto para detalles.
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Figura 4.5. Arriba: Logaritmo de la tasa de pérdida de masa en funcion del tiempo
para la estrella de 29Mo. Abajo: Velocidad de éste viento estelar. Las flechas marcan
el inicio de la etapa indicada en la etiqueta, donde se distingue claramente las etapas
gue desarrolla la estrella de 29Mo antes de explotar como SN. Las caracteristicas del
viento en cada etapa se encuentran en la Tabla 4.3.
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log M/Mo (10 yr™)

inf

V. (10° km/s)

29MoR

Duracion
Etapa (10° afios) M/Mo (afio™) AM (Mo) V (km/s)

SP 5.113 3.5X 107 1.57 2000
SGR 0.258 6.7 X 10° 17.12 250(*)
SGA 0.238 7.7 X107 0.34 750
WNL 0.013 2.8X 10° 0.38 1200
WNE 0.005(**) 3.3X10° 0.23 800

Tabla 4.4. Duracién de cada etapa evolutiva en la estrella de 29MoR. Las
caracteristicas del viento producido durante cada etapa se obtuvieron con STERN:
tasa de pérdida de masa en masas solares por afio, masa total del viento perdido y
velocidad. La etiqueta (*) indica que esta velocidad se cambiara en las simulaciones
hidrodinamicas del MCE. La duracién marcada con (**) es un limite inferior. Ver texto
para detalles.
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Figura 4.6. Arriba: Logaritmo de la tasa de pérdida de masa en funcion del tiempo
para la estrella de 29MoR. Abajo: Velocidad de éste viento estelar. Las flechas marcan
el inicio de la etapa indicada en la etiqueta, donde se distingue claramente las etapas
por las que pasa la estrella de 29MoR antes de explotar como SN. Las distintas etapas
de WR (WNL/WNE) suceden muy préximas y sélo se indica su inicio aproximado,
siendo mas claras en la grafica superior. Las caracteristicas del viento en cada etapa
se encuentran en la Tabla 4.4.
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30Mo

Duracion
Etapa  (10° afios) M/Mo (afio”™) AM (Mo) V (km/s)

SP 4.959 4.6 X 107 1.67 1000
SGR 0.294 6.4 X 10° 18.3 250(*)
WNL 0.042 2.8X10° 1.15 1000
WNE 0.058 1.3X10° 0.75 1000

WC/WO 0.149 1.6 X 10° 2.23 1000

Tabla 4.5. Duracién de cada etapa evolutiva en la estrella de 30Mo. Las
caracteristicas del viento producido durante cada etapa se obtuvieron con STERN:
tasa de pérdida de masa en masas solares por afio, masa total del viento perdido y
velocidad. La etiqueta (*) indica que esta velocidad se cambiara en las simulaciones
hidrodinamicas del MCE. Ver texto para detalles.
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Figura 4.7. Arriba: Logaritmo de la tasa de pérdida de masa en funcién del tiempo
para la estrella de 30Mo. Abagjo: Velocidad de éste viento estelar. Las flechas marcan
el inicio de la etapa indicada en la etiqueta, donde se distingue claramente las etapas
por las que pasa la estrella de 30Mo antes de explotar como SN. Las distintas etapas
de WR (WNL — WNE — WC/WO) suceden muy proximas y solo se da su inicio
aproximado, siendo mas claras en la grafica superior. Las caracteristicas del viento en
cada etapa se encuentran en la Tabla 4.5.
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M/Mo (10”° afio™)

inf

V. (10° km/s)

33Mo

Duracion
Etapa  (10° afios) M/Mo (afio”) AM (Mo) V (km/s)

SP 4.607 41 X107 2.16 2000
SGR 0.172 1.1 X 10* 18.9 250(*)
WNL 0.036 28X 10° 1.00 1000
WNE 0.036 22X 10° 0.80 1000

WC/WO  0.394 1.0 X 10° 5.46 1000

Tabla 4.6. Duracién de cada etapa evolutiva en la estrella de 33Mo. Las
caracteristicas del viento producido durante cada etapa se obtuvieron con STERN:
tasa de pérdida de masa en masas solares por afio, masa total del viento perdido y
velocidad. La etiqueta (*) indica que esta velocidad se cambiara en las simulaciones
hidrodinamicas del MCE. Ver texto para detalles.
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Figura 4.8. Arriba: Logaritmo de la tasa de pérdida de masa como funcion del tiempo
para la estrella de 33Mo. Abajo: Velocidad de éste viento estelar. Las flechas marcan
el inicio de la etapa indicada en la etiqueta, donde se distingue claramente las etapas
por las que pasa la estrella de 33Mo antes de explotar como SN. Las distintas etapas
de WR (WNL — WNE — WC/WO) suceden muy proximas y solo se da su inicio
aproximado, siendo mas claras en la grafica superior. Las caracteristicas del viento en
cada etapa se encuentran en la Tabla 4.6.
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4.4.1. Secuencia principal.

Las Figuras 4.3 — 4.8 muestran la velocidad del viento y tasa de pérdida de masa que
obtuvimos con STERN para cada estrella. Inicialmente todas tienen un comportamiento comun:
primero un viento de SP rapido y poco masivo, con tasas de pérdida de masa del orden de ~ 107
Mo/ano y velocidades que inician en poco mas de 2000 km/s y decrecen hasta 1300 km/s hacia el final
de SP. En las Tablas 4.1 — 4.6 indicamos solo valores “promedio” para cada etapa. Después, durante
SGR, la tasa de pérdida de masa se incrementa en aproximadamente 2 6rdenes de magnitud y
aparece un viento muy masivo, de baja velocidad y denso. Estos dos vientos modifican el medio
circunestelar como se describié en la Seccioén 4.2., donde las posiciones de los cascarones de SP y

de SGR dependen de los valores tipicos de M.,V y Ty de cada estrella. Después de SGR la
evolucion del MCE depende fuertemente de la evolucibn de la estrella central como se ira
mencionando en cada caso.

En esta seccion calculamos numéricamente la evolucién dinamica del MCE en SP suponiendo
que las estrellas desarrollan un viento estable. La simulacién numérica de ésta fase se hizo en 1D
porque el comportamiento dinamico de las estructuras y/o cascarones formados es estable (Garcia-
Segura et.al. 1996).

La malla que usamos para la simulacién numérica en SP (para todas las estrellas) es
unidimensional (1D) y euleriana, y aprovechamos la simetria polar-esférica para realizar la simulaciéon
s6lo como funcion de la coordenada radial. Usamos condiciones de frontera reflejantes en la
coordenada radial interna, mientras que la condicioén de frontera exterior es de flujo libre (ver Capitulo
2, Seccion 2.2). Durante SP la estrella posee un viento denso que suponemos esféricamente simétrico
cuya tasa de pérdida de masa se incrementa gradualmente mientras que disminuye la velocidad del

viento, produciendo una luminosidad mecéanica L, ZEMV V,} aproximadamente constante para cada

estrella. Debido a esto podemos comparar la evolucion de nuestro cascarén SP con las soluciones
analiticas de Weaver et. al. (1977), descritas en la Secciéon 4.1. Las soluciones analiticas permiten
encontrar el radio del choque externo (Ry) en funciéon de la luminosidad mecanica Ly, la densidad del
medio interestelar p,y la duracion t de SP utilizando la Ec. (4.8). En la Tabla 4.7 se muestran los
parametros obtenidos analiticamente al final de SP en nuestras estrellas, donde supusimos p, = 13
cm™ (Willingale et.al. 2002). El valor de R. es la posicion analitica del cascarén externo de SP,
mientras que Ry indica el resultado que obtuvimos de la simulacién numeérica con ZEUS-3D.
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M/Mo | tsp (10° afios) | Ly (10”° ergs) | Rin| R. | Ran
23 6.374 1.8 3.6 [31.3]33.1
28 5.252 3.4 421317336
29 5.094 3.9 43312339
29R 5.113 4.1 4.4 1321 34.0
30 4.959 4.3 4.6 |32.034.0
33 4.607 5.5 4.7 [ 322|345

Tabla 4.7. Duracion de SP en nuestra muestra de estrellas. Durante SP la luminosidad
mecanica (L,) de la estrella permanece practicamente constante y la tabla indica un
valor promedio. La Ec. (4.8) del modelo adiabatico de Weaver (1977) nos da la
posicién R, final del cascaron de SP. El valor R,y es el obtenido con el calculo
numérico. Ry es el radio de la cavidad de viento libre al final de SP. Todas las

posiciones estan en parsecs.

log p (gr/cm”)
)
|

—— 23Mo

28Mo
29Mo
30Mo
33Mo

Figura 4.9. Logaritmo de la densidad vs. distancia del MCE al final de SP. La
simulacién fue hecha de 0 a 50 pc en la direccién radial, en una malla de 1000 zonas.

Cada zona corresponde a una resolucion espacial de 0.05 pc.

En la Figura 4.9 se muestra el logaritmo de la densidad del MCE al final de SP. La simulacién

fue hecha en una malla de 1000 zonas en la direcciéon radial de 0 a 50 pc, donde cada zona
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corresponde a una resolucion espacial de 0.05 pc. La localizacion final del cascarén de SP depende de
la masa inicial de cada estrella (luminosidad mecanica) y su posicién se muestra en la Tabla 4.7 (Raon).
En todos los casos el valor analitico (R, de la Tabla 4.7) concuerda aproximadamente bien con el valor
de la simulacion numérica. La discrepancia se debe a que el cascardn externo nunca se enfria por
debajo de 10* K (ésta es la tempertura de enfriamiento de corte en ZEUS) y por lo tanto el frente de
choque y la discontinuidad de contacto nunca se acercan lo suficiente para formar un cascaron
delgado en el sentido de Weaver et. al. (1977), asi que nuestros cascarones numéricos son mas

gruesos 'y Roy > Ro

4.4.2. Etapa de SGR.

Después de SP todas nuestras estrellas se convierten en SGR. Para simular la evolucion dinamica del
MCE en esta segunda etapa también utilizamos una malla euleriana unidimensional con las mismas
caracteristicas que la de SP, considerando que en SGR la formacién de estructuras también es estable
(Garcia-Segura et.al. 1996). La velocidad del viento de las SGR es muy incierta y no existen valores
tedricos (p. ej. Dupree 1986) por lo que al introducir la velocidad del viento en ZEUS-3D usamos una
velocidad tipica de 10 km/s de viento de SGR, que es consistente con los valores observados usados
por otros autores (Chevalier & Oishi 2003; Dwarkadas 2005) y que sirve como cota inferior. Durante
SGR aumenta drasticamente la densidad del viento estelar por el incremento en la pérdida de masa y

la disminucién de su velocidad, de acuerdo con p =

Ar’V._

M/Mo | tsgr (10° afios) | Rsgr (PC)

23 0.622 3.5

28 0.324 3.4

29 0.313 3.3
29R 0.258 3.1

30 0.294 2.7

33 0.172 2.5

Tabla 4.8. La tabla contiene la duracion en SGR de cada estrella y la posicién del
cascaron SGR al final de ésta fase. Este segundo cascarén se forma por la interaccién
del viento denso de SGR con la burbuja de viento chocado de SP.
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La duracién del viento de SGR es diferente en cada estrella (de 1 a 6 X 10° afios) pero el impacto
que ocasiona en el MCE es similar en todos los casos. La evolucién durante esta etapa también fue
descrita de forma esquematica en la Seccién 4.1.2. En la Figura 4.10 se muestra el logaritmo de la
densidad del medio que rodea a cada estrella al final de SGR, donde cada tipo de linea indica una
estrella distinta. La posicién final del cascarén de SGR en cada estrella se indica en la Tabla 4.8,
donde puede observarse que los cascarones mas extendidos son producidos por las estrellas menos
masivas. Esto es consecuencia del tiempo que la estrella permanece en SGR: las estrellas menos
masivas tienen etapas de SGR mas largas que favorecen la formacion de cascarones mas extendidos.
En la gréfica puede observarse también que el viento de SGR de las estrellas mas masivas también es

el mas denso.
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Figura 4.10. Logaritmo de la densidad del MCE en funcién de la distancia a la estrella
central. Se muestra la estructura del MCE al final de SGR. La simulacion fue hecha en
la direccion radial de 0 a 50 pc con una malla de 1000 zonas, donde cada zona
corresponde a una resolucion espacial de 0.05 pc. Puede observarse la posicién del
cascardon de SGR vy la alta densidad del viento libre de SGR producido por la estrella.
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4.4.3. Etapa post-SGR.

Después de SGR la evolucién de nuestras estrellas sigue diferentes trayectorias en el diagrama
HR dependiendo principalmente de su masa en ZAMS. Hemos dividido nuestra muestra de estrellas
en tres grupos para analizar su etapa post-SGR: 1) La estrella de 23Mo que explota como SN durante
SGR; 2) Las estrellas de 28 y 29Mo que después de SGR hacen una incursion al azul y, 3) Las
estrellas de 29R, 30 y 33Mo que terminan su vida como WR después de permanecer ~ 10° afios en
ésta fase.

4.4.3.1. La estrella de 23Mo.

La estrella de 23Mo es una SGR cuando explota como SN, por lo que Unicamente realizamos
unidimensionalmente la simulacién numérica de la evolucién de su MCE. Al momento de la explosién
de SN, el MCE consiste en un viento de SGR en expansion libre contenido dentro de un cascarén SGR
de 3.5 pc de radio. Fuera del cascarén se encuentra la burbuja de gas chocado de SP y mas alla
(R ~ 33pc), el cascardn de SP.

Simulamos la explosién de SN haciendo un acercamiento de los 10 pc internos que rodean
inmediatamente a la estrella extrapolando el medio unidimensional pre-SN obtenido al final de SGR a
una malla bidimensional donde detonaremos la explosion. Seguiremos sélo la evolucion de la
explosion durante las primeras fases, cuando el radio de influencia de la onda de choque de la SN es
menor a éstos 10 pc. El cascar6n de SGR también se encuentra dentro de ésta regién y una de las
finalidades de ésta tesis es describir la interaccién de la onda de choque de la SN con el MCE
inmediato, para comparar nuestros resultados con el SNR de Cas A cuyo cascaron de emision
principal mide menos de 5pc. Para la SN colocamos en la posicién de la estrella (origen de la malla)
como condicion inicial una region sobre-presurizada de muy alta energia y densidad, cuya velocidad
inicial esta4 determinada por la energia de la explosién de forma V = (2Esy/M,,)"”. La energia total
involucrada (térmica + cinética) es de 1 X 10°' ergs (Willingale et. al. 2003) y la cantidad de masa
eyectada es de 11.6Mo (Tabla 3.12).

La simulacion es bidimensional previniendo la aparicién de inestabilidades durante la colisién de
la onda de choque de la SN con el cascaron de SGR. Por simplicidad asumimos que la explosién es
simétricamente esférica. La Figura 4.11 muestra en 2D (escala de grises) el logaritmo de la densidad
del MCE dentro de los 10pc que rodean a la SGR al final de su vida. La malla bidimensional usada
para la simulacion numérica tiene un tamano de 200 X 50 zonas, correspondientes a una region fisica

de 10 pc X 22.5° (resolucién de 0.05 pc en la direccién radial y 0.45° en la direccion azimutal) y para
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representarla en las figuras de ésta tesis la repetimos periddicamente hasta completar una
circunferencia.

Justo antes de la explosién el cascaron SGR se encuentra a una distancia de 3.5 pc, tiene una
masa de ~ 3.14 Mo, y practicamente esta en reposo con respecto al medio que la rodea, es decir, se
ha igualado la presion dindmica del viento con la presién térmica de la burbuja de SP. La masa del
viento libre de SGR es de ~ 5.8 Mo.

t =7 001 300 yrs

Figura 4.11. Logaritmo en escala de grises de la densidad del MCE que rodea a la
estrella SGR de 23Mo al final de su vida. La densidad estd4 en gr/cm3. Puede

observarse el viento libre (p ~ r 2) que rodea a la estrella y también el cascaron SGR a
una distancia de 3.5pc, con una masa de 3.14Mo y una densidad maxima de 2.07 X
102 gr/cms. La burbuja de gas chocado de SP rodea al cascarén. Este es el medio
gue recorrera la masa eyectada por la SN y la onda de choque de la explosion.

Diversos autores (Jones, et.al. 1981; Chevalier 1982) proponen que el perfil de densidad de la
masa eyectada (eyecta) de SN decae como p = A r " donde A es un valor que depende de varios

factores, como la energia cinética total E de la explosion y la masa eyectada por la estrella M, n es un
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parametro que depende del tipo de SN. En nuestra explosion el perfil de densidad de la SN estd
determinado libremente por la expansion hidrodinamica del material eyectado y presenta un perfil p ~ r
=192 que fue obtenido por inspeccion de nuestra SN a 167 afios después de la explosion (tsy = 167
anos) y que encontramos similar al propuesto por Matzner & McKee (1999) para éste tipo de SN,

La Figura 4.12 (izquierda) muestra en escala de grises (2D) la evolucion temporal de la
densidad del MCE (log p) alrededor de la estrella a partir la explosion. El primer gajo (tsy = 0 anos) es
el que se encuentra a la extrema derecha (en direccion de las 3 horas si el circulo fuera un reloj) y la
evolucion sigue en el sentido contrario a las manecillas del reloj, con At = 167 afos. La velocidad inicial
del choque directo producido por la SN de 23Mo es de 4,200 km/s y la masa eyectada es 11.6 Mo, que
es mayor que la masa del viento libre de SGR con la que esta interactuando. La flecha sefala la
distribucion del MCE (log p) alrededor de la estrella de 23Mo en tsy = 334 anos, es decir,
aproximadamente la edad actual de Cas A. La Figura 4.12 (derecha) muestra un corte unidimensional
de la densidad del MCE marcado por la flecha (arriba) y también la velocidad del gas circunestelar
(abajo).

Con datos de Chandra X-Ray Observatory y con Hubble Space Telescope (HST) se ha
encontrado la posicion de los choques directos y de reversa en Cas A. Gotthelf et. al. (2001) usando
observaciones de Chandra encuentran que la posiciéon del choque directo estd en Ry =153” £ 12”
(2.5 £ 0.2 pc, con la distancia de 3.4 kpc) y el choque en reversa estd en R, =95” £ 10” (1.7 £ 0.2 pc),
con R, ~ 0.68 Ry. Comparando éstas observaciones con nuestras simulaciones de la explosién de
nuestra estrella de 23Mo en tsy = 334 anos encontramos que nuestro frente de choque directo esta en
R4 = 2.2 pc, tiene una velocidad de 4000 km/s y ha chocado 3.6Mo del viento de SGR. El choque en
reversa esta en 1.7 pc dando un cociente R/Rq4 ~ 0.77, ligeramente mayor al observado en Cas A.

Cuando el frente de choque golpea el cascardén (~ 830 anos después de la explosion) su
velocidad se ha frenado a un 80% (de 4,200 a 3,600 km/s). La onda de choque se divide en una parte
transmitida en el cascarén y otra parte se refleja (choque en reversa) debido al subito aumento en la
presion del cascaron (Chevalier & Liang 1989). La posicion de ambos frentes de choque (directo y en
reversa) durante la colision se muestra en la Figura 4.13: (abajo) en tsy = 835 arios el frente de choque
se encuentra en una posicion de 4 pc y el choque en reversa esta en 3.4 pc. La velocidad del material
chocado del cascaron es de 2000 km/s en promedio.

Mientras el frente de choque atravieza el cascarén su velocidad cae dramaticamente, mientras
el material eyectado empuja el cascaron de SGR que empieza a expanderse y aumenta su radio. El
frente de choque tarda en atravezar el cascarén aproximadamente el tiempo que éste duplica su
tamano (Dwarkadas 2005) que en nuestro caso ocurre en tgy ~ 1,500 afos (ver Apéndice B). Cuando
aparece del otro lado el choque directo empieza a frenarse en la burbuja de alta presion de viento
chocado de SP debido a la gran cantidad de masa barrida. En la misma Figura 4.13 (arriba) se
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muestra la densidad del cascarén chocado, donde el pico mas bajo corresponde a material eyectado

chocado que cascaron SGR sin fragmentarlo.
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Figura 4.12. Izquierda: Evolucién del MCE alrededor de la estrella de 23Mo. El medio
pre-SN es el mostrado en la direccién de las 3 horas si el circulo fuera un reloj, y la
evolucién sigue la direccion contraria a las manecillas. La flecha indica la distribucion
del MCE en tgy = 334 afos. La densidad esta en gr/crn3 . Derecha arriba: Densidad vs.
distancia sobre una linea de vision radial que atravieza el cascarén (tsy = 334 afos).
Derecha abajo: Velocidad del MCE como funcién de la distancia. Puede observarse el
choque directo de la SN a 2.2 pc (tsy = 334 anos).
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El aumento de la velocidad lleva el cascarén de SGR a una distancia de 4.3 pc en tsy = 1000
anos y aun continua moviéndose. El pico mas alto de la misma figura es el material del cascarén de
SGR que ha sido arrastrado y llevado por la onda de choque.

En éste punto la masa eyectada es todavia mayor que la masa barrida y la evolucion
continuara hasta que el remanente entre en la fase Sedov, donde “olvidara” que tuvo lugar la

interaccion con el cascaron SGR (Dwarkadas 2005).

4.4.3.2. Las estrellas de 28 y 29Mo.

Después de SGR las estrellas de 28 y 29Mo evolucionan de nuevo hacia la parte azul del
diagrama HR en donde explotan como SN, de forma igual a SN1987A (Arnett et. al. 1989).

Para simular numéricamente la etapa post-SGR de estas estrellas usamos nuevamente una
malla bidimensional que hace un acercamiento a la zona interna de 10 pc que rodean la estrella
central. El calculo se hace en dos dimensiones por la aparicion de inestabilidades de Rayleigh-Taylor
y/o Vishniac que producen flujos de masa que ya no estan restringidos en una dimensiéon (Garcia-
Segura et.al., 1996). El tamano de la malla es de 200 X 50 zonas correspondientes a una region fisica
de 10 pc X 22.5°, con una resolucién de 0.05 pc en la direccién radial y 0.45° en la direcciéon azimutal.
Nuevamente supusimos simetria esférica del viento estelar. Las condiciones iniciales de nuestro
célculo se consiguieron extrapolando los resultados 1D de los modelos unidimensionales al final de
SGR a una malla bidimensional, de manera similar a Garcia-Segura et. al. (1996). Nuestros calculos
en 2D inician al final de SGR, cuando el cascaron SGR ha alcanzado ya una posicién practicamente
de equilibrio.

La Figura 4.15 muestra la evolucién post-SGR del MCE alrededor de la estrella de 28Mo y la
Figura 4.16 muestra lo mismo para la estrella de 29Mo. Ambas estrellas comparten la misma dinamica
en la evolucion de su MCE aunque en diferentes escalas. El primer gajo de la derecha (marcado con
flecha) de las Figuras 4.15 —4.16 ocurre at = 5 590 530 afos en la estrella de 28BMo y at = 5 533 351
anos en la estrella de 29Mo. En ambos casos es la edad de la estrella al final de SGR. Posteriormente
el MCE se modifica por la interaccion del viento rapido post-SGR con el de SGR y su evolucién se
muestra en la secuencia de gajos, en sentido contrario a las manecillas del reloj a partir del modelo
marcado con la flecha.

En el primer gajo puede observarse el viento denso de SGR que rodea a la estrella (p ~r ?) y la
posicién del cascarén de SGR a una distancia de 3.4 pc de la estrella de 28Mo y a 3.3 pc en la estrella
de 29Mo. La velocidad del viento de SGR es de 10 km/s, y en la incursién al azul post-RSG la
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velocidad aumenta rapidamente (Figuras 4.4 y 4.5) hasta alcanzar un valor maximo en el rango de
450 — 500 km/s. Los vientos de SGA tienen velocidades de ~550 km/s (Chevalier & Fransson 1987).
La interaccion de este viento moderadamente rapido (supersoénico) con el viento lento de SGR (p ~ r )
produce un frente de choque en el viento denso de SGR y nuevamente produce una burbuja de viento
chocado caliente (ahora de SGA) que empuja el medio interior y forma un nuevo cascaron (cascaron
azul). La dinamica de la burbuja de gas chocado depende de la naturaleza del choque interno que
detiene el viento rapido de la estrella. Si el choque es radiativo el viento barre directamente al cascardn
de SGR, pero si es adiabatico la presion térmica de la burbuja de viento chocado es la que barre el
cascaron (Weaver et.al. 1977), como ocurre en nuestro caso. La interaccién de dos vientos de distintas
velocidades produce varias zonas claramente identificadas en la Figura 4.14: primero la region de
viento rapido en expansion libre de baja densidad que termina en un choque que produce una burbuja
de gas chocado de SGA y forma el cascarén azul que esta separado del cascarén de SGR por el
viento denso de SGR.

Las Figuras 4.15 y 4.16 muestran como se forma el cascar6n azul cuando aumenta la
velocidad del viento post-SGR, formando un nuevo cascarén mas interno (el tercero si consideramos el
cascarén de SP y de SGR). La formacién de éste cascaron azul ha sido ampliamente estudiada de
forma analitica por Chevalier & Imamura (1983), Chevalier & Liang (1989).
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delta t = 20 200 yrs

Figura 4.15. Evolucion post-SGR del MCE de la estrella de 28Mo. Cada gajo en la
figura muestra la posicién del cascaron de SGR y la formaciéon y evolucién del
cascaron azul formado por el viento rapido de SGA. El primer gajo (indicado por la
flecha) ocurre en t = 5 590 530 afos, al final de SGR. Cada gajo sucesivo (en contra
de las manecillas del reloj) ocurre a un incremento de At = 20 200 afios. El dltimo gajo
ocurre en t = 5 893 256 anos que corresponde a la edad de nuestro modelo final en
STERN, cuando la estrella de 28Mo estd quemando O en su centro y esta a pocos
dias antes de su explosién como SN. Este es el MCE que recorrera la onda de choque
de la SN (ver Figura 4.16). La simulacion fue hecha con una malla de 200 X 50 zonas
correspondientes a una region fisica de 10 pc X 22.5° con una resolucién de 0.05 pc
en la direccion radial y 0.45° en la direccion azimutal.
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delta t = 11 200 yrs

Figura 4.16. Evolucion post-SGR del MCE de la estrella de 29Mo. Cada gajo de la
figura muestra la posicion del cascaron de SGR y la formacion y evolucion del
cascaron azul formado por el segundo viento rapido de SGA. El primer gajo (indicado
por la flecha) ocurre en t = 5 533 351 anos, al final de SGR. Cada gajo sucesivo (en
contra de las manecillas del reloj) ocurre a un incremento de At = 11 162 anos. El
ultimo gajo ocurre at =5 700 379 afos que corresponde a la edad de nuestro modelo
final en STERN de la estrella de 29Mo, cuando esta quemando O en su centro y esta a
pocos dias antes de su explosion como SN. Este es el MCE que recorrera la onda de
choque de la SN (ver Figura 4.16). La simulacién fue hecha con una malla de 400 X 50
zonas correspondientes a una regién fisica de 10 pc X 22.5° con una resolucién de
0.025 pc en la direccion radial y 0.45° en la direccidn azimutal.
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El cascarén (azul) recién formado desarrolla inestabilidades dindmicas (Ryu & Vishniac 1988) y
aparecen inestabilidades de Rayleigh-Taylor cuando es acelerado por la burbuja de viento chocado de
menor densidad. Dentro de la burbuja de gas chocado de SGA también se forman vortices de gas
cuando el material de la burbuja colisiona con la pared de alta densidad del cascarén azul recién
formado.

Las inestabilidades de Rayleigh-Taylor del cascardn azul crecen a medida que aumenta el
radio del mismo, pero no son suficientemente intensas para fragmentarlo. La velocidad del cascardn
azul es mayor que la velocidad del cascaron SGR. Utilizando la expresion (4.12) y los datos de las
Tablas 4.2 — 4.3 obtenemos velocidades de 32 km/s para el cascaron de la estrella de 28Mo y 35 km/s
para la de 29Mo. En las simulaciones la velocidad del cascardn azul es de ~ 35 km/s para el modelo
de 28Mo, y ~ 40 km/s para el de 29Mo poco después de su formacién, consistentes con los valores
obtenidos de la Ec. 4.12 (Chevalier 1988). Como el cascaron azul es mas rapido que el de SGR (que
esta practicamente en reposo) ambos cascarones coexisten separados por el viento de SGR durante ~
140,000 afos en la estrella de 28Mo y ~ 110,000 afios en la de 29Mo, hasta que el cascaron azul
alcanza al de SGR vy colisionan. El cascardén azul es 2.6 veces mas denso (en la zona de maxima
densidad) que el cascarén de SGR por lo que al momento de la colision el cascarén azul actia como
una “pared barredora” y ambos se unen formando un nuevo cascarén mas masivo con doble pico de
densidad que empieza a moverse en conjunto hacia afuera a una velocidad de ~ 18 km/s llevado por la
presion térmica del gas chocado del viento de SGA. Cuando éste nuevo cascarén azul + SGR empieza
a moverse en el interior de la burbuja menos densa del gas chocado de SP donde también aparecen
inestabilidades de Rayleigh-Taylor en el otro extremo del nuevo doble cascarén. A pesar de éste
fendbmeno, las inestabilidades no fragmentan el cascarén y permanece continuo hasta el final de la
vida de las estrellas.

La posicion final de este Unico cascardn es de 7.4 £ 0.2 pc en la estrella de 28Mo. Tiene una
masa de ~ 17.2 Mo y una densidad méxima de p ~ 6.5 X 10%* gr/cm®. Para la estrella de 29Mo la
posicién final del cascaron es de 6.0 + 0.4 pc, una masa de ~ 16.6 Mo y una densidad maxima de
p ~ 8 X 10% gr/cm®. La masa del viento libre de SGA es menor a 0.05Mo, en ambos casos. Las
Figuras 4.17 muestran la forma y posicién final del cascarén azul + SGR al final de la vida de ambas
estrellas, que representan el MCE pre-SN. Puede observarse que el cascarén azul de la estrella de
28Mo tiene un radio mayor que el de 29Mo debido a que la duracion del ciclo azul fue mayor.

Para éstas estrellas también hicimos la simulacion bidimensional de la eyeccion de masa por la
explosion de SN usando la misma simetria y dimensiones que usamos durante la etapa azul.
Tomamos como MCE pre-SN la ultima simulacién obtenida al final de la vida de las estrellas (Figuras
4.17). Nuevamente colocamos en el origen de la malla una zona de 6 celdas de radio muy densa, de
alta energia y sobre-presurizada cuya velocidad esta determinada por la energia de la explosion.

136



Tomamos 1 X 10°! ergs como la energia de la explosién y la masa eyectada por la supernova se tomé
de la Tabla 3.12: 7.86Mo en la estrella de 28Mo y 8.42Mo en la de 29Mo.

t=5700379yrs
t =5 529 302 yrs

Figura 4.17. Logaritmo de la densidad del MCE que rodea a la estrella en escala de
grises. Izquierda: Estado pre-SN de la estrella de 28Mo; Derecha: 1o mismo para la
estrella de 29Mo. Notese la diferencia en la magnitud de la densidad de cada
cascaron. Este es el medio que recorrera la onda de choque de la explosion y la masa
eyectada por la SN.

La Figura 4.18 y 4.20 (izquierda) muestran en escala de grises (2D) la evolucion temporal del
MCE (log p) alrededor de la estrella de 28Mo (Fig. 4.18) y de 29Mo (Fig. 4.19) durante la eyeccion de
masa por la SN. El primer gajo (tsy = 0 anos) es el que se encuentra a la extrema derecha (en
direccion de las 3 horas si el circulo fuera un reloj) y cada gajo en sentido contrario a las manecillas del
reloj representa la densidad del MCE cada At =167 afnos después del previo. La velocidad inicial del
choque directo producido por la SN es de 8,000 km/s y se va desacelerando a medida de que el frente
de choque recorre el MCE. La flecha indica la distribucion de masa (log p) alrededor de la estrella en
tsn = 334 anos (28Mo en la Figura 4.18 y 29Mo en la 4.20), es decir aproximadamente en la edad
actual de Cas A. A la derecha se muestra un corte unidimensional del gajo marcado (tsy = 334 afos)
de la densidad y la velocidad del gas circunestelar en funcion de la posicion.
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En la estrella de 28Mo, 334 anos después de la explosion de SN la onda de choque esta en 3.3
pc y empieza a interaccionar con la burbuja de gas chocado de SGA después de haber chocado todo
el viento libre de SGA (< 0.1Mo) practicamente sin ser desacelerada. La colision del frente de choque
de la SN con la discontinuidad en p del choque terminal del viento de SGA (inicio de la burbuja SGA)
produce un choque directo que se transmite en la burbuja y un choque reflejado que se propaga en
reversa hacia la fuente de la explosion. La colision produce un subito aumento en la presién de la zona
que ocasiona un incremento de temperatura y un aumento en la emision de rayos X (Dwarkadas
2005).

La onda de choque directa que se propaga en la burbuja de viento chocado golpea el cascarén
azul + SGR en tgy= 1100 anos, con una velocidad de 6,500 km/s. Nuevamente la onda de choque se
divide en una parte que se transmite en el cascarén mientras el resto se refleja en un choque en
reversa. La posicién de ambos frentes de choque (directo y en reversa) durante la colisibn se muestra
en la Figura 4.19: (abajo) después de ~ 1670 afos el choque directo ha atravesado el cascaron, tiene
una velocidad de ~ 2000 km/s y se encuentra en una posicion de 8.5 pc mientras que el choque en
reversa esta en 6.7 pc. La velocidad promedio del material entre los frentes de choque es de 800 km/s.
En la misma Figura 4.19 (arriba) se muestra la densidad del cascardn chocado donde el pico mas bajo
corresponde a material del cascaron azul+SGR chocado por la explosién. Inicialmente, la colision
transmite una gran cantidad de momento al cascarén y lo acelera sin fragmentarlo. El cascarén es
fragmentado 2 500 afos después de la explosion (ver Figuras en el Apéndice B.2). El segundo pico
mas alto de la Figura 4.19 (arriba) es el material de la masa eyectada combinado con el cascarén de
SGR que ha sido arrastrado y llevado por la onda de choque.

Por otra parte en la estrella de 29Mo la onda de choque de la SN transmitida en la burbuja de
SGA golpea el cascarén ~ 830 anos después de la explosion con una velocidad de 6,000 km/s. En
este caso el cascarén estd mas cercano, pero la masa eyectada por la SN es mas masiva y su
velocidad es menor a la de la estrella de 28Mo. La formacion de un nuevo frente de choque directo
que se transmite y otro en reversa se muestra en la Figura 4.21: (abajo) después de ~ 1170 afos el
choque directo ha atravesado el cascarén después de fragmentarlo. El choque tiene una velocidad de
~ 3,200 km/s y se encuentra en una posicion de 7.1 pc mientras que el choque en reversa esta en 5.5
pc. y esta termalizando el material de la masa eyectada. Después de 4, 840 afios el choque en reversa
alcanza el centro después de haber termalizado todo el material de la masa eyectada (ver figuras del
Apéndice B). La velocidad promedio del material entre los frentes de choque en tsy= 1170 anos es de
500 km/s.
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Figura 4.18. Izquierda: Evolucién del MCE alrededor de la estrella de 28Mo. El medio
pre-SN es el mostrado en direccion de las 3 horas si el circulo fuera un reloj, y la
evolucién sigue la direccién contraria a las manecillas. La flecha indica la distribucién
del MCE a 334 arios después de la explosion de SN. La densidad esta en gr/cm3.
Derecha arriba: Densidad vs. distancia sobre una linea de visién radial que atravieza
el cascarén. Derecha abajo: Velocidad del MCE como funcién de la distancia. Puede
observarse el choque directo de la SN a 3.3 pc.
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Figura 4.20. Izquierda: Evolucién post-SN del MCE alrededor de la estrella de 29Mo.
El medio pre-SN es el mostrado en direccion de las 3 horas si el circulo fuera un reloj,
y la evolucién sigue la direccion contraria a las manecillas. La flecha indica la
distribucion del MCE a 334 arios después de la explosion de SN. La densidad esté en
gr/cm3. Derecha arriba: Densidad vs. distancia sobre una linea de visién radial que
atravieza el cascarén. Derecha abajo: Velocidad del MCE como funcién de la
distancia. Puede observarse el choque directo de la SN a 3.1 pc. En el modelo de tgy =
1170 afos (abajo), puede observarse que la onda de choque ya ha pasado y
fragmentado el cascarén azul + SGR.
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Figura 4.21 Arriba: Densidad
vs. distancia sobre una linea
de visién radial 1170 afos
después de la explosion de
SN. La masa eyectada ha
atravezado el cascaron
azul+RSG y lo ha
fragmentado.

Abajo: Velocidad del MCE en
funcién de la distancia. Puede
observarse el choque directo
de la SN a 7.1pc y el choque
en reversa a 5.5pc (R/Rgq ~
0.77). La velocidad del
material entre los frentes de
choque es de ~ 500 km/s.
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En la misma Figura 4.21 (arriba) se muestra en una grafica unidimensional la densidad de la
zona de interaccion en tsy= 1 170 afos en donde no puede distinguirse el material del cascarén del
material eyectado por la SN porque la zona ha sido fragmentada y presenta flujos bidimensionales, por
lo que la densidad de la Fig. 4.21 (arriba) sélo es representativa de un corte sobre la linea de vision.
Sin embargo, puede observarse que la interaccién acelera los fragmentos del cascarén azul+RSG
después de que ha sido atravezado y fragmentado por la onda de choque.

4.4.3.3. Las estrellas de 29R, 30 y 33Mo.

Las estrellas de 29R, 30 y 33Mo desarrollaron fase WR después de SGR. En las tres estrellas
se realizaron las mismas simulaciones numéricas post-SGR que inician poco antes de que las estrellas
desarrollen el viento de WR, pero que en ésta ocasion el viento es mucho mas rapido que el producido
por las estrellas que incursionaron al azul sin convertirse en WR. Los vientos son distintos no sélo por
su velocidad (el viento de SGA es de ~ 550 km/s, mientras que la de WR es de ~ 2000 km/s) sino
también por su composicién quimica y densidad, siendo mayor la tasa de pérdida de masa en WR.
Como consecuencia de esta diferencia en las propiedades de los vientos la evolucion del MCE que
rodea a las estrellas de 29R, 30 y 33Mo es distinto a las de 28 - 29Mo.

En la estrella de 29MoR la posicién del cascaron de SGR al inicio de WR esta en 3.2pc,
mientras que en las estrellas de 30 y 33Mo estéd aproximadamente a 2.5 pc de la estrella central (Tabla
4.8). Las Figuras 4.22 — 4.24 muestran la evolucién del MCE post-SGR en las tres estrellas. El primer
gajo (en direccion de las 3 horas) indica la posicion del “modelo cero” que representa el MCE al final
de SGR, donde se observa el viento lento y denso de SGR que rodea a la estrella (p~ r?) vy la
posicién del cascaron SGR. Cuando la estrella se convierte en WR emite un viento rapido que barre el
viento denso de SGR y comienza a formar un cascarbn WR que inicialmente se expande a una
velocidad de 100 km/s en promedio, siendo mas rapido que el cascaron de SGR. La evolucién de
estos cascarones WR formado por el “modelo de tres vientos” ya ha sido discutido en Garcia-Segura
et.al. (1996). Al igual que en los casos de SGA el cascardén rapido de WR desarrolla inestabilidades
dindmicas tipo Rayleigh-Taylor y/o Vishniac, cuya longitud va creciendo rapidamente (Garcia-Segura &
MacLow 1995). La luminosidad mecanica del viento de WR es mayor y la velocidad del cascarén WR
es mas rapida (ademas que sus cascarones SGR estan mas cerca) que el cascaron azul, por lo que la
colision con el cascardn SGR ocurre a un tiempo menor. El cascaron WR también posee una cantidad
mayor de energia y el choque produce que el material con mayor inercia fracture y sobrepase el
cascaron SGR, ingresando en la burbuja chocada de SP. La colisién de los dos cascarones produce la
fragmentaciéon del cascar6n SGR, aumentando la densidad en determinadas zonas para formar
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nddulos de material denso que terminan siendo acelerados en la burbuja de viento chocado de SP, y la
region de viento libore de WR avanza rapidamente hasta alcanzar la region de los nddulos
fragmentados cuya frontera interior tambien se ve acelerada después de la fragmentacion. En el caso
de la estrella de 33Mo puede observarse que en t = 4 884 569 arfios la region de viento libre de la WR
colisiona directamente con los nédulos, que pasan de ser acelerados por el viento chocado subsénico
a serlo por el viento libre supersénico. Esto ocasiona la aparicion de choques de proa alrededor de los

nédulos mas densos.

deltat =17 123 yrs

20 15 10 5] 0 5] 10 15 20pc
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Figura 4.22. Cada gajo de la figura muestra la posicién del cascarén de SGR y la
formacién del cascarén WR por el viento rapido de la estrella de 29MoR. El primer gajo
ocurre a t = 5 387 355 anos, al final de SGR. Cada gajo sucesivo (en contra de las
manecillas del reloj) ocurre en At = 17 123 afios. El dltimo gajo ocurre at = 5 644 200
anos, al final de la vida de la estrella central. N6tese que esta simulacién incluye los
20pc que rodean la estrella central, y que los ndédulos densos permanecen dentro de
los 10 pc mientras que el gas menos denso fluye mas rapidamente formado “dedos”
que llegan hasta 5 pc mas alla.
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Figura 4.23. Los gajos de la figura muestran la posicion del cascarén de SGR y la
formacién del cascarén WR por el viento rapido de la estrella WR de 30Mo. El primer
gajo marcado con la flecha ocurre a t = 5 267 318 anos, al final de SGR. Cada gajo
sucesivo (en contra de las manecillas del reloj) avanza At = 8 733 afios respecto al
previo. El dltimo gajo ocurre en t = 5 398 313 afos, cuando el cascardn fragmentado
(WR+SGR) crece mas de R = 10 pc. En este momento la estrella estd quemando
He en su nucleo y todavia restan 130 000 afos hasta su explosién como SN.
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Figura 4.24. Los gajos de la figura muestran la posicion del cascarén de SGR y la
formacién del cascarén WR por el segundo viento rapido de la estrella WR de 33Mo.
El primer gajo marcado con la flecha ocurre a t = 4 791 325 afos, al final de SGR.
Cada gajo sucesivo (en contra de las manecillas del reloj) avanza At = 15 540 afos
respecto al previo. El dltimo gajo ocurre en t = 4 900 105 afios, cuando el cascarén
fragmentado (WR+SGR) crece mas de R = 10 pc. En ese momento la estrella esta
quemando He en su nudcleo y todavia restan ~ 359 000 afios para su explosion
como SN.
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Durante la colisién los cascarones se mezclan y algunas regiones que aumentan su densidad
por encima de p > 1.67 X 10 gr/cm® adquieren el aspecto de nédulos 6pticos. Ademas también hay
arrastre de material que se alinea con el viento rapido de WR hacia fuera, formando lineas de gas en
forma de “dedos”. En la Figura 4.22 puede observarse que el tamano de los “dedos” de material
menos denso y rapido puede llegar hasta 15 pc mientras los nddulos mas densos estan a una
distancia menor, de 10 pc. Es decir, después de la colision el material de los cascarones WR+SGR se
distribuye inhomogéneamente llegando a cubrir en forma turbulenta una esfera de radio interior de 10
pc y radio exterior ~ 15 pc en el caso de la estrella de 29MoR. Estos nédulos densos recuerdan a los
QSF de Cas A debido a su baja velocidad (~ 100 km/s), alta densidad (contraste ~10°de los nédulos
mas densos respecto a su medio circundante) y rodeados por gas mas rapido, cuya velocidad es del
orden de ~ 800 - 1000 km/s. Debido a que éstos nodulos son producto de la fragmentacion del
cascarén de SGR + WR su composicién quimica es rica en N y He, con cocientes que pueden ser tan
grandes como los observados en los QSF de Cas A. En la Figuras 3.12, 3.14 y 3.24 puede observarse
que nuestras estrellas de 29R, 30 y 33Mo alcanzan superficialmente una abundancia tipo QSF al
principio de  WR, por lo que se espera que el cascaron de WR contenga estos valores como minimo.
La masa del cascarén fragmentado (WR+SGR) en la estrella de 29MoR es de 17.9Mo; en la de 30Mo
es de 22.2Mo y en la de 33Mo es de ~ 26Mo.

En las Figuras 4.22 - 4.24 puede observarse que la colisién y fragmentacién de los cascarones
(WR + SGR) ocurre aproximadamente en 5 pc para todas nuestras estrellas. La colision acelera el
material y debido a la alta luminosidad mecanica del viento de WR los nédulos avanzan hasta una
distancia de 10pc al final de la vida de la estrella de 29MoR, mientras que los dedos de material rapido
llegan a extenderse hasta 20pc. En cambio al final de la vida de las estrellas de 30 y 33Mo el material
que las rodea se extiende una mayor distancia, con los n6dulos densos localizados en 20-25 pc y los
“dedos” de material llegan a alcanzar el cascaron de SP que se encuentra a ~ 35 pc (Figura 4.9). En
Cas A los QSF se encuentran a una distancia promedio mucho menor, de 1.9 pc (del centro de la
explosion).

Sin embargo, en la estrella de 29MoR puede observarse la formacién de una subestructura tipo
cascaron en R ~ 3.8pc (Figura 4.25). Esta subestructura fue formada por la interaccion del viento
rapido de WR con el viento previo mas lento de SGA (ambos supersonicos). La densidad maxima de
este “cascaron” es de 8 X 102 gr/cm®, con un AR = 0.6 pc y aunque su densidad esta por debajo del
limite para ser observado radiativamente es un indicativo del tipo de estructuras que pueden formarse
en el MCE poco antes de la explosion como respuesta a los cambios evolutivos de la estrella central.
La velocidad de éste ultimo ‘cascaron” es de ~ 700 km/s.
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Figura 4.25. Izquierda: Logaritmo de la densidad del MCE pre-SN que rodea a la estrella de
29MoR en escala de grises. La densidad esta en gr/cm3. Derecha arriba: Densidad vs.
distancia sobre una linea de vision radial que atravieza el cascarén. Notese la estructura
mas interna tipo cascarén formado por la interaccién del viento rapido de WR con el mas
lento de SGA (ambos supersoénicos) que esta a una distancia de 3.8 pc y tiene una densidad
maxima de 8 X 10%° gr/cm’. Derecha abajo: Velocidad del MCE como funcién de la

distancia. Puede observarse que la velocidad del cascarén mas interior es de
aproximadamente 700 km/s.

Para la explosion de la SN en éstas estrellas precursoras WR, Unicamente realizamos la
simulacion numérica en la de 29MoR, dentro de los 20 pc que rodean la estrella central. En la
direcciéon azimutal nuevamente la region cubierta es de 22.5°. La malla 2D tiene un tamafio de 400 X
50 zonas, que corresponden a la misma resolucion espacial de la simulacién numérica de las estrellas
de 23, 28 y 29Mo (0.05 pc X 0.45°). La Figura 4.26 (izquierda) muestra la interacciéon de la onda de
choque de la SN con el MCE que rodea a la estrella de 29MoR. El primer gajo (tsy = 0 afios) es el que
se encuentra a la extrema derecha (en la direccién de las 3 horas si el circulo fuera un reloj) y la
evolucién sigue en el sentido contrario a las manecillas del reloj, cada una At = 334 afos después que
la anterior. La masa eyectada por la SN es de 8.4Mo, con una energia de 1 X 10°' ergs.

La flecha indican la distribucion de masa (log p) alrededor de la estrella de 29MoR en 334 arios

después de la explosion. En la misma Figura 4.26 (derecha) se muestra un corte unidimensional de la
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densidad y la velocidad en funcion de la posicion del MCE indicado por la flecha. La velocidad del
choque directo a tsy = 334 anos es de 6,800 km/s en Ry = 3.1 pc.

delta t = 334 yrs x/' 29MoR
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Figura 4.26. Izquierda: Evolucion post-SN del MCE alrededor de la estrella de 29MoR. El
medio pre-SN es el mostrado en direccion de las 3 horas si el circulo fuera un reloj, y la
evolucién sigue la direccidon contraria a las manecillas. La flecha indica la distribucion del
MCE a 334 arios después de la explosion de SN. La densidad estd en gr/cm3. Derecha
arriba: Densidad vs. distancia sobre una linea de visién radial que atravieza el cascarén.
Notese que la fragmentacion del cascar6n rompe la simetria esférica y mas alla de 5 pc el
perfil lineal de la densidad depende de la posicion que atravieza la linea de corte. Derecha

abajo: Velocidad del MCE como funcion de la distancia. Puede observarse el choque directo
de la SN a 3.1 pc.

La onda de choque golpea la estructira tipo cascarén mas interior en tsy = 400 anos
aproximadamente y el choque directo comprime y se transmite a través de ella, llegando a alcanzar
densidades de 8 X 10%° gr/cm® después de la colisién. Durante la interaccién también se produce un
choque en reversa. Como el material eyectado por la SN es mucho mas masivo que el de éste
sub-cascardn (< 0.5Mo) la masa eyectada lo barre mientras el frente de choque directo lo comprime y
atravieza, apareciendo del otro lado en tsy = 500 anos donde seguird chocando el MCE. Después de
650 afos el frente de choque directo se encuentra a una distancia de 5.5 pc, mientras el choque en

reversa esta en 4.7pc (R/ Ry = 0.85), con el material chocado del sub-cascarén entre ambos frentes de
choque (ver Figura 4.27).
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El cascardon sigue expandiéndose barrido por la masa eyectada y finalmente, la onda de
choque que lo antecede golpea los n6dulos mas densos del cascaréon fragmentado. La colisién ocurre
en tsy ~ 1670 afos con una velocidad de 5,500 km/s. En las zonas donde la onda de choque se
encuentra con los nédulos densos aparece un nuevo frente de choque que se transmite por ellos,
mientras aparece un choque en reversa. La estructura de choques transmitidos y en reversa en esta
regiébn es altamente complicada porque la densidad de la zona no es uniforme y los choques
interaccionan unos con otros de forma cadtica. De forma general, la posicion de los frentes de choque
“promedio” (directo y en reversa) durante la colision se muestran en la Figura 4.28 sobre una linea de
vision que no incluye ningun fragmento denso: (abajo) después de ~ 2340 anos el choque directo ha
atravesado el cascardn en las regiones sin nédulos, tiene una velocidad de ~ 6000 km/s y se
encuentra en una posicién de 15.7 pc mientras que el choque en reversa esta en 10 pc. Si el corte se
hubiera incluido un fragmento mayor, la velocidad y posicién del choque transmitido seria menor. La
velocidad del material entre los frentes de choque “promedio” es muy variable debido a la naturaleza
fragmentada del material, llegando a ser de 3000-4500 km/s en el material poco denso, mientras que
en los nédulos mas densos es de 500 — 800 km/s. En la misma Figura 4.28 (arriba) se muestra la
densidad del cascaron chocado: el pico mas bajo corresponde a material del MCE chocado donde
puede verse el material de la masa eyectada y la complicada zona de interaccion que presentan la
onda de choque y los nédulos fragmentarios.
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Cuando la onda de choque colisiona con el cascardn fragmentado transmite una gran cantidad
de su energia a los nédulos. Si la onda de choque se vuelve radiativa su velocidad decrece
notablemente y la aceleracion de los nédulos no es muy grande. En el caso de la SN de la estrella de
29MoR puede observarse (Apéndice B) que los nddulos no avanzan mucho desde su posicién inicial.
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500 — 800 km/s.

4.5. Discusion.

En este capitulo simulamos numéricamente la evolucién temporal del MCE en nuestras
estrellas de 23, 28, 29, 29R, 30 y 33Mo, desde ZAMS hasta el final de su vida incluyendo la eyeccion
de masa de alta velocidad por la SN.

Inicialmente, todas las estrellas desarrollan un viento estable en SP cuya pérdida de masa y
velocidad va variando en el tiempo, de forma que su luminosidad mecanica permanece
aproximadamente constante durante SP. Este viento produce una burbuja de viento chocado, que al
expanderse barre el MIE y forma un cascaron estable. Los cascarones mas extensos son producidos
por las estrellas que tienen mayor Ly (las mas masivas).

Después de SP el viento continda modificando el MCE de distintas formas, dependiendo de las
etapas evolutivas que desarrolla la estrella central. En base a éste criterio, nuestra muestra estelar
puede agruparse en tres conjuntos distintos: las que finalizan su vida como SGR (23Mo), las que
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presentan evolucion post-SGR y mueren como SGA o SGAm (28 y 29Mo) o bien, como WR (29R, 30 y
33Mo). Esta diferencia en las evolucién estelar tiene una gran repercusién en el MCE.

La secuencia evolutiva de la estrella de 23Mo es SP > SGR - SN. Durante SP forma un
cascarén muy extendido de 33.1 pc de radio que encierra el viento libre supersoénico de la estrellay a
una burbuja muy extensa de viento de SP chocado, a alta presién y temperatura. En SGR la velocidad
del viento estelar cae abruptamente de 10° a 10 km/s y la tasa de pérdida de masa aumenta de forma
significativa (Figuras 4.3 — 4.8) produciendo un viento muy denso que forma un segundo cascardn
(cascaron SGR). El cascardn SGR refleja la abundancia quimica superficial de la estrella en ésta etapa
y esta enriquecido con elementos quimicos producidos en el ciclo CNO y que fueron transportados a la
superficie de la estrella por dragado estelar.

El viento de SGR no produce una burbuja de viento chocado, sino que el viento libre es el que
barre y forma directamente el cascaron SGR cuya posicion esta determinada por una competencia
entre la presion dinamica del viento y la presion térmica de la burbuja de viento chocado de SP. En
nuestro caso, obtuvimos Rser = 3.5 pc al final de la vida de la estrella de 23Mo. Este cascarén es
dinamicamente estable con AR = 0.4 pc, donde no hay que olvidar que estamos modelando el caso
ideal de un viento simétricamente esférico y sin eyecciones episédicas de masa (situacién
cuestionable en las etapas SGR y WR donde la pérdida de masa puede ocurrir en forma de
eyecciones episddicas ademas del viento suave [Pismis et.al. 1977; Smith et.al. 1988]). La masa final
del cascarén SGR es de 3.1Mo, y la del viento libre es de ~ 5.8Mo. Este es el Gnico caso donde el
material eyectado por la SN interactuara con el perfil muy denso (p ~ r ) del viento SGR, que se
extiende desde la estrella hasta el cascarén SGR. Durante la explosion de SN de la estrella de 23Mo
son eyectadas al espacio 11.6Mo (Tabla 3.12) con un perfil de velocidades lineal. El frente de choque
interactia inicialmente con el viento libre de SGR a una velocidad inicial de 4,200 km/s, y el material
eyectado va detras a menor velocidad. En tsy = 334 afnos (aproximadamente la edad actual de Cas A)
el frente de choque directo apenas se ha desacelerado (~ 4 000 km/s), esta en Ry = 2.2 pc y el
M, 11.6Mo
M,  3.6Mo

material eyectado todavia esté en expansion libre ( = 3.2) La posicion del choque en

reversa esta en 1.7 pc, reproduciendo aproximadamente bien las posiciones de los frentes de choque
observadas en Cas A (Gotthelf et. al. 2001)
La colision del frente de choque directo y el cascarén de SGR (Rsgr = 3.5 pc) ocurre en tgy =

830 anos, cuando la velocidad del choque directo ha caido a Ra~ 3,600 km/s. Durante la colision se
forma un nuevo frente de choque directo que se transmite en el interior del cascarén y un choque

reflejado (reversa) que se propaga hacia el centro de la explosién, chocando el material de la masa
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eyectada. Este choque en reversa es débil y viaja hacia atrds en un sentido lagrangiano, aunque para
un observador externo el sistema entero se expande hacia fuera como puede verse en el Apéndice B.

A medida que el choque directo atraviesa el cascarén, lo comprime y calienta de forma que se
presenta un gran aumento en la luminosidad de rayos X. Durante este tiempo el RSN tendra una
emisién de rayos X tipo “doble cascar6n” con doble pico de emisién, donde un pico corresponde al
frente de choque y el otro pico corresponde a la posicion del choque en reversa reflejado por la colision
(Dwarkadas 2005).

Mientras el frente de choque atravieza el cascarén su velocidad cae dramaticamente y el
material eyectado empuja el cascarén de SGR, que aumenta su radio. El frente de choque tarda en
atravezar el cascaron aproximadamente el tiempo que éste duplica su tamafno (Dwarkadas 2005) que
en nuestro caso ocurre en tgy ~ 1,500 afos (ver Apéndice B). Cuando aparece del otro lado, el choque
directo empieza a frenarse al entrar en la burbuja de alta presion de viento chocado de SP, a medida
que barre mas masa. Después de un tiempo el remanente “olvida” que interacciond con un cascarén y
prosigue con sus siguientes etapas evolutivas. Nuestra simulacion computacional s6lo cubre hasta 10
pc y tsy = 5 000 afos, por lo que no alcanzamos a observar cuando el RSN entra en la fase Sedov.

Por otro lado, las estrellas de 28 y 29Mo hacen una incursion al azul post-SGR. Su trayectoria
evolutiva en el diagrama HR es SP > SGR > SGA > (SGAm, en la de 29Mo) > SN. En SGR forman
un cascarén estacionario a una distancia aproximada de 3.3pc, pero durante la incursion al azul el
viento de ambas estrellas nuevamente aumenta su velocidad hasta alcanzar velocidades de ~ 400-
500 km/s. En contraste, la tasa de pérdida de masa disminuye respecto a la de SGR en un orden de
magnitud y el nuevo viento rapido es menos denso. Este viento de SGA nuevamente es supersonico y
produce un choque terminal casi adiabatico y una burbuja de gas chocado de SGA cuya expansion
construye un nuevo cascaron (cascaron azul, ver Figura 4.16) de viento SGA chocado y barrido de
SGR. La composicion quimica del cascarén azul es una mezcla del viento de SGA y de la ultima etapa
del viento SGR, y se va enriqueciendo con elementos pesados a medida que prosigue la evolucion de
la estrella central (ver Capitulo 3).

El cascarén azul desde su formacién se ve afectado por inestabilidades de Rayleigh-Taylor que
van creciendo en intensidad conforme el cascarén se expande. El cascarén azul eventualmente
alcanza al cascaron SGR estacionario y colisionan. El primer cascardn (azul) barre al segundo (SGR) y
ambos se unen y siguen expandiéndose a una velocidad menor a medida que las inestabilidades
crecen aun mas, aunque no lo suficiente para fragmentar al nuevo cascarén.

Las Figuras 4.17 muestran la posicion del cascaron azul+SGR al final de la vida de las
estrellas de 28 y 29Mo. En ellas puede observarse un cascardn inestable pero continuo que encierra
al viento libre supersonico de SGA y a la burbuja de viento SGA chocado. La masa eyectada durante
la explosion de estas estrellas cae en el rango de 7-9Mo e inicialmente interaccionara con el viento
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libre de SGA, que es muy poco masivo (< 0.1 Mo). La velocidad inicial del choque directo de la SN es
de 8,000 km/s y en tsy = 334 anos (la edad de Cas A) ya ha atravesado toda la zona de viento libre y
se encuentra en el salto en densidad del inicio de la burbuja de viento de SGA chocado (Figuras 4.18 y
4.20) que se encuentra a una distancia de 3pc en la estrella de 28Mo y en 3.6pc en la estrella de
29Mo. La zona de viento libre de la estrella de 29Mo es mas extendida porque al final de su vida la
velocidad de su viento es mayor que la de 28Mo, y por lo mismo, la luminosidad mecanica y el
momento que transporta también es mayor.

El frente de choque de la SN alcanza el cascar6n azul+SGR en tsy= 1100 afios en la estrella
de 28Mo y en tsy = 830 afos en la estrella de 29Mo. Aunque la velocidad de Ry es aproximadamente
la misma en ambos casos, el cascardén de 29Mo esta mas cerca de la explosién. La colision comprime
el material del cascarén y produce un subito aumento de la presion y temperatura, que ocasiona
emision de rayos X. ElI RSN evoluciona de forma similar al Caso 2 descrito en Dwarkadas (2005), en

del ) : : ]
nuestro caso con A= A4 €L CATCATON 5 4 g choque de SN pierde una gran cantidad de energia

masa eyectada

al colisionar con un cascarén tan masivo, de forma que el choque transmitido en el cascarén se debilita
grandemente. La transferencia de momento del frente de choque al cascarén causa que el remanente
entero se expanda hacia fuera, mientras el choque en reversa tiene altas velocidades hacia el centro
de la estrella.

En el caso de la estrella de 28Mo, la transferencia de momento acelera el cascardn al principio
de la colision pero no lo fragmenta. Sin embargo, la aceleracibn aumenta la longitud de las
inestabilidades del cascaron, que finalmente terminan por fragmentarlo en tsy = 2 500 afos, cuando
tiene en un radio de ~10 pc. Cerca de tsy = 4800 afos el choque en reversa alcanza el centro del
remanente.

La longitud de las inestabilidades en el cascaron azul+SGR de la estrella de 29Mo son mas
grandes y se fragmenta sélo 300 anos después de que el frente de choque lo impacta. Se transfiere
una gran cantidad de momento al cascardn que empieza a desplazarse hacia fuera mientras se rompe,
y los nédulos fragmentarios producidos tienen un complicado perfil de velocidades y densidades. El
choque directo es debilitado por la colisién y fragmentacion y su velocidad se ve grandemente
disminuida, mientras que el choque en reversa alcanza el centro de la explosion en tgy = 4, 840 anos.
Después de 5 000 anos todavia permanece material del cascarén en forma de nédulos dentro de los
10pc que rodean el centro de la explosion (Apéndice B). En éste caso, la fragmentacion temprana del
cascardn causa que la masa eyectada por la SN fluya mas facilmente por las regiones fracturadas, en
donde tampoco el frente de choque disminuye tanto su velocidad. Esto puede modificar grandemente
la forma y evolucion del remanente de SN.
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Finalmente, nuestra muestra contiene al grupo de de estrellas de 29R, 30 y 33Mo. La
secuencia evolutiva de estas estrellas es SP > SGR - WR - SN (ver Capitulo 3 para los detalles de
cada estrella en particular). Todas forman un cascarén de radio mayor a 33 pc en SP y un cascarén
SGR de 3 pc o menos. Cuando la estrella evoluciona hacia WR el nuevo viento supersonico (con
velocidades 10° km/s) y poco masivo (la pérdida de masa es menor que la de SGR en un factor de 2-
4) nuevamente produce un choque terminal cuasi-adiabatico que crea una burbuja de gas chocado y
un cascaron WR.

Desde su formacion el cascaron WR también desarrolla inestabilidades dinamicas tipo
Rayleigh-Taylor y/o Vishniac, cuya longitud va creciendo rapidamente (Garcia-Segura et.al. 1996).
Posteriormente, la colision del cascaron WR con el de SGR comprime y fragmenta ambos cascarones,
formando nédulos de material denso que contindan siendo acelerados por la burbuja de gas chocado
primero, y directamente por el viento de WR después. En todas estas estrellas la fragmentacion de los
cascarones (WR + SGR) ocurre a una distancia mayor a 5 pc, cuando todavia faltan 10° afios para la
explosion de SN por lo que los nédulos continuan avanzando hasta alcanzar una distancia mayor a 10
-25 pc, dependiendo de la masa inicial de la estrella. Los dedos de material rapido llegan a extenderse
aun mas, hasta 20 -35pc. El espectro de densidades y velocidades de estos nddulos es muy variado,
dandole al MCE un aspecto anisotropico en densidad. Los nédulos fragmentadrios tendran una
composicion quimica resultado de la mezcla de ambos cascarones en colisién (WR + SGR): es decir,
material rico en H & He de la superficie de la SGR y otro enriquecido en He & N, pero pobre en H,
reflejo de la composicién quimica de la superficie de la WR.

Cuando la estrella central explota el frente de choque directo interactua directamente con el
viento libre de WR que rodea a la estrella central. Este viento es poco masivo, por lo que el material
eyectado por la SN se mueve en expansion libre y el frente de choque apenas se desacelera. La
simulacion de la explosién Unicamente la realizamos en la estrella de 29MoR, en donde la onda de
choque golpea a los fragmentos del cascardn en tgy ~ 1670 afos, con una velocidad de 5,500 km/s. En
las regiones donde la onda de choque se encuentra con los nédulos mas densos transmite un nuevo
frente de choque, a la par que aparece un choque en reversa. La velocidad de transmision depende de
la densidad del material, por lo que la estructura de choques transmitidos y en reversa en esta region
es altamente complicada por la inhomogeneidad de la zona, de forma que los choques interaccionan
unos con otros de forma turbulenta. Puede obtenerse una posicién y velocidades “promedio” del frente
de choque directo y reflejado, pero varia grandemente de una zona a otra por la naturaleza
fragmentada del material. La velocidad del material entre los frente de choque llega a ser de 3 000-
4 500 km/s en las regiones poco densas, mientras que en los n6dulos mas densos es de 500 — 800
km/s. Cuando la onda de choque colisiona con el cascardn transmite una gran cantidad de su energia

153



cinética a los ndédulos. Si los ndédulos son muy densos, la onda de choque se vuelve radiativa, su

velocidad decrece notablemente y nédulos se aceleran poco.

La siguiente tabla resume el tipo de cascar6n producido por cada estrella, su masa y la

distancia a la que se encuentra al momento de la explosiéon de la SN:

Estrella | Cascaron (tipo) | Radio (pc) | Masa (Mo)
23Mo SGR 3.5 3.1
28Mo Azul+SGR 7.4 17.2
29Mo Azul+SGR 6.0 16.6

29MoR WR+SGR 10-15 17.9
30Mo WR+SGR > 30 22.2
33Mo WR+SGR > 30 26.1

Contrastando nuestros resultados con otros trabajos sobre Cas A, encontramos que podemos
comparar los de nuestra estrella de 23Mo con el trabajo de Chevalier & Oishi (2003) que proponen
como precursor de Cas A a una SGR. Ellos encuentran que las propiedades dinamicas y la emision de
Cas A sugieren que esta interactuando con un viento denso de supergigante roja (mas denso que el de
WR) que explicaria la gran cantidad de MCE chocado y la tasa de expansion media del frente de
choque. Encontramos que nuestra estrella de 23Mo explota como SN cuando es una SGR y el MCE
que la rodea esta formado por el viento denso y el cascaron SGR. En tsy = 334 anos el frente de
choque directo esta en Ry = 2.2 pc, tiene una velocidad de 4000 km/s y ha chocado 3.6Mo del viento
de SGR. El choque en reversa esta en 1.7 pc, dando un cociente de R/Rq ~ 0.77. El choque directo
observado en Cas A esta en una posicion de Ry = 2.5 £ 0.2 pc (Gotthelf et.al. 2001) con una velocidad
de ~ 5 000 km/s (Vink et.al. 1998; DelLaney & Rudnick 2003) y el choque en reversa esta en Ry = 1.6
pc. Con estos datos el cociente R/Rqy de Cas A es de 0.68, el cual aproximamos con nuestra
simulacién. Dinamicamente, nuestros resultados concuerdan con los observados en Cas A y son
consistentes con los obtenidos por Chevalier & Oishi (2003).

Por otra parte, la interaccién de la onda de choque de la SN con los cascarones azules (28 y
29Mo) es sustancialmente distinta. La masa eyectada durante la SN (7-8Mo) es menor a la masa del
cascaron que las rodea, e inicialmente la masa eyectada interaccionara con el viento libre de SGA que
es muy poco masivo (< 0.1 Mo). La velocidad inicial del choque directo es de 8,000 km/s y en tsy = 334
anos (la edad de Cas A) el choque directo ya ha recorrido toda la zona de viento libre y se encuentra
con el salto de densidad del inicio de la burbuja de gas chocado de SGA. Los perfiles de densidad y
velocidades del material en esta etapa se muestran en las Figuras 4.18 y 4.20: el frente de choque
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directo esta aproximadamente en Ry ~ 3 pc, con una velocidad mayor a 7 000 km/s y el choque en
reversa esta en ~2.4 pc (R/Rq ~ 0.8). La masa chocada es apenas la del viento libre de SGA que es
menor a 0.1Mo, en gran contraste a la gran cantidad de masa chocada observada en Cas A.

Para ajustar las observaciones e incrementar la cantidad de masa chocada, Borkowski et. al.
(1996) proponen que el progenitor de Cas A es una SGA cuyo cascaron (formado de la interaccion del
viento de SGA con el previo de SGR) se encuentra a una distancia de s6lo 1.6 pc de la estrella central,
con una densidad de n = 15 cm®y una masa de 4.6 Mo; condiciones que logran argumentando que el
viento de SGA inici6 4.8 X 10* afios antes de la explosién. En su trabajo, la onda de choque de la
explosion se propaga rapidamente en la region de viento libre y luego se frena por la interaccion con el
cascaron circunestelar denso. Estando este cascardn mas cerca, sera chocado por la SN en épocas
mas tempranas. Como la masa eyectada es menor a la del cascarédn la colision de ambos produce una
fuerte compresion, aumento en la emision de rayos X y un rapido choque en reversa, termalizando
rapidamente la masa eyectada por la SN (ver Apéndice B). Con éstas condiciones reproducen el perfil
de velocidades de Cas A en tgy = 334 anos, suponiendo que la masa eyectada por su supernova es de
3Mo, y que el frente de choque ya ha chocado todo el cascarén que rodea la estrella y ha aparecido
del otro lado.

En nuestra estrella de 29Mo encontramos que 4.5 X 10* afios después del inicio del viento de
SGA (aproximadamente a la misma edad de los calculos de Borkowski), el cascaron azul esta a una
distancia de 1.6 pc y el de de SGR a 3.5 pc (ver Figura 4.29). La masa aproximada de nuestro
cascaron azul es de ~ 2.05 Mo. Este MCE nuestro es muy similar al considerado en Borkowski et. al.
(1996) como el medio circundante pre-SN de Cas A. La eyeccién de 3Mo por una SN en este MCE con
una velocidad de inicial de V = 20,000 km/s, reproduce bien los resultados unidimensionales de
Borkowski et. al. (1996) con la diferencia que en nuestra simulacién la onda de choque fragmenta el
cascaron azul que es menos masivo y mas delgado. Este cascaron sera golpeado y barrido por la
onda de choque de la SN, reproduciendo las caracteristicas cinematicas observadas en Cas A,
incluyendo la gran cantidad de masa chocada observada.

Sin embargo, notamos que para nuestra SGA de 29Mo el cascarén azul tiene un radio de 1.6
pc cuando la estrella central todavia esta quemado He en su nucleo (Y¢ = 0.12) y aun le restan 1.2 X
10° afios de vida. Este tiempo que resta de su evolucién es la causa de que nuestros cascarones sean
mas extendidos, porque nuestras estrellas tienen tiempo adicional para que su cascaron azul crezca y
llegue a barrer al de SGR. Para que nuestros cascarones azules se encuentren a una distancia menor
o igual a 1.9 pc en el momento de la explosion debe ocurrir que: (a) la duracién de la etapa SGA sea
de 10* afios; o bien que (b) que la duracién de SGA sea de 10° afios pero que la velocidad del
cascaron azul sea mucho menor (~ 10 km/s). La etapa de SGA de nuestras estrellas de 28 y 29Mo
dura 10° afios. El tiempo podria acortarse si la estrella realizara varias incursiones al azul post-SGR,
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regresando a la parte roja después de cada una de ellas. Durante cada una de estas incursiones
habria alternancia entre un el viento rapido y el viento lento, que producirian varios cascarones
anidados. N. Langer ha obtenido un comportamiento evolutivo de éste tipo en una estrella de 20Mo
con metalicidad LMC que propone como precursor de 1987A (Langer et.al. 1989). Nosotros hemos
obtenido un comportamiento similar para una estrella de 27Mo con metalicidad solar en la que
incluimos rotacion, que no presentamos en ésta tesis y que se discutira en un trabajo posterior.

t =5 578 000 yrs oy =333 yrs

10 7 & 25 0 28 5 715 f1ope
B ]
-27 -26 -25 -24 -23 -22

Figura 4.29. A la izquierda: Densidad (log p) del MCE de nuestra estrella de 29Mo a 4.5 X 10*
anos después del inicio del viento de SGA (aproximadamente el mismo tiempo de Borkowski et.
al. 1996) donde se observa que el cascarén azul esta a una distancia de 1.6 pc y el de de SGR a
3.5 pc. La parte interior de éste MCE es similar al considerado en Borkowski et. al. (1996) como
el medio circundante durante la SN de Cas A. En cambio, a nuestra estrella todavia le restan 1.2
X 10° afios de vida. Derecha: Estructura en densidad de la interaccion de una masa eyectada de
3Mo con el cascarén azul a tsy = 334 afos, tomando como medio pre-supernova la figura de la
izquierda. Puede observarse que el cascar6n azul empieza a fragmentarse (¢ estructuras tipo
QSF?), el frente de choque directo esta en una posicion de Ry = 2pc y el de reversaen R, = 1.5
pc (R/Rq = 0.75), reproduciendo aproximadamente bien las posiciones de los frentes de choque
observados en Cas A (Gotthelf et.al. 2001). El cascaron SGR todavia no ha sido alcanzado por
la onda de choque.

La otra opcion para lograr cascarones azules mas pequenos es que fueran mas lentos, lo que
sucederia si la tasa de pérdida de masa en SGR fuera mayor a la considerada en nuestros calculos
(ver Ec. 4.12) o bien, que la tasa de pérdida de masa de SGA fuera menor. Un efecto combinado de
ambas opciones nos daria cascarones azules mas lentos que se localizarian mas cerca de la estrella
en el momento de la SN, como el anillo observado alrededor de 1987A (McCray 1993). En un trabajo
futuro se exploraréa ésta posibilidad.
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Finalmente, las estrellas de 29R, 30 y 33Mo desarrollan cascarones WR que debido a su alta
velocidad colisionan con el de SGR durante la vida de la estrella, mezclandose y fragmentandose por
el crecimiento de sus inestabilidades de Rayleigh-Taylor. Varios autores han propuesto una WR como
precursor de Cas A basados en las abundancias quimicas de los QSF (Peimbert 1971; Fesen et.al.
1987). En Garcia-Segura et.al. (1996) se explora numéricamente el MCE de ésta propuesta, - para el
caso de una WR de 35Mo - encontrandose que para que ajuste con las observaciones de Cas A es
necesario que la etapa WR tenga una duracion del orden de ~ 10* afios.

En nuestras estrellas las etapas WR duran 10°afios y los nddulos fragmentarios se encuentran
a gran distancia de la estrella central (15-30 pc) en el momento de la explosion de SN. Interior a estos
cascarones fragmentarios se encuentra el viento libre de WR que es muy poco denso y que en
algunos casos esta interaccionando directamente con los fragmentos del cascardn, produciendo
choques de proa. Después de tsy = 334 anos, el frente de choque directo de la SN de 29MoR se
encuentra en Ry = 3.1 pc, pero esta posicion puede variar dependiendo de la velocidad inicial del
choque. La cantidad de viento chocado es todavia menor que en el caso de las SGA.

La velocidad del frente de choque producido por la SN es de 8,000 km/s, y alcanza al cascaron
fragmentado aproximadamente 2,000 afnos después de la explosion. La interaccion del frente de
choque de la SN con los nédulos fragmentarios del cascaron WR+SGR producen en cada ndédulo
choques transmitidos de menor velocidad (la velocidad depende de la densidad del material), mientras
que en las zonas de menor densidad la caida en la velocidad del frente de choque no es tan grande.
Cada colision produce también su respectivo choque en reversa con velocidades distintas, lo que
causa que la distribucion de velocidades de la zona sea altamente complicada porque la densidad del
material no es uniforme y los choques interaccionan unos con otros de forma turbulenta. Debido a su
naturaleza fragmentada, la velocidad del material chocado es muy variable llegando a ser de 3000 -
4500 km/s en el material poco denso, mientras que en los nédulos mas densos es de 500 — 800 km/s.
Hay que recordar que estas simulaciones sélo se hicieron para la estrella de 29MoR.

Cuando la onda de choque colisiona con el cascarén fragmentado transmite una gran cantidad
de su energia cinética a los nédulos. Si la densidad de los nodulos causa que la onda de choque se
vuelva radiativa, la energia se disipa, su velocidad decrece notablemente y la aceleracion de los
noédulos no es muy grande. Observaciones en rayos X de Cas A muestran que existen nédulos
exteriores con una tasa de expansion media de 0.2 + 0.01 % afio’ que estan relacionadas con la
expansion del choque directo. Interior a esto se observan otros nédulos con emisién débil de rayos X
(asociados a los QSF) que tienen un comportamiento mas caético, con grandes variaciones en las
tasas de expansion y algunos movimientos aparentemente hacia adentro, los cuales son consistentes
con una onda de choque expandiéndose e interactuando con un medio nudoso no-uniforme (DeLaney

et.al. 2004). Estas observaciones concuerdan con la apariencia cadtica de nuestro cascarbn WR+SGR
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fragmentado despues de que el frente de choque interacciona con él, donde los nédulos chocados
mas densos y lentos recuerdan a los QSF. Sélo que en las estrella de 29MoR estan situados en R ~
15 pc. En el caso de las estrellas de 30 y 33Mo los nédulos estarian a distancias mucho mayores.

Mencién aparte merece el hecho de que la estrella de 29MoR produzca un dltimo cascardn por
la interaccién del viento rapido de WR, con el viento previo (mas lento) de SGA. Como la etapa de WR
es corta, éste cuarto cascarén no crece mucho en tamafno y se encuentra a una distancia de R ~ 3.8
pc al momento de la explosion. Aunque su densidad no es muy alta (~ 8 X 10 gr/cm®) y es muy poco
masivo (< 0.5Mo), es indicativo del tipo de estructuras que pueden formarse en el MCE poco antes de
la explosién en respuesta a los cambios evolutivos de la estrella central. En este caso, es claro que la
rotacion estelar cambia las escalas de tiempo evolutivas de la estrella y generalmente también toda su
evolucién (hay que recordar que la estrella de 29Mo no forma WR, mientras que la de 29MoR si lo
hace). Es necesario explorar diversos escenarios de estrellas en rotacion a distintas velocidades para
reducir su duracion en las ultimas etapas como WR.

Este ultimo cascardn es chocado durante los primeros afos (tsy~ 400 afos) y la colision podria
haber ocurrido antes si la velocidad de la onda de choque fuera ligeramente mayor o si el cascarén
hubiera estado mas cerca de la estrella. Después de la colision, cuando el frente de choque ha
atravezado el cascardn tenemos una situacién que recuerda mucho al SNR de Cas A: los QSF podrian
ser la emision en éptico del cuarto cascarén chocado que esta entre el frente de choque que ha
aparecido del otro lado (y esta siendo acelerado por el gradiente de densidad) y el choque en reversa
que esta termalizando la masa eyectada.

Volviendo a los cascarones WR, tenemos que al igual que en el caso de las SGA, también
puede conseguirse que la velocidad del cascaron WR sea menor si aumentamos la tasa de pérdida de
masa en SGR (ver Ec. (4.12)), o bien, disminuimos la tasa de pérdida de masa de WR. Esto ultimo
parece estar de acuerdo con las observaciones (Hamann & Koesterke 1998) que reducen la tasa de
pérdida de masa de WR en un factor 2 -3 respecto a la utilizado en éste trabajo. Un efecto combinado

entre el aumento de M r y disminucién de Mwr produciria cascarones WR mas lentos y, por lo

mismo, menos extendidos.
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Capitulo 5

Resultados y conclusiones.

El objetivo de ésta tesis es explicar los datos observacionales del SNR Cas A como resultado
de la explosién de una estrella masiva que tuvo diversas fases de pérdida de masa previas a la SN.
Para esto calculamos modelos evolutivos de estrellas en el rango de 23 - 33Mo con metalicidad solar,
desde ZAMS hasta el quemado hidrostatico de O en su nucleo, en las que se incluyé pérdida de masa

por medio de un viento uniforme cuyos principales parametros (M, v_, ) son calculados por el cédigo de

evolucion estelar en base a caracteristicas de la estrella en cada etapa. El rango de masas estudiado
cae dentro del propuesto por varios autores como la masa del precursor de Cas A (Fesen, Becker &
Blair 1987; Garcia-Segura et.al. 1996). Este remanente se caracteriza por tener un anillo de emision
intensa en varias longitudes de onda asociado al MCE chocado por la SN, por lo que también
construimos modelos numéricos de la evolucién del MCE (su interaccion con el viento estelar durante
cada etapa evolutiva) para explicar sus caracteristicas morfolégicas y cinematicas.

Cas A es el prototipo de los SNR jovenes y ricos en oxigeno, de cual se ha determinado su
abundancia quimica a partir de observaciones en 6ptico y en otras longitudes de onda (ChK79, Vink et.
al. 1996, Fesen 2001). En Cas A se ha observado sobreabundancia de elementos producidos en las
Ultimas etapas de quemado estelar por el quemado hidrostatico de O (Si, S, Ca, Ar), lo que indica que
se trata de un RSN proveniente de un progenitor masivo (M > 10Mo, Chevalier 1981) y que el material
que vemos expuesto fue eyectado desde regiones muy profundas de la estrella progenitora.

Cas A ha sido observado en practicamente todas longitudes de onda, desde el radio (p. €j.
Fabian et. al. 1980; Braun et. al. 1987) hasta en altas energias de rayos-y de TeV (Aharonian et. al.
2001) lo que lo convierte en uno de los mejores “laboratorios” astronémicos para estudiar una gran
variedad de fenémenos fisicos (ver Capitulo 1) que se dan durante la explosion de la SN y la
subsecuente evolucion del RSN. Las restricciones observacionales para determinar el precursor de
Cas A son muchas, pero las mas fuertemente establecidas son las abundancias quimicas observadas
en los QSF, NKs y FMKs; la presencia de un remanente estelar en el centro del SNR y los limites
observacionales de masa eyectada, barrida y chocada, asi como la posicién del frente de choque.
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Cada uno de éstas observaciones limita fuertemente la masa del precursor, tal como se discute en
Young et. al. (2005).

A continuaciéon haremos un resumen general de los principales resultados obtenidos en ésta
tesis para después hacer la comparacién con las observaciones de Cas A que limitan fuertemente la
masa de su precursora, con la finalidad de encontrar el modelo estelar que ajuste mejor a todas las

observaciones.

5.1. Resultados generales.

En ésta tesis combinamos tratamientos numéricos que generalmente se usan de forma
separada. Usamos el cédigo de evolucién estelar de Goéttingen (STERN, ver Capitulo 2) para construir
un conjunto de modelos evolutivos de probables precursoras con masas de 23, 28, 29, 30y 33 Mo. El
limite superior de éste rango fue tomado de acuerdo a Garcia-Segura et. al. (1996) usando la hipétesis
de que el precursor de Cas A fue una WR mientras que el limite inferior nos asegura tener al menos
una estrella que explote como supergigante roja (SGR), cubriendo el espectro de posibles precursores.
Es ampliamente conocido que las estrellas de metalicidad solar con masa menor a ~ 25Mo tienen
precursoras de SN a una SGR y que durante la explosion eyectan al espacio una gran cantidad de
masa (>10Mo), mientras que las WR descendientes de estrellas con masas iniciales M > 35Mo
eyectan una masa menor por la intensa pérdida de masa post-SGR. El comportamiento evolutivo de
las estrellas entre 20-35 Mo es altamente dependiente de parametros estelares como la pérdida de
masa, conveccion, la tasa de rotacion, etc..., situacion que se ve confirmada en nuestros modelos.

Ademas, hemos supuesto que el precursor de Cas A fué una estrella aislada apoyados en las
observaciones de rayos-X del Chandra que solo detectan una fuente puntual en el centro del RSN,
identificado como el remanente estelar de la explosion (Tananbaum 1999). Sin embargo, escenarios
de precursores binarios para Cas A han sido discutidos recientemente en Young et. al. (2005).

Todas nuestras estrellas tienen composicion quimica inicial tipo solar (X = 0.70, Y=0.28 y Z =
0.02), incluyen pérdida de masa y sélo en uno de los casos (29MoR) incluimos rotacion estelar. En
cada estrella obtuvimos las abundancias quimicas superficiales como funcién del tiempo t durante toda
la vida estelar y la estructura quimica interna final, ademas de la pérdida de masa y velocidad del
viento en cada etapa evolutiva. Para lograr mayor consistencia entre la evolucién estelar y la del medio
que rodea a la estrella conectamos ambos resultados al usar la pérdida de masa y velocidad del viento
obtenidos con STERN como condiciones de contorno en el cédigo magnetohidrodindmico ZEUS-3D,
usado para el tratamiento y modelado dinamico de flujos astrofisicos (descrito en el Capitulo 2) con el
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fin de simular numéricamente la interaccién del viento estelar con el MCE, desde ZAMS hasta la
muerte de la estrella (las primeras etapas en 1D y las post-SGR en 2D) incluyendo la eyeccién de
masa e inyeccidn de energia cinética por la SN, hasta tsy = 5000 afios.

En el Capitulo 3 de ésta tesis presentamos detalladamente la evolucion de cada una de
nuestras estrellas y en el Apéndice A se hace un resumen de la evolucion en el tiempo de los
principales parametros estelares en cada etapa asi como la estructura de abundancias quimicas de
nuestras estrellas al final de cada ciclo de quemado nuclear.

En resumen, la trayectoria evolutiva de cada estrella en el diagrama HR fue:

23Mo : SP > SGA - SGR - SNllp

28Mo : SP > SGA-> SGR -> SGA - SNIib

29Mo: SP > SGA-> SGR > SGA > SGAm -> SNilb

29MoR: SP > SGA-> SGR > SGA > WNL -> WNE - ?? - SN?
30Mo: SP > SGA-> SGR > WNL -> WNE -> WC - SNIb
33Mo: SP > SGA-> SGR > WNL > WNE -> WC/WO -> SNic

El tipo de SN asignado a cada estrella depende principalmente de la masa y tamafno de su
envolvente final y de la cantidad de H presente en ella, segun el criterio definido en Heger et. al.
(2003). La masa de la envolvente final de cada estrella se indica en la Tabla 3.4, donde se advierte
que la Unica que termina con una envolvente muy masiva (6.7Mo) rica en H es la SGR de 23Mo. El
resto de las estrellas finaliza con envolventes deficientes en H y menos masivas (~0.3Mo en 28 y
29Mo) o bien, como nucleos desnudos de He 6 C/O, sin presencia de H (30 y 33Mo). Para las
abundancias superficiales al final de la vida de cada estrella puede consultarse la Tabla 3.2.

En el Capitulo 4 de la tesis usamos la pérdida de masa y velocidad del viento estelar obtenida
con STERN para simular numéricamente la interaccion del viento con un MCE inicialmente uniforme y
homogéneo (n, = 13 cm® Willingale et.al. 2002). La inyeccién de masa y energia por vientos modifica
la distribucién del MCE, formando burbujas de viento chocado y cascarones densos de gas barrido que
rodean la estrella. De nuestras simulaciones se desprende que el tiempo que las estrellas pasan en
cada etapa evolutiva y su tiempo de vida total tiene una amplia repercusién en el tamafo y dinamica
de las burbujas y cascarones, y en todo el MCE de forma general. Todas nuestras estrellas producen
un cascaron de SP con radios mayores a 33pc (Tabla 4.7) y un segundo cascaréon SGR de mucho
menor radio (Tabla 4.8) cuya posicion depende de la masa inicial de la estrella. Estos cascarones de
SP y SGR son hidrodinamicamente estables (Garcia-Segura et.al. 1996) y entre ambos se desarrolla
una burbuja cuasi-adiabatica de viento chocado de SP, a alta presién y temperatura.
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Por su trayectoria evolutiva, la estrella de 23Mo s6lo forma éstos dos cascarones y un viento
lento y denso que la rodea al momento de su muerte. La composicién quimica de este viento y la del
cascarén SGR es la abundancia superficial tipica de SGR (ver Figura 3.9) rica en H. Cuando la SN
explota en éste medio durante la colision entre el frente de choque directo recorre la regién masiva de
viento libre de SGR frenandose mientras barre masa, hasta que golpea el cascaron de SGR (Rsgr =
3.5 pc) donde el frente de choque directo se transmite en el interior del cascarén y un choque reflejado
(reversa) se propaga hacia el centro de la explosion, chocando el material de la masa eyectada. A
medida que el choque directo atraviesa el cascardn, lo comprime y calienta de forma que se presenta
un gran aumento en la luminosidad de rayos X. Durante este tiempo el RSN tendra una emision de
rayos X tipo “doble cascarén” con doble pico de emisién, donde un pico corresponde al frente de
choque y el otro pico corresponde a la posicién del choque en reversa reflejado por la colision
(Dwarkadas 2005). Mientras el frente de choque atravieza el cascarén su velocidad cae
dramaticamente y el material eyectado empuja el cascarén de SGR, que aumenta su radio. El frente
de choque tarda en atravezar el cascaron aproximadamente el tiempo que éste duplica su tamafo.
Cuando aparece del otro lado, el choque directo debilitado continta frenandose al entrar en la burbuja
de alta presion de viento chocado de SP, a medida que barre mas masa. Después de un tiempo el
remanente “olvida” que interacciond con un cascardn y prosigue con sus siguientes etapas evolutivas.

Las estrellas de 28 y 29Mo ademas de producir cascarones SP y SGR, también construyen un
tercer cascardn (azul) creado por la interaccion del viento rapido post-SGR con el previo, mas lento.
Desde su formacion el cascaron azul esta sometido a inestabilidades de Vishniac y/o Rayleigh-Taylor,
cuya longitud depende de parametros del viento estelar. El cascaron azul es rapido (~ 40 km/s) y
eventualmente colisiona con el cascarén SGR, barriéndolo para formar un cascarén mas masivo y
extendido donde la longitud de las inestabilidades crece. Este nuevo cascarén (azul + SGR) alcanza
radios mayores a 5pc y, a pesar de estar perturbado por las inestabilidades de Rayleigh-Taylor,
permanece continuo hasta la explosion de la SN. El material del cascarén es abundante en H porque
la mayor parte del material del que esta compuesto fue eyectado en el viento de SGR, aunque también
presenta (en menor proporcion) abundancias tipicas de las SGA. El viento libre de SGA esta
enriquecido por He & N (ver Figuras 3.9 y 3.10) y aunque es deficiente en H, éste todavia es un
constituyente importante del viento. Al momento de la explosion la superficie estelar de ambas SGA es
rica en He, H & N, en ése orden.

Cuando la estrella explota y el frente de choque de la SN alcanza el cascarén azul+SGR la
colision comprime el material del cascaron y produce un subito aumento de la presion y temperatura,
que ocasiona emisién de rayos X. El choque pierde una gran cantidad de energia al colisionar con un

cascarén tan masivo, de forma que el choque transmitido en el cascardn se debilita grandemente. La
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transferencia de momento del frente de choque al cascardn causa que el remanente entero se
expanda hacia fuera, mientras el choque en reversa tiene altas velocidades.

En el caso de la estrella de 28Mo, la transferencia de momento acelera el cascarén al principio
de la colision pero no lo fragmenta. Sin embargo, la aceleracién aumenta la longitud de las
inestabilidades del cascarédn, que finalmente terminan por fragmentarlo. En cambio, la longitud de las
inestabilidades en el cascaron azul+SGR de la estrella de 29Mo son mas grandes y se fragmenta poco
tiempo después de que el frente de choque lo impacta. Se transfiere una gran cantidad de momento al
cascaron que empieza a desplazarse hacia fuera mientras se rompe, formando nédulos fragmentarios
con un complicado perfil de velocidades y densidades. El choque directo es debilitado por la colisién y
fragmentacién y su velocidad se ve grandemente disminuida. En éste caso, la fragmentacion temprana
del cascaron causa que la masa eyectada de la SN fluya mas facilmente por las regiones fracturadas,
en donde tampoco el frente de choque disminuye tanto su velocidad. Esto modifica grandemente la
forma y evolucién del remanente de SN.

Las estrellas de 29MoR, 30 y 33Mo después de formar su cascarén SGR barren un tercer
cascarén WR con el viento rapido post-SGR. Este cascarén es muy rapido (V ~ 10? km/s) y colisiona
con el cascaron SGR poco después de haberse formado. Desde su formacion el cascarén se ve
afectado por inestabilidades acopladas de Vishniac y/o de Rayleigh-Taylor que pueden fragmentarlo
aun antes de su colision con el cascaron SGR (Garcia-Segura et.al. 1995). En nuestro caso la
fragmentacién ocurre poco después de la colisién, provocando en los cascarones una apariencia
nudosa, con flujos de masa cadticos que tienen perfiles de velocidad no uniforme y una complicada
estructura de choques directos y en reversa. La composicion quimica de este cascarén fragmentado
es la abundancia de la estrella en SGR, enriquecido con elementos de la WR de material procesado
durante CNO vy posteriormente por 3a, a medida que el desnudamiento de la estrella por vientos llega
a capas mas profundas. Al momento de la fragmentacion la energia mecanica inyectada por el viento
de la WR todavia es grande, de forma que los cascarones fragmentados son empujados hacia fuera 'y
llegan a alcanzar radios mayores a 15 -30 pc al momento de la SN.

Cuando la estrella explota como SN la interaccion del frente de choque recorre la regién poco
masiva de viento de WR practicamente en expansion libre, debido a la baja densidad del viento de WR
hasta que finalmente alcanza los nddulos fragmendos del cascarén WR+SGR y se producen en cada
nédulo choques transmitidos cuya velocidad depende de la densidad del material, con su respectivo
choque en reversa de distintas velocidades. La anisotropia en densida de la zona ocasiona una
distribucion de velocidades altamente inhomogénea. La velocidad del material chocado es muy
variable, cayendo en el rango de ~ 700 km/s (nédulos densos) hasta 3000 -4500 km/s del material
menos denso. Esta simulacién sélo se hizo para la estrella de 29MoR. Cuando la onda de choque

colisiona con el cascarén fragmentado transmite una gran cantidad de momento y energia cinética a
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los nédulos. Si su densidad es suficiente grande para que la onda de choque se vuelva radiativa la
energia se disipa por éste mecanismo y la velocidad del choque transmitido decrece notablemente y la
aceleracién de los nédulos no es grande.

5.2. Comparacion con Cas A.

En el Capitulo 3 obtuvimos y comparamos las abundancias quimicas de cada estrella con las
observadas en Cas A, sobre todo con las caracteristicas mas prominentes en el 6ptico: los QSF vy
FMKs, cuyas abundancias estan bien determinadas observacionalmente. A continuacién se presentan
los resultados obtenidos.

5.2.1. Los FMKs.

De la comparacioén entre los cocientes H/O, He/O, C/O, N/O, Ne/O y Mg/O observados en los
FMKs de Cas A (KCh77) y los cocientes hidrostaticos finales en el interior de nuestras estrellas (ver
Figura 3.22) observamos que los cocientes tipo FMKs so6lo estdn presentes en las capas mas
profundas [en M(r) interiores a 0.39Mo] de la estrella de 23Mo, en M(r) < 1Mo de las estrellas de 28 y
29Mo y en M(r) < 1.3 — 1.5 en las de 30Mo y 33Mo, respectivamente. Los cocientes que obtuvimos
pueden variar por nucleosintesis explosiva durante la SN, pero observamos que éste proceso sélo
mueve ligeramente hacia afuera los limites de masa donde encontramos los cocientes tipo FMKs. Una
masa de corte de ~ 1.5Mo dejaria las abundancias tipo FMKs dentro del remanente estelar en las
estrellas de 23, 28 y 29Mo, y s6lo los veriamos en la eyeccion de masa de las estrellas de 30 y 33Mo.
Este simple argumento se modifica si consideramos la gran abundancia de Fe observada de la emision
de rayos X de Cas A (Hughes et.al. 2000; Hwang & Laming 2003) y la inversién espacial de Fe y Si
(Hughes et.al. 2000) que parecen indicar que el material de la SN fue eyectado desde grandes
profundidades después de ser sometido a un fuerte mezclado macroscopico no-homogéneo (por
ejemplo, debido a inestabilidades de Rayleigh-Taylor durante la explosion). Simulaciones de este
proceso muestran que una explosion asimétrica - como parece ser el caso de Cas A, - desarrolla
“dedos torcidos” rapidos de material eyectado desde grandes profundidades que atraviesan la
envolvente menos densa, lo que puede ser el origen de los FMKs cuya inhomogeneidad en
abundancias (Kirshner & Chevalier 1979) podria indicar que fueron eyectados en forma de nédulos tipo
“metralla” rapida caracteristicos de distintas profundidades dentro de la estrella (Johnston & Yahil
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1984) que no fueron mezclados. Los nddulos FMKs rompieron la envolvente estelar y el material
menos denso que se encontraba “por encima” pudo haber caido para formar el remanente estelar
(Chevalier 2005). Esto explicaria la eyeccién de material tipo FMKS en las estrellas de 28 y 29Mo
donde los cocientes se observan a profundidades que caen dentro de la masa de corte tomada en este
trabajo. Por esto, las abundancias tipo FMKs no pueden ser usadas con nuestros modelos para
determinar una masa en el precursor. Para hacerlo se requiere de modelos numéricos de la explosion
que incluyan diferentes geometrias y energias durante la SN, y que tomen en cuenta nucleosintesis
explosiva y las inestabilidades dinamicas que tienen lugar durante la explosién, lo que va mucho mas
alla del tratamiento hidrostatico que se le dio a las estrellas en ésta tesis. Trabajos en este sentido
aplicados a Cas A (Johnston & Yahil 1984; Young et.al. 2005) dan una masa de precursor de ~25 Mo.

Usando masas de corte en nuestras SN de acuerdo con Woosley et.al. (2002) obtenemos la
cantidad de masa eyectada por la estrella durante la explosion. La de 23Mo explota como SGR,
eyectando una gran cantidad de masa (11.6 Mo) principalmente de He (6.09 Mo), H (3.85 Mo) y O
(0.93 Mo). Las de 28 y 29Mo eyectan entre 7 — 8.5Mo, principalmente He, O, C e H (0.21 Mo), en ese
orden. Las de 30Mo y 33Mo eyectan entre 3 -4.5Mo de material deficiente en H (1.33 X 10°Mo) y rico
en O (> 1 Mo), He y C. Para ver la cantidad de masa eyectada de cada elemento durante la
explolosion, puede consultarse el Apéndice A.

La masa eyectada por nuestras estrellas es comparable a la eyectada en otros eventos de SN,
como el caso de SN2005bf que posiblemente tuvo como precursora a una WR deficiente de H
superficial y que eyect6 ~ 7Mo durante la explosion (Tominaga et.al. 2005). En nuestro caso,
comparamos la masa eyectada por nuestras estrellas con la determinada observacionalmente para
Cas A que es de 2 -4Mo (Vink et. al. 1996; Willingale et. al. 2002), de las cuales 1 -3Mo serian de O.
La baja cantidad de masa eyectada observada en Cas A sélo ajusta con la masa eyectada por
nuestras estrellas de 30 y 33Mo. Sin embargo, los métodos usados para determinar la masa eyectada
en SNR CasA son altamente dependientes del modelo utilizado (Young et. al. 2005), lo que podria
mover el limite para incluir mayores masas eyectadas tipo las obtenidas con las estrellas de 28 y
29Mo.

5.2.2. Los QSFs.

La intensa emision de radio y rayos X en Cas A sugieren que la estrella precursora perdié una
gran cantidad de masa, ya sea en forma de un viento suave o en forma de eyecciones episddicas,
desde antes de explotar como SN. Los vientos estelares provocan que la estrella pierda una fraccion
de su masa inicial que depende de su metalicidad y masa iniciales (en ZAMS). Weaver et. al. (1977),
Chevalier & Liang (1989), etc... indican que la interaccion de un viento estelar intenso con un MCE
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inicial uniforme y homogéneo produce la creacién de burbujas de viento chocado y de varios
cascarones (SP, SGR y azul 6 WR) en cada etapa evolutiva, alrededor de la estrella central. La
abundancia quimica de las estructuras formadas por el viento estelar debe ser un reflejo de las
abundancias superficiales de la estrella en cada etapa en la que el viento fue eyectado para
producirlas.

Utilizamos las abundancias quimicas superficiales de nuestras estrellas para compararlas con
las de los QSF, que parecen estar formados por material perdido desde la superficie de la estrella
aproximadamente 10* afios antes de la explosién (van den Bergh & Kamper 1985). Varios autores han
propuesto que el precursor del Cas A fue una estrella WR y que el material de los QSF fué perdido
durante la etapa WN de la estrella (Woosley et. al. 1993; Vink et. al. 1996; Willingale et. al. 2003)
posiblemente en forma de un cascarén denso eyectado pre-SN (Garcia-Segura et. al. 1996) que emite
en optico después de ser chocado por la SN. Otros proponen que se trata de eyecciones episodicas de
material superficial de una SGR con un contraste de densidad de 1000 con respecto al viento suave
(Chevalier & Oishi 2003). Los QSF de Cas A presentan una sobreabundancia de He/H ~ 3 - 5y N/H ~
10 con respecto al valor solar (Chevalier & Kirschner 1978). Si estan formados con material estelar es
de suponer que dicho material fue eyectado por la envolvente de la estrella cuando presentaba éste
cociente de abundancias.

Aproximadamente 10* afios antes de la explosién cada una de nuestras estrellas se encontraba
en una distinta etapa evolutiva: la de 23Mo era una SGR cuyos cocientes superficiales eran N/H ~ 0.06
y He/H ~ 0.02 el valor solar. A pesar de que la superficie de una SGR se ve enriquecida con He & N de
material procesado en CNO vy llevado hasta la superficie por dragado, debido a la gran cantidad de H
de la envolvente la abundancia superficial estelar de nuestra SGR nunca luce cocientes tipo QSF. Por
otra parte, las estrellas de 28Mo y 29Mo eran SGA 10* afios antes de la explosion (de distintas Te),
ambas con cocientes similares (N/H ~ 0.13; He/H ~ 0.03). La cantidad de He y de N presente en la
superficie de éstas estrellas sigue en aumento a medida que el H de su envolvente disminuye, pero las
estrellas no pierden totalmente el H de su envolvente y los cocientes de N/H & He/H nunca son tan
altos como los observados en los QSF.

De la comparacién con las estrellas WR observamos que 10* afios antes de la explosion la
estrella de 30Mo era una WR con cocientes N/H y He/H > 105, al igual que la estrella de 33Mo. En esa
época ambas son nucleos desnudos de He que han perdido practicamente todo su H superficial y
lucen cocientes N/H y He/H extremadamente altos. Sin embargo hay que sefalar que las estrellas de
30 y 33Mo si presentan abundancias superficiales tipo QSF que ocurren al inicio de su fase WNE,
aproximadamente 10°afios antes de la explosién. Si la masa que forma los QSF fue eyectada durante
ésta etapa el inicio de WNE (~ 10° afios previo a la SN) la gran velocidad del material en WR (~ 1000 -
2000 km/s) la llevaria a una distancia aproximada de 2 -4 pc, pero el cascaron WR ya se encontraria
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en R > 10 pc de la estrella central (ver Figura 4.23 — 4.24). Si la eyeccion de masa fue episodica y
nudosa, como parecen indicar algunas observaciones de WR (Smith et.al. 1988) y exhibir un alto
contraste de densidad con respecto al viento suave, éste material eyectado se encontraria a una
distancia de ~ 2 pc y podria observarse como los QSF después de ser chocado por la SN. Si éste
fuera el caso en SNR CasA entonces la onda de choque todavia no interacciona con el cascaron
fragmentado de WR que rodea a la estrella y que se encuentra a una distancia mucho mayor (R >
10pc).

Mencionaremos aparte a la estrella de 29MoR que 10* afios antes de nuestro modelo final es
una WR (WNL) con cocientes superficiales de N/H = 0.43 y He/H = 0.09, que aumentan muy
rapidamente a medida que la WR va perdiendo el H superficial. Posteriormente también la estrella de
29MoR presenta abundancias superficiales tipo QSF al inicio de su fase WNE, lo que en ésta estrella
ocurre en 5 X 10° afios antes del modelo final, que obtuvimos cuando se ha agotado el C del nucleo y
estd a punto de encender Ne. Si consideramos que a la estrella le restan menos de 1000 afios
después de agotar C, observamos cocientes tipo QSF en la superficie de la estrella de 29MoR
aproximadamente 6 X 10%afos antes de la explosién. Sin embargo, la etapa de viento rapido inicia
inmediatamente después de que la estrella abandona la zona SGR del diagrama HR y el cascaron WR
ya se encuentra a una distancia R > 10 pc cuando la estrella exhibe en su superficie cocientes tipo
QSF.

5.2.3. Los NKs.

Hay alrededor de 4 docenas de nudos ricos en N en Cas A, llamados NKs (Fesen, 2001) que
debido a la alta velocidad que presentan (~ 9 000 km/s) se presume que pertenecieron a la envolvente
de la estrella expulsada durante la explosién. Debido a que el N es un enfriador muy eficiente, la
eyeccion de material rico en N se enfria rdpidamente y forma nudos. Young et. al. (2005) mencionan
que debido a la alta abundancia de N de los NKs y su deficiencia de H (N/Ha ~ 10 — 30 veces el valor
solar) la estrella precursora debié haber perdido > 90% de su envolvente de H y dejar expuesto su
nucleo de He sin que haya sido totalmente procesado por el ciclo 3o, cuya tempertaura destruye el N
estelar.

Nuestra estrella de 23Mo termina con una envolvente muy masiva de H & He donde el N es el
cuarto elemento en abundancia. Debido a su gran cantidad de H es poco probable que ocurra
eyeccion de caracterteristicas tipo NK como las observadas por Fesen (2001).

Las estrellas de 28 y 29Mo terminan su vida como SGA / SGAm. Al momento de la explosion la
superficie estelar de ambas estrellas es rica en He, H & N (en ese orden), con envolventes poco
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masivas (~ 0.3Mo). La eyeccion a altas velocidades de ésta envolvente durante la explosion podria dar
lugar a caracteristicas similares a los NKs (Fesen 2001) observados en Cas A, formados por la
condensacién del N cercano a la superficie de sus envolventes deficientes en H y poco masivas.

Las estrellas de 29R y 30Mo se deshacen totalmente de las envolventes de H, aunque
conservan N en su superficie en abundancias menores al He, C y O. La masa final de la estrella de
33Mo ha sido totalmente procesada por 3o y no contiene N en ella. Es decir, todos los modelos de
precursores de WR de masa mayor a 33Mo no contendrian N para formar caracteristicas tipo NK.

5.2.4. La interacciéon de la onda de choque con el
MCE.

Diferentes autores ha propuesto distintos escenarios para la explosiéon de la estrella que
produjo a Cas A. Estos escenarios pasan por tener como estrella precursora a una SGR (Chevalier &
Oishi, 2003), una SGA (Borkowski et. al. 1996) o una WR (Garcia-Segura et.al. 1996). A continuacion
discutiremos éstos tres escenarios con los resultados obtenidos en el Capitulo 4 de ésta tesis.

Chevalier & Oishi (2003) han propuesto que el precursor de Cas A es una SGR , como es el
caso de nuestra estrella de 23Mo. El MCE que la rodea esté formado por el viento denso y el cascardn
SGR. De los resultados de nuestras simulaciones observamos que en tsy = 334 afos el frente de
choque directo esta en Ry = 2.2 pc, tiene una velocidad de 4000 km/s y ha chocado 3.6Mo del viento
de SGR. El choque en reversa esta en 1.7 pc, dando un cociente de R/Rq ~ 0.77. El choque directo
observado en Cas A esta en una posicion de Ry = 2.5 £ 0.2 pc (Gotthelf et.al. 2001) con una velocidad
de ~ 5 000 km/s (Vink et.al. 1998; DeLaney & Rudnick 2003) y el choque en reversa esta en R; = 1.6
pc. El cociente R/Ry de Cas A es de 0.68, el cual aproximamos con nuestra simulacion.
Dinamicamente, nuestros resultados de la evolucion de la onda de choque de la estrella de 23Mo
concuerdan con las observaciones de Cas Ay con los obtenidos por Chevalier & Oishi (2003).

Otros autores (Borkowski et. al. 1996) proponen una SGA como precursor de Cas A, con un
cascarén azul situado a 1.6pc de distancia de la SN. Este cascarén serd golpeado y barrido por la
onda de choque de la SN, reproduciendo las caracteristicas cinematicas observadas en Cas A
incluyendo la gran cantidad de masa chocada observada. En ésta tesis reproducimos los resultados de
Borkowski et. al. (1996) usando sus mismas condiciones iniciales, donde observamos que la colision
de la onda de choque de una SN con un cascardn azul tan cercano a la explosion provoca su
fragmentacién y arrastre, lo que podria formar objetos tipo QSF. El frente de choque directo en Cas A
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se encuentra a una distancia de 2.5 pc, mientras que los QSF se encuentran a 1.9 -2 pc (en promedio)
del centro de la explosién, lo que indica que ya han sido golpeados por el frente de choque directo y
éste le ha transferido parte de su energia y momento, para aparecer después del otro lado, lo que
indica que la masa eyectada es menor a la masa del cascaron (Dwarkadas 2005). Sin embargo, para
que nuestros cascarones azules se encuentren a una distancia menor o igual a 1.9 pc en el momento
de la explosién debe ocurrir que (a) la duracion de la etapa SGA sea de 10* afios; o bien que (b) la
duracién de SGA sea de 10° afios, pero que la velocidad del cascarén sea mucho menor (~ 10 km/s).
La duracién de la etapa de SGA de estas dos estrellas (28 y 29Mo) es de 10° afios. El tiempo podria
acortarse si la estrella realizara varias incursiones al azul post-SGR, regresando a la parte roja
después de cada una de ellas. Durante cada una de estas incursiones habria alternancia entre un el
viento rapido y el viento lento, que producirian varios cascarones anidados. N. Langer ha obtenido un
comportamiento de este tipo en una estrella de 20Mo, con metalicidad LMC que propone como
precursor de 1987A (Langer et. al. 1989). Nosotros hemos obtenido un comportamiento similar para
una estrella de 27Mo con metalicidad solar en la que incluimos rotacion, que no presentamos en ésta
tesis y que se discutira en un trabajo posterior.

La otra opcion para lograr cascarones azules mas pequenos es que éstos fueran mas lentos, lo
que sucederia si la tasa de pérdida de masa en SGR fuera mayor a la considerada en nuestros
célculos (ver Ec. 4.12) o bien, que la tasa de pérdida de masa de SGA fuera menor. Un efecto
combinado de ambas opciones nos daria cascarones azules mas lentos, que se localizarian mas cerca
de la estrella en el momento de la SN, como el anillo observado alrededor de 1987A (McCray 1993).
En un trabajo futuro se explorara ésta posibilidad.

Otros autores han propuesto una WR como precursor de Cas A. El cascaron WR se ve
afectado por inestabilidades acopladas de Vishniac y/o de Rayleigh-Taylor que fragmentan el cascarén
poco después de su colision con el SGR, produciendo en los cascarones una apariencia nudosa con
flujos de masa cadticos que tienen perfiles de velocidad no uniforme y una complicada estructura de
choques directos y en reversa. Al final de la vida de la estrella el cascardn fragmentado (WR + SGR)
se encuentra distribuido en una distancia de 15 -30 pc para la estrella de 29MoR, y mas alla para las
estrellas mas masivas. La composicion quimica de éstos nodulos es la abundancia de la estrella en
SGR, enriquecido ademas con elementos de la WR de material procesado por CNO y posteriormente
por 3o.

La interaccion del frente de choque de la SN con los nédulos fragmentarios del cascardn
WR+SGR producen en cada nédulo choques transmitidos de menor velocidad (dependiendo de la
densidad del material), y también un respectivo choque en reversa de distintas velocidades
ocasionando una distribucion de velocidades altamente complicada en la zona. La velocidad del
material chocado es muy variable, cayendo en el rango de ~ 700 km/s (nédulos densos) hasta 3000 -
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4500 km/s del material menos denso. Esta simulacion solo se hizo para la estrella de 29MoR. Cuando
la onda de choque colisiona con el cascaron fragmentado transmite una gran cantidad de momento y
energia cinética a los nédulos de forma que si su densidad es suficiente para que la onda de choque
se vuelva radiativa la energia se disipa, la velocidad del choque transmitido decrece notablemente y la
aceleracion de los n6dulos no es grande. Observaciones en rayos X de Cas A muestran que existen
nddulos exteriores con una tasa de expansioén media de 0.2 + 0.01 % afo™ que estan relacionadas con
la expansion del choque directo. Interior a ellos se observan otros nédulos con emision débil de rayos
X (asociados a los QSF) que tienen un comportamiento mas caético, con grandes variaciones en las
tasas de expansion y algunos movimientos aparentemente hacia adentro, los cuales son consistentes
con una onda de choque en reversa e interactuando con un medio nudoso no-uniforme (DeLaney et.al.
2004). Estas observaciones concuerdan con la apariencia caotica de nuestro cascarén fragmentado
WR+SGR después de que el frente de choque interacciona con él, donde los nédulos chocados mas
densos y lentos recuerdan a los QSF, sélo que en nuestra simulacién de la estrella de 29MoR estan
situados en R ~ 15 pc, mientras que en Cas A se localizan a 1.9pc. En el caso de las estrellas de 30 y
33Mo los ndédulos estarian a distancias mucho mayores.

En este caso, al igual que en con las SGA, también puede conseguirse que la velocidad del
cascaron WR sea menor si aumentamos la tasa de pérdida de masa en SGR (Ec. 4.12), o bien,
disminuimos la tasa de pérdida de masa en WR. Esto ultimo parece estar de acuerdo con las
observaciones (Hamann & Koesterke 1998) que reducen la tasa de pérdida de masa de WR en un
factor 2 -3 respecto a la utilizada en éste trabajo, lo que disminuiria la velocidad inicial del cascarén

WR a un 70% de la que obtuvimos. Un efecto combinado entre el aumento de M & y disminucion de

M wr produciria cascarones WR mas lentos y, por lo mismo, menos extendidos. Actualmente estamos

explorando ésta posibilidad y los resultados se daran a conocer en un trabajo futuro.

5.3. Conclusiones.

1. El modelo SGR pre-SN (23Mo) reproduce relativamente bien la posicién del frente de choque
directo y en reversa provocado por la explosién de la SN y ajusta en la gran cantidad de masa
chocada, pero no puede explicar los altos cocientes N/H y He/H de los QSF. Si el progenitor del Cas A
fué una SGR deberia detectarse la presencia de H en gran parte del remanente, incluyendo en la
masa eyectada chocada por el choque en reversa de la SN. Las abundancias superficiales de la pre-
SN de 23Mo tampoco puede explicar el origen de los NKs, debido a la gran cantidad de H de su

envolvente.
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En ésta estrella las abundancias tipo FMKs se encuentran a muy grandes profundidades (M(r)
< 0.4Mo) y no podrian observarse en la masa eyectada, aunque como ya mencionamos éste
argumento no tiene suficiente peso por el tratamiento de quemado puramente hidrostatico dado a las
estrellas en ésta tesis. Otro problema de un precursor tipo SGR es la gran cantidad de masa eyectada

durante la explosion, que excede en mas de 50% a la mas alta estimacién observacional.

2. Los modelos azules pre-SN (28 y 29Mo) son los mejores candidatos a producir
caracteristicas tipo NKs como resultado de la condensacion del N cercano a la superficie de sus
envolventes deficientes en H y poco masivas. Estos modelos también presentan cocientes tipo FMKs
muy cerca del limite de su masa de corte que podrian verse en la masa eyectada de alta velocidad
durante la explosion. Sin embargo, los precursores azules nunca presentan cocientes tipo QSF en su
superficie. La cantidad de masa eyectada por éstas estrellas es ligeramente alta comparada con las
restricciones observacionales, pero podria quedar dentro de las incertidumbres de los modelos usados
para determinarla.

El problema de los precursores azules para ajustar a Cas A es que su viento es menos denso y
mucho menos masivo que el de SGR, por lo que el frente de choque directo de la SN a una distancia
de 2.5 pc — como en Cas A - habria chocado muy poca masa como para explicar las observaciones.
La cantidad de masa chocada podria aumentar si el cascarén azul estuviera mas cerca de la estrella
central, lo que se lograria si fuera mas lento que el calculado con nuestros modelos (como el
observado en 1987A) o la tasa de perdida de masa en SGR fuera mayor a la usada en éste trabajo,
que puede ser posible debido a las grandes incertidumbres observacionales de la determinacion en la
tasa de pérdida de masa de las SGR.

Tsunemi et. al. (1996) con observaciones de rayos-X de TENMA y sin suponer equilibrio de
ionizacion (caso mas probable para SNR jovenes), encuentran que la masa chocada que radia en
rayos-X de Cas A es tan baja como 2.4Mo, lo que favorece los modelos de estrellas en el rango de 28-
29Mo como probables precursoras. Sin embargo, la baja cantidad de masa chocada medida con
TENMA no ha sido confirmada en estudios posteriores de rayos-X en Cas A y la mayoria de los
trabajos concuerdan con que la masa radiando en rayos-X es tan grande como 10-15 Mo (Fabian et.al.
1980; Jansen et.al. 1988; Willingale et. al. 2003).

3. Los modelos WR pre-SN de 29R y 30Mo pierden totalmente su envolvente de H pero
permanecen con N y podrian producir caracteristicas tipo NKs. También presentan abundancias tipo
FMKs por encima de la masa de corte que serian facilmente detectadas en la masa eyectada. Ambas
estrellas terminan con baja masa pre-SN, por lo que la cantidad de masa eyectada ajustaria bastante
bien a la determinacién observacional de Cas A. Adicionalmente, las tres estrellas exhiben cocientes

173



tipo QSF al inicio de WNE cuya eyeccién episddica en forma de nudos podria dar lugar a objetos tipo
QSF. Los nédulos pudieron haber sido eyectados a baja velocidad al inicio de WNE (~ 10° afios antes
de la explosion) de forma que avanzaron cierta distancia antes de la explosion y luego fueron
acelerados por su interaccion con la onda de choque de la explosion para alcanzar sus velocidades
actuales. Esta interaccion pudo haber frenado el frente de choque para situarlo en su posicion actual.
El problema de éstas estrellas es explicar la gran cantidad de masa chocada observada en el SNR,
porque el viento de WR es todavia mas rapido que el de SGR y/o SGA, y el viento es menos denso y

poco masivo.

4. La masa final de la estrella de 33Mo ha sido casi totalmente procesada via reaccién 3o
cuyas temperaturas rapidamente destruyen el N, por lo que no hay N presente en la estrella pre-SN
para formar caracteristicas tipo NK, y el mismo problema ocurrira con estrellas de masa mayor. Por
otra parte ésta estrella tiene abundancias tipo FMK por encima de la masa de corte que podrian ser
eyectadas durante la explosién, ademas de cocientes tipo QSF al inicio de WNE. Sin embargo, al
igual que en el punto anterior, el principal problema radica en la gran cantidad de masa chocada
observada en Cas A que no puede reproducirse con un viento tan rapido y poco denso de WR.

5. En todas nuestras simulaciones, el ultimo cascardn producido por la estrella (SGR, azul 6
WR) esta a una distancia mayor que la posicién del frente de choque directo observado en Cas A lo
que indica que todavia no han sido chocados por ésta. De existir estos cascarones, su interaccion con
el frente de choque de la SN se observara hasta dentro de algunos cientos o miles de afos. Como los
tres cascarones se encuentran a distintas distancias del centro de la explosion (Rsgr < Razu < Rwr) €l
tiempo al que ocurre la interaccién puede ser un indicador de la masa inicial. Estos resultados pueden
aplicarse a otros SNR mas evolucionados.

6. Para incrementar la cantidad de masa chocada es necesario que los cascarones formados
por la estrella sean de menor radio. El tamafno de nuestros cascarones azules se puede reducir si la
duracién de la ultima etapa de evolucion estelar (la de viento rapido) es mas corta en un factor 10
respecto a las escalas de tiempo obtenidas en nuestras simulaciones. El anillo lento alrededor de
1987A parece haber sido eyectado 10* afios antes de la explosién, y lo mismo ocurre para los QSF de
Cas A si siempre han tenido las velocidades que les observamos hoy en dia. La otra opcién para lograr
cascarones azules mas pequenos es que fueran mas lentos, lo que sucederia si la tasa de pérdida de
masa en SGR fuera mayor y/o que la tasa de pérdida de masa de SGA fuera menor. Un efecto
combinado de ambas opciones nos daria cascarones azules mas lentos que se localizarian mas cerca

de la estrella en el momento de la SN.

174



7. Para incrementar la masa chocada en el caso de los cascarones de WR, su tamaro podria
reducirse si la etapa WR fuera mas corta del orden de 10* afios. Algunos GRB parecen ser resultado
de etapas WR de corta duracién (van Marle et. al. 2005). El radio también puede reducirse si la tasa
de pérdida de masa en SGR es mayor a la considerada en ésta tesis, y la tasa de pérdida de WR es
menor, como parecen indicarlo las observaciones (Hamann & Koesterke 1998; Schroder & Cuntz
2005). Esto ocasionaria que la velocidad del cascarbn WR sea menor y esté mas cerca de la estrella al

momento de la explosion.

8. En nuestros modelos, obtuvimos una etapa corta de WR en la estrella de 29MoR que inicia
al final del quemado de He en el nucleo (Figura 3.7) a ~10* afios antes de la explosién de la SN. En
este punto la direccidn de la trayectoria en el diagrama HR de la estrella cambia, lo que se ve reflejado
en un cambio en la velocidad del viento y la formacion de una estructura densa que se encuentra a 3.8
pc de la estrella en el momento de la explosion (ver Figura 4.24). Aunque la densidad de éste anillo es
baja y su posicion es mayor a la de los QSF de Cas A, sus abundancias son tipo QSF y se encuentran
menor distancia de la estrella central que los primeros cascarones formados, o que es un indicativo
del tipo de subestructuras que pueden formarse en el MCE poco antes de la explosion en respuesta a
los cambios evolutivos de la estrella central. En este caso, es claro que la rotacibn cambia de forma
importante no solo las abundancias superficiales de la estrella, sino también las escalas de tiempo
evolutivas de la estrella y generalmente también toda su evolucién (hay que recordar que la estrella de
29Mo no forma WR, mientras que la de 29MoR si lo hace). Es necesario explorar diversos escenarios
de estrellas en rotacion con distintas velocidades V., para reducir la duracién de las ultimas etapas
como WR y ver el tipo de subestructuras anidadas tipo cascardn que pueden llegar a producir.

En resumen, hemos obtenido una muestra de precursoras de SN (SGR, SGA, WR) que dan
lugar a una amplia gama de explosiones (SNIIP, SNIIb, SNIb/c) con distintos rendimientos quimicos y
masas eyectadas. Nuestra secuencia de SN (//IP — IIb — Ib — Ic) esta de acuerdo al esquema sugerido
por Nomoto et.al. (1995) que asocia el tipo de SN con el incremento de la cantidad de masa perdida
por el progenitor. Hemos observado también que cada una de las estrellas modifica su MCE de forma
distinta, igualmente dando lugar a una amplia gama de configuraciones de cascarones con distinta
composicion quimica y velocidad alrededor de las estrellas precursoras. Hemos explorado como
cambia el MCE alrededor de tres clases distintas de estrellas pre-SN (SGR, SGA y WR) obteniendo la
configuracién de cascarones construida, sus velocidades y una cota en sus abundancias quimicas.

Ademas de a las supernovas, estos resultados también pueden aplicarse a progenitores masivos de
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GRB que modificaron su MCE inmediato antes del evento y al estudio de la forma en que este entorno
modificado afecta las caracteristicas observables del GRB (Ramirez-Ruiz et.al. 2005), asi como
también al problema de las lineas en absorcion de distintas velocidades observadas en algunos GRB
(Schaeffer et.al. 2003) que indican la presencia de varios cascarones de distinta velocidad alrededor
de la precursora (van Marle et.al. 2005).

De la aplicacion de nuestros resultados a Cas A obtenemos que el rango de masas que mejor
ajusta a las abundancias observadas serian estrellas tipo WR de 29-30Mo, mientras que la dinamica
del SNR se explica mejor con estrellas menos masivas con vientos finales densos (23Mo).
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Apéndice A.
Parametros evolutivos de las estrellas
de 23 - 33 Mo.

En éste apéndice se incluyen las tablas de la evolucion de los principales parametros estelares

de cada una de las estrellas de nuestra muestra. Incluimos también una tabla de rendimientos

Masas eyectadas

Masa eyectada de cada elemento (Mo)

M/Mo | M Me, H He C N o Ne Mg Al
(total)

23 | 132 [11.6 3.84 6.08 | 0.57 |4.10X10%]{ 0.93 | 0.11 2.72X10° | 7.78X10™

28 | 9.36| 7.86 0.21 3.14 [ 1.38 | 1.42X10°|2.77 |0.25 |6.34X10° | 5.81X10™

29 | 9.95| 8.42 0.10 3.39 [1.50 |[1.99X10%|3.13 |0.18 |6.28X10* | 6.33X10™"

30 | 5.85| 4.40 |2.27X107[1.51 [ 0.99 |3.85X10°|1.51 [ 0.22 |4.81X10° | 3.24X10™

33 | 457| 3.12 [1.34X107[0.43 [ 0.92 | 1.09X10>|1.26 | 0.34 |9.83X10“ | 2.32X10™

quimicos, con la masa eyectada de cada elemento quimico por cada estrella.

Tabla A.1 — La tabla contiene la masa final de cada estrella al final de su evolucién y la masa que
eyectdé durante la explosién de la SN. Las 8 dltimas columnas indican la cantidad de masa
eyectada (en Mo) de los principales elementos quimicos




23Mo

Tiempo (10° yrs) | M/Mo | logL/Lo | Teff(K) Yc Ys Tc (108 K) log pc Reff/Ro Etapa
(g/cm®)

6.06542 22.3 5.06 27480 0.92 0.280 0.429 0.76 15 MS
6.3947 22.2 5.13 15088 0.98 0.280 1.335 2.66 55.1 Agotamiento de H
6.4030 22.2 5.14 9533 0.97 0.280 1.731 2.95 141.4 Quemado de He
6.7958 15.7 5.09 4224 0.12 0.362 2.163 3.11 670.3 RSG
6.9000 14.4 5.11 4177 0.001 0.363 2.553 3.44 700.5 Agotamiento de He
6.9917 13.4 5.09 4150 4.44X10™ | 0.363 5.321 5.16 697.8 Quemado de C
7.0013 13.2 5.10 4150 2.26X107"" | 0.368 11.584 6.97 699.5 Quemado de Ne
7.0013 13.2 5.10 4151 1.83X10™ | 0.368 15.295 7.16 699.3 Quemado de O
7.0013 13.2 5.10 4152 4.97X107° | 0.368 18.662 6.92 700.08 Modelo final

Tabla A.2 -- Evolucién en el tiempo de las principales caracteristicas estelares para la estrella de 23Mo. Los simbolos tienen los
significados usuales. La columna del final indica la etapa evolutiva de la estrella.
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Figura A.1. Estructura de las abundancias interiores de la estrella de 23Mo, en funcién de la coordenada lagrangiana M(r). Cada figura fué obtenida a
una temperatura especifica del nucleo, indicada en la esquina superior derecha (aproximadamente al final de cada etapa de quemado hidrostatico) por lo
que muestran la evolucién quimica interior de la estrella. La abundancia de cada elemento esté en (%) fraccién de masa.



28Mo

Tiempo M/Mo | logL/Lo | Teff Yc Ys Tc log pec Reff/Ro Etapa
(10° yrs) (K) (108 K) (g/cm®)

4.92597 26.80 | 5.255 28605 0.906 0.280 0.434 0.69 17 MS
5.2525 26.61 | 5.291 29648 0.981 0.280 0.568 1.05 17 Agotamiento de H
5.2740 26.56 | 5.145 4360 0.972 0.280 1.802 2.83 657.17 Quemado de He
5.2807 26.06 | 5.381 4025 0.956 0.368 1.808 2.81 1011.56 Maximo Reff
5.5905 9.69 5.233 10356 0.469 0.378 2.027 2.87 129.01 Teff > 10* K
5.7573 9.55 5.163 51917 0.162 0.423 2.235 2.98 4.74 Maximo He

superficial
5.8546 9.49 5.245 42255 0.001 0.455 2.950 3.37 7.85 Agotamiento de
He
5.8819 9.37 5.307 16015 | 3.29X10™ | 0.530 6.551 5.17 59.9 Quemado de C

5.89324 9.36 5.310 11844 | 5.75X107 | 0.542 10.598 6.35 107.71 Quemado de Ne
5.89325 9.36 5.311 11832 | 7.59X10™ | 0.542 15.492 6.85 108.04 Quemado de O
5.89325 9.36 5.303 11688 | 1.12X10™ | 0.542 19.609 6.72 109.77 Modelo final

Tabla A.3. -- Evolucién en el tiempo de las principales caracteristicas estelares para la estrella de 28Mo. Los simbolos tienen los

significados usuales. La columna del final indica la etapa evolutiva de la estrella.
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Figura A.2. Estructura de las abundancias interiores de la estrella de 28Mo, en funcién de la coordenada lagrangiana M(r). Cada figura fué obtenida a
una temperatura especifica del ndcleo, indicada en la esquina superior derecha (aproximadamente al final de cada etapa de quemado hidrostatico) por lo
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que muestran la evolucién quimica interior de la estrella. La abundancia de cada elemento esta en (%) fraccién de masa.



29Mo

Tiempo M/Mo | logL/Lo | Teff Yc Ys Tc log pec Reff/Ro Etapa
(10° yrs) (K) (108 K) (g/cm®)

4.816823 27.66 | 5.290 | 28388 0.916 0.28 0.44 0.69 18.32 MS
5.102450 27.47 | 5.338 | 26853 0.981 0.28 0.85 1.71 22 Agotamiento de H
5.114065 27.44 | 5.271 5 382 0.975 0.28 1.80 2.82 499 Quemado de He
5.131317 26.44 | 5.411 3 844 0.932 0.37 1.83 2.80 1150 Maximo Reff
5.533362 10.34 | 5265 | 10182 0.270 0.38 2.15 2.91 142 Teff > 10° K
5.653860 10.17 | 5.282 | 23344 | 1.25X10° | 0.41 2.94 3.47 27 Agotamiento de
5.699740 996 | 5329 | 9069 [1.47X10™| 0.51 7.49 5.59 193 Quem:§o deC
5.700376 9.95 | 5.338 7548 [ 1.27X10™ | 0.52 11.98 6.66 274 Quemado de Ne
5.700377 995 | 5338 | 7546 |[5.09X10™| 0.52 15.95 6.91 274 Quemado de O
5.700379 995 | 5340 | 7509 [270X10™| 0.52 20.11 6.75 277 Modelo final

Tabla A.4. -- Evolucién en el tiempo de las principales caracteristicas estelares para la estrella de 29Mo. Los simbolos tienen los

significados usuales. La columna del final indica la etapa evolutiva de la estrella.




29MoR

Tiempo M/Mo | logL/Lo | Teff Yc Ys Tc log pec Reff/Ro Etapa
(10° yrs) (K) (108 K) (g/cm®)
4.381484 27.90 | 5.261 30875 0.820 0.28 0.414 0.61 15 MS
5.112020 27.46 | 5.322 | 29512 0.981 0.28 0.568 1.03 18 Agotamiento de H
5.132253 27.39 | 5.269 5379 0.975 0.28 1.801 2.82 498 Quemado de He
5.148365 25.97 | 5.411 3982 0.932 0.371 1.827 2.79 1070 Maximo Reff
5.388071 10.23 | 5273 | 10072 0.244 0.384 2.124 2.93 143 Teff > 10* K
5.500793 10.07 5.242 46927 9.85X10° 0.45 2.410 3.19 6 Agotamiento de
5.626273 9.89 | 5344 | 23628 | 2.25X10™ | 0.58 4.732 4.90 28 V:/_EL
5.633298 9.69 | 5.247 | 71230 | 1.57X10™ | 0.739 5.345 5.15 3 Quemado de C
5.639526 9.44 | 5.143 | 74495 | 5.3X10° | 0.834 7.850 5.51 2.25 WNE
5.644180 9.28 | 5.125 | 66083 | 4.36X10™ | 0.710 10.84 6.18 2.80 Agotamiento de C
(Modelo final)

Tabla A.5. -- Evolucién en el tiempo de las principales caracteristicas estelares para la estrella de 29MoR, con rotacion inicial de Vi
= 200 km/s. Los simbolos tienen los significados usuales. La columna del final indica la etapa evolutiva de la estrella.




30Mo

Tiempo M/Mo | logL/Lo | Teff Yc Ys Tc log pec Reff/Ro Etapa
(10° yrs) (K) (108 K) (g/cm?)
4.260422 28.79 | 5.294 | 31099 0.82 0.28 0.416 0.60 15.33 MS
4.9598 28.33 | 5.354 | 29710 0.981 0.28 0.573 1.03 18 Agotamiento de H
5.210208 13.43 | 5.328 3919 0.333 0.411 2.059 2.91 1004 Reff maximo
5.284 9.87 | 5.283 | 48140 0.40 0.63 2.031 2.87 6.32 WNL
5.327 8.75 | 5.075 | 116258 0.25 0.98 2.113 2.94 0.85 WNE
5.475000 6.47 4.876 115948 | 9.81X10° 0.78 2.662 3.35 0.68 Agotamiento de
5.52296 5.92 | 5.013 | 78793 | 4.52X10™ | 0.74 5.468 4.84 1.73 Quem:o?o de C
5.529304 585 | 5.007 | 56557 | 8.82X10™® | 0.73 10.105 6.36 3.33 Quemado de Ne
5.529322 5.85 | 5.004 | 56877 | 4.17X10™ | 0.73 15.280 6.94 3.32 Quemado de O
5.5293 5.85 | 5.011 56862 | 3.40X10™ | 0.73 20.676 7.54 3.31 Final

Tabla A.6. -- Evolucién en el tiempo de las principales caracteristicas estelares para la estrella de 30Mo. Los simbolos tienen los

significados usuales. La columna del final indica la etapa evolutiva de la estrella.
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Figura A.3. Estructura de las abundancias interiores de la estrella de 30Mo, en funcién de la coordenada lagrangiana M(r). Cada figura fué obtenida a
una temperatura especifica del nucleo, indicada en la esquina superior derecha (aproximadamente al final de cada etapa de quemado hidrostéatico) por
lo que muestran la evolucion quimica interior de la estrella. La abundancia de cada elemento esta en (%) fraccién de masa.



33Mo

Tiempo M/Mo | logL/Lo | Teff Yc Ys Tc log pec Reff/Ro Etapa
(10° yrs) (K) (108 K) (g/cm®)
4.538484 30.9 | 5.421 27718 0.964 0.28 0.485 0.76 22 MS
4.6201 30.7 | 5.268 4505 0.974 0.28 1.837 2.76 788.6 RSG inicial
4.754 15.0 | 5.423 3930 0.454 0.39 2.039 2.82 1114.1 RSG
4.808 11.4 | 5291 [ 101107 0.601 0.74 1.983 2.75 1.43 WNL
4.838 10.6 | 5.206 | 119843 0.520 0.98 1.998 2.79 0.93 WNE
5.189 497 | 4.613 | 101754 0.021 0.42 2.424 3.33 0.65 WC
5.249586 462 | 4830 | 63621 | 3.18x10™ | 0.38 5.044 4.62 2.15 Quemado de C
5.259560 457 | 4.841 16101 | 3.37x10™ | 0.38 10.090 6.46 34 Quemado de Ne
5.25957 457 | 4846 | 15602 | 5.07x10™ | 0.38 15.484 7.05 36.39 Quemado de O
5.2596 457 | 4852 | 15719 | 2.95x10"" | 0.38 22.798 7.68 36.10 Final

Tabla A.7. -- Evolucién en el tiempo de las principales caracteristicas estelares para la estrella de 33Mo. Los simbolos tienen los
significados usuales. La columna del final indica la etapa evolutiva de la estrella.
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Figura A.4. Estructura de las abundancias interiores de la estrella de 33Mo, en funcién de la coordenada lagrangiana M(r). Cada figura fué obtenida a
una temperatura especifica del nucleo, indicada en la esquina superior derecha (aproximadamente al final de cada etapa de quemado hidrostéatico) por
lo que muestran la evoluciébn quimica interior de la estrella. La abundancia de cada elemento estda en (%) fraccibn de masa.






Apéndice B.
Evolucion del MCE post-SN.

En éste apéndice se incluyen las gréaficas de la interaccion de la masa eyectada por la SN con
el MCE de cada estrella, durante los primeros 5 000 afios posteriores a la explosion. Los gajos de cada
gréfica bidimensional muestran el log p (en gr/em®) con un At = 167 afios con respecto al gajo previo.
La cinta al pie de cada gréafica muestra la escala en densidad.
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Figura B.1. Densidad del MCE post-SN de la estrella de 23Mo. El gajo de las 3PM de la figura de arriba-izquierda
ocurre a tgy= 0 afos y la evolucion sigue el sentido contrario a las manecillas del reloj, cada gajo ocurre en un At =
167 anos después del anterior de forma que ésta primera grafica muestra la evolucion del MCE en el intervalo tsy =
[0: 1 169] afos. El gajo marcado con la flecha indica el MCE a tsy = 334 afos, la edad del SNR Cas A. La figura de
arriba-derecha es la que sigue mostrando la evolucién del MCE, con la misma convencién usada en la anterior y
desplegando el MCE en tgy = [1 169: 2 505] afios. Luego siguen: abajo-izquierda (tsy = [2 505: 3 841] afnos) y
finalmente, abajo-derecha que muestra la evolucion del MCE post-SN en tgy= [ 3 841: 5000] afios. En el dltimo gajo
(direccién de las 4PM) se muestra el MCE inicial pre-SN para comparacién.
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Figura B.2. Densidad del MCE post-SN de la estrella de 28Mo. El gajo de las 3PM de la figura de arriba-izquierda
ocurre a tgy= 0 afos y la evolucion sigue el sentido contrario a las manecillas del reloj, cada gajo ocurre en un At =
167 anos después del anterior de forma que ésta primera grafica muestra la evolucion del MCE en el intervalo tsy =
[0: 1 169] afos. El gajo marcado con la flecha indica el MCE a tsy = 334 afos, la edad del SNR Cas A. La figura de
arriba-derecha es la que sigue mostrando la evolucién del MCE, con la misma convencién usada en la anterior y
desplegando el MCE en tgy = [1 169: 2 505] afos. Luego siguen: abajo-izquierda (tsy = [2 505: 3 841] afos) y
finalmente, abajo-derecha que muestra la evolucion del MCE post-SN en tgy = [ 3 841: 5000] afios. En el dltimo gajo
(direccién de las 4PM) se muestra el MCE inicial pre-SN para comparacién.
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Figura B.3. Densidad del MCE post-SN de la estrella de 29Mo. El gajo de las 3PM de la figura de arriba-izquierda
ocurre a tsy = 0 afnos y la evolucién sigue el sentido contrario a las manecillas del reloj, cada gajo ocurre en un At =
167 afios después del anterior de forma que ésta primera gréafica muestra la evolucion del MCE en el intervalo tgy =
[0: 1 169] afos. El gajo marcado con la flecha indica el MCE a tsy = 334 afos, la edad del SNR Cas A. La figura de
arriba-derecha es la que sigue mostrando la evolucién del MCE, con la misma convencién usada en la anterior y
desplegando el MCE en tgy = [1 169: 2 505] afios. Luego siguen: abajo-izquierda (tsy = [2 505: 3 841] afos) y
finalmente, abajo-derecha que muestra la evolucién del MCE post-SN en tgy = [ 3 841: 5000] afios. En el dltimo
gajo (direccién de las 4PM) se muestra el MCE inicial pre-SN para comparacién.
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Figura B.4. Densidad del MCE post-SN de la estrella de 29MoR. El gajo de las 3PM de la figura de arriba-izquierda
ocurre a tgy = 0 afios y la evolucion sigue el sentido contrario a las manecillas del reloj, cada gajo ocurre en un At =
167 anos después del anterior de forma que ésta primera grafica muestra la evolucion del MCE en el intervalo tsy =
[0: 1 169] afos. El gajo marcado con la flecha indica el MCE a tsy = 334 afos, la edad del SNR Cas A. La figura de
arriba-derecha es la que sigue mostrando la evolucién del MCE, con la misma convencién usada en la anterior y
desplegando el MCE en tgy = [1 169: 2 505] afos. Luego siguen: abajo-izquierda (tsy = [2 505: 3 841] afos) y
finalmente, abajo-derecha que muestra la evolucion del MCE post-SN en tgy = [ 3 841: 5000] afios. En el tltimo gajo
(direccién de las 4PM) se muestra el MCE inicial pre-SN para comparacién.
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