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Resumen

En esta tesis nuestro objetivo es estudiar y explicar la emisién de rayos X suaves y en el 6ptico presentada
por la burbuja de viento estelar S308 de la estrella Wolf-Rayet 6. Por lo tanto creamos un modelo radiativo-
hidrodindmico que sigue la evolucién del medio interestelar y circunestelar alrededor de una estrella masiva;
tomando los parametros de tasa de pérdida de masa, velocidad del viento y tasa de fotones ionizantes de
modelos de evolucién estelar junto con modelos de atmdsferas estelares. Investigamos el efecto que tiene la
conduccion térmica en la evolucion de la burbuja. Esto nos permite estudiar la dependencia temporal de
la burbuja a lo largo de la vida de la estrella. Con este modelo creamos perfiles de densidad, temperatura,
presion y velocidad de expansion del gas en simetria esférica en una dimensién (1D) y en dos dimensiones con
simetria axisimétrica (2D). A partir de estos resultados calculamos los perfiles de brillo supeficial en rayos X
y sus respectivos espectros en el rango de los rayos X suaves. Estos perfiles hidrodindmicos, perfiles de brillo
superficial y espectros en rayos X los comparamos con las observaciones hechas hacia S308 con el telescopio
espacial Newton — XMM, las cuales analizamos y presentamos en esta tesis.

Como S308 también ha sido estudiado en el 6ptico con estudios espectroscépicos del cociente [OIII]/HS,
también tomamos nuestros perfiles de densidad en 1D y 2D, y les aplicamos el cédigo de transferencia radia-
tiva Cloudy para crear nuestros perfiles del cociente [OIII]/HS y perfiles de brillo superficial de la linea de
[OIII] para comparar con las observaciones.

De las observaciones en rayos X obtenidas con el telescopio espacial Newton — XMM hemos completado
un estudio de toda la burbuja S308. De éstas se observa el patrén de abrillantamiento al limbo en toda la
burbuja. Obtuvimos espectros en el rango de 0.3 — 2 keV que marcan que la nebulosa esta enriquesida con
Nitrégeno con una temperatura promedio de un poco mas de 10° K con una componente dominante del
espectro en el rango de 0.3 — 1 keV para todas las regiones estudiadas. La linea que domina para todos los
espectros es la de NIV a 0.42 — 0.43 keV. La luminosidad total obtenida es de Lx = 1.46 x 1033 erg s~! para
éste rango energético suponiendo una distancia de 1.8 kpc.

De nuestros resultados radiativo-hidrodindmicos junto con los modelos de evolucion estelar concluimos
que los modelos evolutivos estelares de Meynet & Maeder (2003) tienen tiempos en la etapa de pérdida de
masa extrema (en la etapa de SGR/LBV) con duraciones demasiado grandes comparados con los tiempos
calculados de las observaciones. Esto hace que la formacién del perfil de grumos resultado de la interaccion
del viento de Wolf-Rayet con el viento de SGR/LBV sea muy alejado de la estrella y que la densidad de
éstos sea baja. Por comparacién con las observaciones calculamos de estos resultados la edad dindamica de la
burbuja y tenemos edades de ~ 4 x 10° afios para los casos de los modelos de Meynet & Maeder (2003) y
de ~ 1.5 x 10° afios para los modelos de STARS (Eldridge & Tout 2004).

Nuestros espectros sintéticos obtenidos a partir de las simulaciones radiativo-hidrodindmicas muestran
para todos los modelos emisién alrededor de ~ 0.8 — 0.9 keV que corresponde a gas con temperaturas de
T ~ 107 K. La segunda linea més intensa en los espectros sintéticos obtenidos es la linea de NIV como en
las observaciones. También comparamos nuestros espectros contra casos sin tomar el efecto de los fotones
ionizantes y este hace una diferencia de hasta un 6rden de magnitud menor para los modelos sin este efecto.
Los valores obtenidos para las luminosidades de los resultados numéricos son del orden de ~ 1033 erg s™1
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para los casos con conduccién térmica, los cuales son del mismo 6rden que las luminosidades calculadas a
partir de las observaciones.
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Introduccion

Esta tesis tiene como objetivo primordial estudiar la emisién de rayos X y la evolucién radiativo-hidrodinami-
ca de las burbujas de vientos estelares para estrellas masivas. A través de modelos de evolucién estelar y de
atmosferas estelares podemos hacer un buen estudio evolutivo de las caracteristicas de la estrella que definen
las propiedades de su nebulosa, esto es, la velocidad de expansion del viento, tasa de pérdida de masa y
la tasa de fotones ionizantes. Los factores que haran diferencia sobre los modelos son la masa inicial de la
estrella, la ausencia o presencia de rotacién y el efecto de la conduccién térmica.

Las estrellas masivas comienzan su vida en la Secuencia Principal (SP) con un viento con una velocidad
de ~ 2 x 10% km s~! y una tasa de pérdida de masa de ~ 107% Mg afio~!. Al ir evolucionando (después
de algunos millones de anos), la estrella pasa de la etapa de SP a la etapa de Super Gigante Roja (SGR).
Aqui su tasa de pérdida de masa se hace méas grande (hasta valores de 10~4 1073 M, afio~!) y la velocidad
de su viento baja hasta ser del orden de 10 — 10? km s~!, perdiendo grandes cantidades de masa en solo ~
10° anos, lo cual ocasiona que se creen cascarones densos alrededor de estas estrellas. Cuando la estrella pasa
a la etapa evolutiva final de Wolf-Rayet (WR), la etapa antes de explotar como Supernova, su viento vuelve
a incrementarse hasta ser del orden de 2000 km s—!. Esto hace que el cascarén dejado por la etapa evolutiva
anterior sea barrido y comprimido por este nuevo viento (Garcia-Segura et al. 1996a y b; Freyer et al. 2003 y
2006). Esta interaccién entre el viento rédpido de WR y el cascarén denso de SGR crea una cavidad alrededor
de la estrella WR de radio del 6rden de < 10 pc tipicamente observadas en el éptico y se les ha denominado
burbujas de viento estelar (Chu et al. 1982; Esteban et al. 1992; Esteban et al. 1993; Gruendl et al. 2000). Es
importante senalar que la evolucién del MCE es afectada por la masa perdida por la estrella, principalmente
en la etapa de SGR, en la cual se puede llegar a perder hasta 20 Mg.

Debido a los diferentes vientos producidos por la estrella dependiendo de su etapa evolutiva, esta modifica
el MIE dejando céscaras de material por los choques que se producen entre los vientos y la interacciéon con
el MIE. Aparte de la inyeccién de energia mecédnica (de masa) a través de estos vientos, otra manera en
que las estrellas masivas modifican el MIE es a través de los fotones ionizantes. Aunque no es claro cuando
las estrellas masivas comienzan a crear regiones HII a su alrededor, esto es, cudndo los fotones ionizantes
comienzan a interactuar con el MIE, estas nebulosas fotoionizadas se detectan alrededor de estrellas jévenes.
El efecto de los fotones ionizantes en la etapa de SP es la de crear una regién HII alrededor de la estrella.
En la etapa de SGR la tasa de fotones ionizantes disminuye y deja de tener un impacto sobre el MCE, pero
cuando la estrella pasa a la etapa de WR su tasa de fotones ionizantes vuelve a aumentar y comienza a
interactuar con el cascarén de la etapa de SGR y cuando este cascarén se destruye (creando un patrén de
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grumos) los fotones comienzan a fotoevaporar estos grumos. La combinacién de estos efectos traen consigo
diferentes perfiles de densidad y temperatura en el MCE dependiendo de la etapa evolutiva de la estrella.

El primer modelo analitico de la interaccién entre el viento y el MCE de una estrella WR, fue presentado
por Avedisova (1972) y la primera vez que se tomo el término burbuja fue por Castor et al. (1975). Weaver
et al. (1977) predicen un plasma de 107 — 108 K formado por el viento chocado en contacto con un viento
tibio de una temperatura de 10%. Ellos proponen que un mecanismo para bajar esta temperatura y aumentar
la densidad a rangos observables en rayos X es la conduccién térmica (Cowie & McKee, 1977), bajando la
temperatura a T ~ 10° K. Garcia-Segura et al. (1996a y b) modelaron la formacién de las burbujas de
viento estelar con un modelo hidrodinamico incluyendo la interaccién de los vientos de las diferentes etapas
evolutivas, pero sin considerar la evolucién del MCE debido a la interaccién con los fotones ionizantes. Poste-
riormente Freyer et al. (2003 y 2006) incluyeron este efecto. En éstos dos tltimos trabajos se aprecia que los
grumos formados por la interaccién de los vientos se localizan a distancias menores de 10 pc desde la estrella
central. Ninguno pretende dar explicacion a la emision de rayos X.

De alrededor de 200 estrellas WR, que han sido detectadas en nuestra Galaxia, solo se ha detectado emi-
sién de rayos X en su nebulosas a dos de éstas estrellas, WR6 (HD 50896) y WR136 (HD 192163), cuyas
burbujas de viento estelar son S308 y NGC 6888, respectivamente (Bochkarev , 1988; Wrigge et al., 1994;
Wrigge et al., 1999; Chu et al. 2003). Como objeto especifico, esta tesis pretende estudiar la nebulosa al-
rededor de la estrella WR 6 (HD 50896), S308. Las primeras observaciones que se hicieron de S308 fueron
hechas por Sharpless (1959) y fue de las tres primeras burbujas alrededor de estrellas WR descubiertas con
una morfologia rendonda (Chu et al. 1982). Se ha calculado que su masa ionizada detectada en [OIII] es de
22 Mg, con una velocidad de expansién de entre 60 — 65 km s~!. En 1999 se reporté por primera vez que
S308 tenia emisién en rayos X suaves con el satélite de rayos X ROSAT. Dado que S308 es una bebulosa rica
en metales (producto del proceso CNO), con abundancias aumentadas de N y He se cree que esté constituida
por material eyectado de la estrella durante la fase de SGR/LBV (Esteban el al., 1992).

Arnal & Cappa (1996) derivaron una distancia de 1 kpc a la burbuja de HIT asociada a S308. Contreras
et al. (2001) obtuvieron observaciones con el VLA a 3.6 cm buscando un viento anisotrdpico utilizando 4
épocas para la estrella central pero no encontraron evidencia de éste. Con un tamano angular en el 6ptico
de S308 de 38 arcmin (Ver figura 1.1a), la distancia a la estrella central WR6 ha sido motivo de debate.
Desde 0.6 kpe reportado por el satélite Hipparcos (Perryman et al., 1997) hasta > 1.8 kpc determinada
por lineas de absorcién interestelar (Howarth & Schmutz, 1995). Chu et al. (2003) han hecho un andlisis de
las distancias calculadas para S308 y han determinado que esta no puede ser menor a 1 kpc, estimando la
distancia cinematica como 1.5 + 0.2 kpc. Si se supone una distancia de 1.5 kpc el radio de la burbuja es de
8.3 pc, pero si se toma 1.8 kpc como la distancia, entonces su radio es de ~ 10 pc.

Chu et al. (2003) presentaron observaciones de en rayos X de S308 con el telescopio espacial Newton-
XMM. Debido a la resolucién espacial de éste solo hicieron un estudio de la parte Noroeste (Ver figura 1.1b).
Ellos sefialan que la emisién de rayos X estd constituida por dos componentes, una a 1.03 x 10° K y otra
a 7.7 x 10% K, en donde la componente més fria es la que domina la emisién. Esta componente a més alta
temperatura puede deberse por una combinacion de efectos de la baja senal a ruido de las observaciones y
por contaminacién de fuentes puntuales proyectadas hacia las orillas de S308 (Chu et al. 2003). Ellos deducen
del espectro que este gas que emite en rayos X suaves estd enriquecido con nitrégeno (Chu et al., 2003; Ver
capipulo 3) y proponen que el mecanismo por el cual la emisién en rayos X es suave es debido al frente de
conduccion que se encuentra entre las dos capas observadas en el éptico y en rayos X.

Dado que la conduccién térmica se ha senalado como la causante de la emisiéon en el rango de rayos
X suaves, nosotros hemos completado a partir del modelo radiativo-hidrodindamico con conduccién térmica



de Arthur (2008) para comparar entre los diferentes efectos que puedan hacer cambios significativos sobre
la evolucién del MCE; por ejemplo, la rotacion de la estrella, su masa, modelo evolutivo, etc. Obtenemos
espectros sintéticos y perfiles de brillo superficial de la emisién en rayos X de la nebulosa para comparar con
las observaciones disponibles en el 6ptico y en rayos X.

La estructura de esta tesis es la siguiente: en el captulo §2 se da una breve introduccién de los parametros
mas importantes que afectan la evolucién de un viento estelar; §3 damos una breve descripcién del telescopio
espacial de rayos X Newton-XMM con el cual fueron hechas las observaciones para mapear la burbuja S308 en
su totalidad, la manera en que fueron reducidos los datos de las observaciones y hacemos una breve discusion
sobre las caracteristicas de los espectros obtenidos y la luminosidad de la burbuja; en §4 describimos el c6digo
radiativo-hidrodindamico que utilizamos para realizar nuestras simulaciones de evolucién de vientos estelares,
explicamos los resultados en 1 dimensién (1D) y en 2 dimensiones (2D); en §5 hacemos una comparacion entre

las observaciones y la teoria, creando espectros sintéticos y perfiles de brillo superficial a partir de nuestros
resultados hidrodindmicos.
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Figura 1.1: S308: a) Imagen de [OIIIJA5007A + Ha, Chu et al. (2007) b) Misma imagen que a) pero de la parte NW
de S308 superponiendo los contornos en rayos X (Chu et al., 2003).



Teoria de Vientos Estelares

2.1. Conceptos basicos

Las estrellas a parte de emitir radiacién, emiten materia a través de vientos estelares. Los parametros
de mayor importancia en la teorfa de vientos estelares son la tasa de pérdida de masa de la estrella M y la
velocidad terminal del viento V,, asi mismo la evolucion estelar puede estar ligada a otros pardametros como
la masa inicial de la estrella (M), la rotacién de la estrella (V,,) v la metalicidad (7).

Para el caso estacionario esféricamente simétrico, la tasa de pérdida de masa se puede expresar con la
ecuacion de continuidad:
M = 472 p(r)v(r), (2.1)

en donde r es la distancia de la estrella a un punto en el viento, p es la densidad y v es la velocidad, ambas
evaluadas en el punto r. En el caso del perfil de velocidad, se ha hecho una aproximacién meramente cualitativa
de las observaciones y se ha encontrado que una ley de Beta ajusta de manera buena. Esta aproximacién es:

v(r) = vo + (Voo — v0) <1 - %)ﬁ (2.2)

con la cual se describe el incremento de la velocidad v con la distancia desde la fotésfera (en donde r = R, y
v(R.) = vp) hasta vy, a grandes distancias. Los valores tipicos para [ que concuerdan con las observaciones
para estrellas tipo O y WR son de entre 0.5 — 0.8.

La Luminosidad Mecdnica se define de la forma:

00

1.
L, = §Mv2
que es la cantidad de energia mecanica por unidad de tiempo que el viento imprime en el medio.
Dado que los procesos que impulsan los vientos son diferentes para las diferentes etapas evolutivas las

velocidades terminales v, son diferentes en cada etapa. Por ejemplo para estrellas luminosas (en el caso de
esta tesis las estrellas de masas entre 40 y 60 Mg son estrellas luminosas en las etapas de SP y WR) los vientos

5
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son impulsados por la presiéon de radiacién de transiciones atomicas de lineas espectrales. Para los casos de
las estrellas en la etapa evolutiva de SGR, los vientos son impulsados por la absorcién y emisién de fotones
debido a granos de polvo que se pueden formar en los exteriores de las atmdsferas de estas estrellas dado
que tienen temperaturas muy bajas. Los granos de polvo pueden absorber radiaciéon en un amplio rango de
longitudes de onda, por lo tanto estos vientos también se les conoce como impulsados por continuo. Aunque
el rango de velocidades alcanzadas para los distintos procesos que impulsan los vientos es muy amplio, las
tasas de pérdida de masa pueden alcanzar rangos muy altos, del orden de 107> Mg, afio~! (del érden de
10735 Mg afio~! para estrellas de 60 Mg).

Por comparacién entre la velocidad de escape vg y la velocidad terminal v, podemos calcular la velocidad
de escape del viento de una estrella caliente y luminosa, esto como:

2(1 — I'.)GM,

= : (2.4)

Vo =

en donde I, es el término de correccion para la fuerza radiativa debido a la dispersion de electrones, M, v R.
son la masa y el radio de la estrella y G es la constante de gravitacion universal. Por ejemplo para el caso de
una estrella de 40 My en SP es su velocidad de escape es de 1100 km s~! mientras que la velocidad terminal
para este caso es de ~ 2600 km s~!, si esta no fuera mayor no habria expansién ni aceleracién en el viento.

Cuando el viento de SP comienza a penetrar dentro de la regién HII de densidad n ~ 10? cm™3 y tempe-
ratura de 10* K este es supersonico, dado que la velocidad del sonido! en esta regién es de ¢, ~ 10 km s~ 1.
Cuando la estrella pasa a la etapa de SGR este viento se expande dentro la burbuja caliente creada por el
viento de SP con densidad de n ~ 1072 ecm ™2 y temperatura de 107 K, aqui la velocidad de expansién de este
viento de SGR es de ~ 100 — 200 km s~! (dependiendo de la masa de la estrella) y la velocidad del sonido
dentro de esta burbuja es de ¢; ~ 300 km s~!, por lo tanto aqui la velocidad de expansién de este viento
es subsonica con respecto al MCE. En la etapa de WR este viento se expande dentro de la burbuja densa y
fria (n ~ 10* = 10° cm™2 y T ~ 10* K ) de nuevo el viento se vuelve supersénico dado que la velocidad del
sonido aqui es de entre ¢, ~ 10 — 30 km s~ .

Los primeros estudios sobre la interaccién de vientos alrededor de estrellas masivas fueron realizados por
Matthews (1966), Pikel’Ner (1968), Pikel’Ner & Shcheglov (1969), en donde estudian los movimientos de
las nebulosas alrededor de estrellas bajo la influencia de sus vientos, describiendo el perfil de choque entre
el viento chocado y el MIE barrido. Pikel'Ner & Shcheglov (1969) hacen el estudio por separado del viento
chocado y del MIE barrido y concluyen que el viento chocado debe tener una temperatura de entre 3 — 5
x107 K con densidades bajas (n ~ 1072 ecm~3) fuera del rango observable en rayos X. En cuanto a vientos
alrededor de estrellas WR, en 1965 Johnson & Hogg reportaron por primera vez que las nebulosas con forma
de cascarén de grumos NGC 2359, NGC 6888 y S308 estaban asociadas a este tipo de estrellas y que se habian
formado por la interaccién entre su viento y el MCE (Johnson & Hogg, 1965). A estas nebulosas alrededor
de estrellas WR ahora las llamamos burbujas de viento estelar (o simplemente burbujas). El primer modelo
analitico de la interaccién entre el viento y el MCE de una estrella WR fue presentado por Avedisova (1972)
y los primeros célculos numéricos de esta interaccién fueron realizados por Falle (1975), los cuales concuerdan
con los resultados autosimilares de Dyson & de Vries (1972) en el cual sugieren que el gas nebular barrido
ocupa una capa delgada y densa de volumen, dado que el choque con el MIE es isotérmico y tiene una
compresion alta (por lo tanto la densidad serd alta) con una temperatura baja. La temperatura del gas
chocado se puede obtener de las condiciones de salto (tomando en cuenta una ecuacién de estado para un
gas ideal monoatémico) como:

3 pmpg o

Tchoque = ETU ) (25)

1La definicién de velocidad del sonido es c¢s = (yp/p)*/?
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en donde p es el peso molecular medio del gas, my es la masa del hidrogeno, k la constante de Bolztmann y
v la velocidad del choque.

Castor et al. (1975) proponen un modelo de interaccién de vientos alrededor de estrellas del tipo temprano
y proponen que existe una regién de transicién dominada por la conduccion térmica entre el cascarén frio (
~ 10* K) y el viento chocado caliente interno al cascarén (~ 107 K), el cual lo presentan como una explica-
cién a las observaciones de absorcién en el UV de O VI hacia estrellas de este tipo (Jenkins & Meloy, 1974;
Castor et al, 1975). Dos anos después Weaver et al. (1977) hacen este mismo estudio pero ahora incluyendo
pérdidas radiativa tratando el efecto de la conduccién térmica de manera cldsica (Spitzer, 1962; Cowie &
McKee, 1977). Con estos modelos senalan que a través del efecto conductivo pueden aumentar la densidad
en la discontinuidad de contacto y disminuir la temperatura en la burbuja caliente a rangos detectables en
rayos X.

2.2. Modelo de Viento estelar de Weaver et al. (1977)

Este modelo hace el estudio de las burbujas de viento producidas por estrellas masivas en interaccién
con el gas del MIE. El modelo comienza con una estrella con un viento constante simétricamente esférico
en el MIE con una densidad ng. Cuando el viento comienza a interactuar con el MIE se crean varias zonas
de interés. En la figura 2.1 se marcan las diferentes zonas: A) zona de expansién del viento supersénico, B)
regién del viento chocado, C) un cascarén de la regién HII barrida, D) Regién HII, E) Medio Interestelar
(MIE) chocado y F) MIE no chocado.

Figura 2.1: Esquema de las diferentes regiones que componen el MCE de una estrella masiva. A) Regién de expansién
de viento libre B) Viento Estelar Chocado C) Regién HII Barrida D) Regién HII E) Medio Interestelar Chocado F)
Medio Interestelar NO chocado.

En la figura 2.2 se muestran las caracteristicas segtin el modelo de Weaver et al. (1977) para la creacién
de las burbujas de viento estelar, con una tasa de pérdida de masa de M = 106 Mg, afio~ !, velocidad de
V = 2000 km s~! y una densidad para el medio de ng =1 cm™ a un tiempo de 10% afios. Claramente se
puede ver la zona correspondiente a la regién HII creada por la estrella y en especial, el llamado frente de
conduccion que es la regién en donde la densidad sube y la temperatura baja suavemente. Chu et al. (1995)
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calcularon la luminosidad de manera analitica para el modelo evolutivo de Weaver et al. (1977) aplicado a
superburbujas en la Gran Nube de Magallanes como:

Lx=11x 1035I(T)L§:;/35né7/35fé9/35 [erg/s], (2.6)

en donde ng es la densidad del medio, L7 es la luminosidad mecénica del viento en unidades de 1037 erg
s71, tg es el tiempo en unidades de 10° afios e I(7) es la integral adimensionalizada:

I(t) =125/33 — 572 + (5/3)7% — (5/11)71/3, (2.7)
con 7 = 0.16 L;78/35 n52/35 t2/35. Esto nos da una luminosidad en rayos X para los parametros descritos
para el modelo de Weaver et al. (1977) de ~ 3.16 x 103* erg s~!. Pero si suponemos un valor més parecido
a las observaciones para ng de entre 102 — 103 cm =2 el rango de luminosidades serfa Lx = 3 — 9 x 10%° erg
s—!, mientras que para los casos de las burbujas observadas alrededor de estrellas WR en nuestra galaxia,

sus luminosidades son del 6rden de 103 erg s~!, lo cual hace esta estimacién analitica muy alta.

Figura 2.2: Perfiles radiales de densidad y temperatura para el modelo de evolucién del MCE de Weaver et al. (1977)
a un tiempo de 10° afios con una tasa de pérdida de masa de M = 107° Mg, afio™ !, velocidad de V = 2000 km s~ !
y con una densidad del medio de no = 1 cm ™2,

Por comparacién con el modelo de Weaver et al. (1977) en la figura 2.3 se muestran resultados radiativo-
hidrodinédmicos en 1D obtenidos con el modelo descrito en el Capitulo 4. Los pardmetros utilizados son M ~
1076 Mg, afio™!, V ~ 2500 km s~ ! y tasa de fotones ionizantes S, = 10*° s~! para una densidad del medio
de ng =1 cm™? a un tiempo de 108 afios sin y con CT. En la figura 2.3a se muestra el caso sin CT para la
densidad, temperatura y presién; aqui podemos apreciar una estructura muy delimitada entre cada region,
por ejemplo, la regién del viento en expansién libre hacia un poco antes de 5 pc, la burbuja caliente de viento
chocado con un radio méximo de ~ 22 y la regién HII delante de esta. El problema con la emisiéon en rayos
X de este modelo es que las densidades correspondientes a la zona de temperaturas para la emision de rayos
X es muy baja (n ~ 107% cm™?). Para el caso del modelo con CT (figura 2.3b) hemos utilizado el efecto de
la CT clésica y saturada (Cowie & McKee, 1977; Arthur, 2008). Aqui de nuevo es notable la capa conductiva
alrededor de 20 — 25 pc. En esta region es en donde se da la combinacién de densidad y temperatura necesaria
para la emisién de rayos X suaves. La diferencia de nuestro modelo contra el de Weaver et al. (1977) es que
su modelo es autosimilar y por lo tanto representa una configuracién del MCE a un tiempo infinito mientras
que nuestro modelo es dependiente del tiempo, asi mismo el efecto conductivo tomado en cuenta por Weaver
et al. (1977) es solamente el cldsico y nosotros tomamos el efecto de la conduccién térmica saturada.
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En la figura 2.4 se muestran los espectros en rayos X correspondientes a los modelos presentados en la
figura 2.3 sin tomar en cuenta la absorciéon debida al MIE. Las luminosidades correspondientes a éstos mo-
delos son: para el caso sin CT Lyjo—_srev] = 4.67 x 10% erg s7' y Lxz__1okev) = 2.14 x 103! erg s71
Para el caso con CT Lxg_3gev] = 1.37 X 103! ergs™ty Lx3——10kev] = 6.22 X 103! erg s—'. Néte como la
CT aumenta la emisién en rayos X en un factor de 3 para estos casos. La luminosidad en rayox X del érden
de Lx ~ 2 x 1075L,, para estos pardmetros del viento, que es un valor tipico para estrellas WR, (Skinner et
al 1998; Skinner et al 2010).

a) b)
_ 2 T T . 2 T T T
U ——1 T
£ £
S S
) )
g 4T iy g 4T
- -6 ! L - -6 1 1
T T -5 5 10 T T o
8 | |
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Figura 2.3: Perfiles radiales de densidad y temperatura: (a) Modelo de evolucién del MCE con M =10"% Mg afio™*
y una velocidad de V' = 2000 km s™" a 10° afios de evolucién con una densidad del medio de no = 1 ecm™® b) mismo
caso que a) pero con CT.

Esta burbuja caliente de 7' ~ 107 K presente en los modelos, es la que se encarga de empujar, i.e., imprimir
momento al cascarén frio como un pistén debido a que el viento chocado caliente permanece adiabdtico (no
se enfria de manera eficiente). A esta etapa se le conoce como Flujo empujado por Energia (Energy-driven).
Cuando el enfriamiento en la zona del viento chocado caliente es eficiente, esto es, cuando el tiempo de en-
friamiento es mucho menor que el tiempo dindmico, a este flujo se le conoce como empujado por Momento
(Momentum-driven) (Lamers & Cassinelli 1999). Aqui el viento chocado del MIE estéd siendo empujado por
el momento del viento més que por la presion del viento chocado. Los vientos estelares pueden ser clasificados
como Energy o Momentum-driven por el comportamiento térmico del viento chocado a un tiempo ty cuando
el viento ha barrido su propia masa en masa del medio barrido. Si el viento chocado ha comenzado a enfriarse
para este tiempo g entonces el flujo serd momentum-driven y de lo contrario serd energy-driven.

Por lo tanto el efecto de la CT en los perfiles de densidad y temperatura entre la burbuja de viento chocado
caliente y el cascarén frio barrido, puede modificar el tiempo en que la burbuja se convierta de energy-driven
a momentum-driven, dado que la conduccién térmica aumenta la densidad y disminuye la temperatura, esto
es, el enfriamiento que va como L ~ T~1/2n? para el rango de temperaturas de 10° < T < 107 K.

Emisién en rayos X también es detectada alrededor de asociaciones de estrellas masivas y se les conoce
como superburbujas. Estas superburbujas tienen tamafios de ~ 102 pc y edades dindmicas de 10° afios (Chu
2007). Estas son generadas por los vientos de ctimulos de estrellas masivas, sin embargo la teoria de genera-
cién de estas superburbujas sigue siendo el mismo mecanismo propuesto por Castor et al. (1975). Algunos
ejemplos de estas superburbujas son N51D, N57A (Braunsfurth & Feitzinger 1983; Oey & Smedley 1998) y
M17 (Dunne et al. 2003; Reyes-Iturbide et al 2009).
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Figura 2.4: Espectros en rayos X de los modelos presentados en la figura 2.3 a) Modelo sin CT b) con CT.

Para el caso de la emisién de rayos X en estrellas masivas (no binarias), los rayos X se producen por
choques debido a inestabilidades a la base del viento radiativo (Lucy & White 1980; Owocki, Castor & Ry-
biki 1988). Esta emisi6 es relativamente suave con temperaturas de k7' < 1 keV predichas por modelos de
choques en vientos radiativos, con luminosidades del érden de 10%? erg s=! y cocientes de Lx /L, ~ 1077 —
107° (Skinner et al. 2010).



Observaciones de rayos X de S308

3.1. Observatorio de rayos X XMM-Newton

El telescopio espacial X-ray Multi Mirror (Newton-XMM) fue lanzado por la Agencia Espacial Europea
(ESA) el 10 de Diciembre de 1999. La razén para tener un observatorio espacial de rayos X es debido a que
ésta radiacién no puede penetrar de manera efectiva la Tierra.

El telescopio espacial Newton-XMM tiene 3 cdmaras de CCD’s que comprenden la Furopean Photon
Imagin Camera (EPIC). Dos de estas cdmaras son las cdmaras de arreglos de CCD’s MOS (Metal Oxide
Semi-conductor) con las cuales, debido a la configuracién del telescopio, solo se puede captar el 44 % del
flujo original incidente. El tercer arreglo de CCD’s tiene un beam no obstruido y se trata de un arreglo de
12 CCD’s conocido como la cdmara EPIC/pn (Ver figura 3.2). Las cdmaras EPIC ofrecen la posibilidad de
hacer observaciones extremadamente sensitivas de ~ 30 arcmin en el rango de 0.15 a 15 keV con moderada
resolucién espectral y angular (FWHM ~ 6 arcsec), mientras que el telescopio espacial de rayos X, Chandra
tiene un campo de observacién de 1 grado con una resolucion angular de 0.5 arcseg para el rango de energias
de 0.2 — 10 keV.

Todos los CCD’s de las camaras EPIC operan bajo el conteo de fotones que producen archivos de listas
de eventos. Estas son tablas con una entrada por linea para cada evento recibido, en las cuales se listan ca-
racteristicas de los eventos, tal como la posicién, el tiempo de registro en el CCD y las energias relacionadas.
Las diferencias entre las caAmaras EPIC no solo es el nimero de CCD’s o su geometria, sino también el tiempo
de lectura y captura de cuentas.

La deteccién del fondo con las caAmaras EPIC puede ser dividido en dos componentes: un fondo césmico
de rayos X y un fondo instrumental. Esta tltima puede ser dividido en ruido de las componentes de los de-
tectores, que se vuelve importante por debajo de 200 eV y la segunda componente es debido a la interaccion
de particulas con la estructura que rodea los detectores y a los detectores mismos.

11
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Figura 3.1: Representaciéon artistica del telescopio espacial Newton-XMM.

a) b)

Figura 3.2: Cdmaras EPIC. a) EPIC/MOS b) EPIC/pn.

3.2. Reduccién de datos de rayos X de S308

Hoy en dia solo se han detectado dos burbujas de vientos estelares alrededor de estrellas WR en la Galaxia
con emision en rayos X en su nebulosa, NGC 6888 y S308, correspondientes a las estrellas WR, 136 y WR 6
respectivamente (Bochkarev, 1988; Wrigge et al., 1994; Chu et al. 2003). Esto puede ser debido a la absorcién
en la galaxia de rayos X (o sea por la posicién de su estrella central en la Galaxia), por la fase evolutiva
en la que se encuentran sus estrellas centrales o una combinacién de estas. En la figura 3.3 se muestran las
posiciones de 63 estrellas WR analizadas por Hamann et al. (2006) y se puede apreciar la distancia entre
nosotros y éstas estrellas. En general las estrellas WR se encuentran distribuidas en el disco delgado de la
Galaxia en regiones de formacion estelar, esta es una razén por la cual la deteccién en rayos X hacia este
tipo de estrellas pueda ser dificil dado que puede existir gas molecular tipico de estas regiones.

S308 fue observado con el observatorio espacial XMM-Newton en 2 épocas en 4 observaciones diferentes
debido a que el tamafo angular de S308 es de ~ 38 arcmin!, mientras que el telescopio tiene un campo de 30
arcmin como ya mencionamos. La primera observacién se hizo en el 2001 sobre la parte Noroeste (NW) en la

ITomando una distancia de 1.5 kpc (Chu et al., 1982; van der Hucht, 2001; Chu et al., 2003)



3.2. REDUCCION DE DATOS DE RAYOS X DE 5308 13

Figura 3.3: Posiciones de las estrellas WR en la Galaxia. El punto central negro corresponde al Centro Galédctico
(CG), la posicién del Sol (®) y la estrella WR 6 esta marcada. El radio de cada circulo corresponde a 4, 8 y 12 pc
concéntricos al CG. Imagen tomada de Hamann et al.(2003).

revolucién 0343 y las partes Noreste (NE), Suroeste (SW) y Sureste (SE) fueron observadas en el 2004 en la
revolucién 0781 (Ver cuadro 3.1). El investigador principal de estas observaciones es You-Hua Chu, las cuales
se hicieron publicas en el 2002 y en el 2005, respectivamente, dado que la politica sobre las observaciones es el
de hacerlas publicas después de 1 ano de haberse realizado. En las 4 observaciones se utilizaron las caAmaras
de CCD’s EPIC/MOS1, EPIC/MOS2 y EPIC/pn. Hasta la fecha solo se han publicado las observaciones de
la parte NW (Chu et al., 2003).

De la base de datos del telescopio espacial XMM-Newton se pueden obtener dos tipos de archivos, los
Observation Data Files (ODF) y los Pipeline Products (PPS). La diferencia entre estos dos tipos de archivos
es que los ODF son las observaciones crudas y los PPS ya traen una calibraciéon previa hecha por el equipo
de XMM-Newton. Nosotros hemos seleccionado los ODF para asegurarnos de calibrar de manera adecuada la
emision difusa de S308. Estos archivos se obtuvieron de la base de datos de XMM-Newton y fueron procesados
con XMM-Newton Science Analysis Software (SAS ver 8.0.1). Los archivos de calibracién fueron obtenidos
del Calibration Access Layer disponibles para SAS. Los archivos de eventos fueron procesados para eliminar
eventos indeseados, como deteccién de particulas energéticas cargadas y como los eventos de fondo afectan
directamente las observaciones en la detecciéon de rayos X difusos, los periodos de alta actividad de fondo
fueron excluidos. El fondo se estudié tomando intérvalos de 100 s en tiempo para cada instrumento en la
banda de 10-12 keV. Fue considerado alto si el conteo de fotones fue > 0.3 cuentas s~! para las cAmaras
EPIC/MOS y > 1.5 cuentas s~! para la cdmara EPIC/pn. Para el caso de la observacién NW hubo un
evento energético de fondo y esto redujo el tiempo 1util de la observaciéon a 22.7 y 16.9 ks para las caAmaras
EPIC/MOS y EPIC/pn respectivamente (Chu et al., 2003).

3.2.1. Imagenes

Para producir imédgenes en rayos X de S308 de un cuadrante se extraen por separado imagenes de cada
una de las 3 cdmaras EPIC/MOS1, EPIC/MOS2 y EPIC/pn en la banda de 0.25 — 1.15 keV y se crea un
mosaico con estas tres imdgenes para aumentar el factor senal a ruido (S/R) y llenar los espacios producidos
por las separaciones de los CCD’s en cada camara. Para producir una imagen completa de la burbuja se hace
un mosaico con las 4 imagenes de los cuadrantes (Ver figura 3.4). Las imdgenes de los 4 cuadrantes fueron
hechas con un ancho de pixel de 2 arcseg que es adecuado para la resolucién de las cdmaras EPIC. Una
imagen a esta rango de energias es presentada en la figura 3.4. La morfologia de abrillantamiento al limbo
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Duracién (tiempo ttil)

Regién Ob.Id Rev. Data EPIC/pn EPIC/MOS
NW 0079570201 0343 23 y 24 Octubre 2001*  22.7 ks 16.9 ks
NE 0204850601 0781 15 Marzo 2004 21.9 ks 25.3 ks
SW 0204850401 0781 15 Mar 2004 20 ks 23.3 ks
SE 0204850501 0781 14 y 15 Marzo 2004 21.9 ks 25.3 ks

Cuadro 3.1: Caracteristicas de las observaciones de S308

& Debido al evento energético en la observacion del 2001 de la region NW los tiempos utiles fueron
reducidos a 22.7 y 16.9 ks para las cdmaras EPIC/MOS y EPIC/pn respectivamente.

de S308 en rayos X se puede apreciar claramente, no solo en la parte NW de la burbuja (Chu et al., 2003).
En la imagen también se puede apreciar uno de los efectos instrumentales de la cmara EPIC, este produce
que los fotones de alta energia son mejor captados en los bordes de la camara y se puede ver un efecto de
abrillantamiento hacia las orillas del campo de las observaciones y esto puede hacer dificil la reduccién de
las imagenes debido a que el fondo que se toma puede contener fotones de mas alta energia que los fotones
captados para la emisién difusa de la burbuja. Este es el problema més grande en el proceso de reduccién de
los datos para S308.

Figura 3.4: a) Imagen en la banda 0.2 — 1.15 keV de S308 b) misma que a) pero con las regiones de donde se extrajeron
los espectros. En la figura se puede apreciar el efecto de las cimaras EPIC de captar mejor los fotones de alta energia
hacia las orillas de los detectores (Jansen et al. 2001).

3.3. Espectros de S308

Nuestro interés es comparar propiedades fisicas a través de los espectros en rayos X, de las diferentes
regiones apreciables en S308; tales como el cascarén (regiones 1), el interior (regiones 5 y 6), el blowout en la
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parte NW (regién 2NW) y la franja aparente que pasa desde la parte norte de la burbuja hasta la parte sur
dividiendo la burbuja en 2 partes (regiones 3). Por la manera en que S308 fue observada (4 observaciones)
algunas regiones tuvieron que ser divididas para generar los espectros dependiendo en la observacion que se
encontraban. Para esta tesis los espectros se extrajeron de las observaciones con la cdmara EPIC/pn debido
a su alta sensitividad espectral, comparada con las cdmaras EPIC/MOS. A cada regién le corresponde un
fondo dependiendo de la observacion en la que se encuentre y de un tamano aproximadamente del tamano
de la regién, para hacer una buena comparacién del factor S/R.

La caracteristica general que comparten los espectros de las diferentes regiones definidas para S308 es que
son suaves con el pico de emision en el triplete de NVI a 0.42 — 0.43 keV, con una componente alrededor de 1
keV y caen rdpidamente hacia altas energias (Chu et al., 2003), as{ mismo, emisién correspondiente a energias
mayores a 1 keV no es importante comparada con la emisién a 0.42 keV (Ver figura 3.5). La presencia de
lineas sugiere emisién térmica debido al plasma, por lo tanto usamos el modelo de emision MEKAL de dos
temperaturas para un plasma Gpticamente delgado (Kaastra & Mewe, 1993; Liedahl et al. 1995; Chu et al.,
2003) para simular los espectros de las diferentes regiones. El modelo MEKAL se simula pasdndolo por la
absorcién interestelar de rayos X por hidrégeno neutro, tanto atémico como molecular, segun el modelo de
Baluciniska-Church & McCammon (1992) y se convoluciona con la matriz de respuesta de la cdmara EPIC/pn.

Los parametros de entrada para el ajuste del modelo incluyen la temperatura, absorcién interestelar y
abundancias del plasma. Siguiendo el mismo argumento de Chu et al.(2003) de que no se puede dejar variar
libremente todos los parametros del ajuste, dado que la resolucién espectral esta limitada y el ntimero de
fotones detectados es modesto, hemos tomado los valores de las metalicidades de la parte NW de las ob-
servaciones de Chu et al. (2003) y el estudio espectroscépico en el éptico de [OIII] de Esteban et al. (1992)
como constantes, asi como el célculo del factor N/C de Hillier (1988); estos valores utilizados para toda la
regiéon NW por Chu et al. (2003) fueron de 0.1, 1.6, 0.13, 0.22, 0.13 y 0.13 veces los valores solares para C, N,
O, Ne, Mg y Fe (Anders & Grevesse, 1989) respectivamente para el modelo MEKAL. Dado que las estrellas
WR son estrellas evolucionadas que han perdido capas de masa dejando su ntcleo expuesto, los valores de
las metalicidades se ven aumentadas con respecto al H.

3.3.1. El cascarén y blowout de S308

Debido a la divisién en regiones de S308, podemos estudiar dos partes importantes por separado: el cas-
carén (formado por las regiones INW, INE, 1SW y 1SE) y el blowout (regién 2NW). Chu et al. (2003)
obtuvieron de la observacion del 2001 un espectro de toda la regiéon NW, i.e., tomando la contribucién de
las regiones INW, 2NW, 3NW y 6NW. A este espectro le adaptaron el modelo con las abundancias que se
describieron en la seccion anterior. En la figura 3.5 podemos ver las diferencias entre el espectro de Chu et al.
(2003), el espectro del blowout (regién 2NW) junto con las regiones definidas para el cascarén. Es evidente
que el espectro calculado por Chu et al. (2003) es més intenso debido a la contribucién de las regiones INW,
3NW y 6NW. Esto es, ellos no hacen diferencia entre el material del blowout y el material interno. Para el
caso de las demds regiones que componen el cascarén, la intensidad del espectro es menor pero el pico de
emisién sigue estando alrededor de 0.43 keV.

Chu et al. (2003) propusieron un modelo MEKAL de dos temperaturas, de T1= 0.094 (£0.009) keV y
otra T2:0.7té:g keV, con el cual también ajustaban la emisién alrededor de ~ 1 keV. En general encontra-
ron que el espectro es dominado por la componente de méas baja temperatura y la componente de mas alta
temperatura solo contribuye al 6 % del flujo observado (Chu et al., 2003).

En la figura 3.6 graficamos los espectros de la zona 2NW (blowout) y de toda la zona NW como lo hicieron
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Figura 3.5: Espectros de las regiones INW, INE, 1ISW, 1SE, 2NW y tomando toda la regién definida en Chu et al.
(2003) para S308.

Chu el at. (2003). Hicimos un ajuste de dos temperaturas con el modelo MEKAL, de la misma manera que
lo han hecho ellos, pero ahora variamos la temperatura, columna de absorcion Ny y el parametro de norma-
lizacién A 2, para ambos modelos. Los pardmetros utilizados para los ajustes se encuentran en el cuadro 3.2.
Nuestros parametros siguen estando dentro del rango de error de los pardmetros encontrados por Chu et al.
(2003) con un valor para x? de 1.16. Una razén para que no sean exactamente los mismos es que las matrices
de calibracion de Newton-XMDM estan continuamente en revisién y se mejoran con el tiempo, esto produce
pequenos cambios en los espectros y en los pardmetros adoptados, pero nuestros valores siguen siendo con-
sistentes con sus resultados. Encontramos que la emisién difusa de los rayos X en el blowout (regién 2NW)
de S308 se origina principalmente de gas enriquecido a una temperatura de 1.03 x 10 K. Esta temperatura
es un poco menor que la temperatura encontrada por Chu et al. (2003) de 1.1 x 10 K, debido a que toman
la contribucion de toda la region NW.

Para las otras regiones del cascarén, las regiones marcadas con 1, también ajustamos un modelo de dos
temperaturas (Ver figura 3.7). En el cuadro 3.2 se encuentran los pardmetros de los mejores ajustes hechos a
estas observaciones. Los valores de T para las regiones 1 son consistentes con las temperaturas del gas que
domina la emisién de rayos X en el espectro para el blowout, los parametros de normalizacién siguen siendo
del 6rden de ~ 1072 cm™ y la densidad columnar estd alrededor de 1.5 x 10%! ¢cm™2 como en ese mismo
caso. De los ajustes a las regiones 1, calculamos su temperatura y es de alrededor de 10 K consistente con
la temperatura del gas en el blowout.

2A=1.0x10"1 1 N2dV/4md?, en donde d es la distancia, Ne es la densidad electrénica y V el volumen de gas en cgs.
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Figura 3.6: Espectros obtenidos con Newton-XMM con la cdmara EPIC/pn para las regiones 2NW y NW, graficados
junto con el mejor ajuste del modelo MEKAL de dos temperaturas.

3.3.2. Zona interna del cascarén y franja vertical

En la figura 3.8 se pueden apreciar los espectros de las partes internas de S308, correspondientes a las
regiones 5 y 6. Comparando los espectros de estas regiones podemos ver que los espectros son todavia me-
nos intensos que los espectros del cascarén que no corresponden al blowout, en especial podemos ver que el
espectro de la regién 6SW es menos intensa. Una razon por la cual los espectros en esta zona de la burbuja
sean menos intensos es debido al abrillantamiento al limbo que estamos viendo del material, i.e., la cantidad
de material emisor por columna de densidad en el cascarén es mayor hacia la orilla de la burbuja y menor
hacia el centro.

Poniendo atencién a la imagen completa de S308 en la figura 3.4 se aprecia aparentemente que existe una
franja de material emisor en rayos X que divide a la burbuja de Norte a Sur (Ver figura 3.4). Aparentemente
esta franja es de mayor intensidad que las regiones 5 y 6. Esta podria ocasionarse por dos razones: que en
efecto exista alguna caracteristica de la burbuja que traza esta franja o que sea el resultado de la interseccion
de las 4 imagenes que hemos utilizado para hacer la imagen completa de la nebulosa. En los espectros de
esta region, figura 3.9 no se ve mayor diferencia con respecto a los espectros de las otras regiones, hablando
de su forma, en particular estos espectros son mucho menos intensos que cualquier espectro de otras regio-
nes principalmente a que las regiones que tomamos para extraer los espectros son demasiado pequenas y el
numero de fotones no es suficiente. Junto con M.A. Guerrero buscamos en el mapa de exposiciones de la
imagen presentada en la figura 3.4 y esta franja NO es un efecto creado por juntar las 4 observaciones dado
que los mapas no muestran ninguna anomalia.
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T (keV) A(cm_5)
Modelo Ny (cm_2) T TS Ay Ay X2
Chu et al. (2003) 1.1 x 10?1 0.094 0.7 21 x 1072 13 x10"%* 1.02
NW 1.52 x 102! 0.0800 0.77 3.09 x 1072 286 x 10=* 1.16
2NW 1.64 x 102! 0.0874 0.78 4.96 x 1072 2.4 x 10~* -
INW 2.15 x 10?1 0.0858 799 1.80 x 1072 8.82 x 10~®> 1.005
INE 1.31 x 102" 0.0928 0.556 1.35 x 1072 8.82 x 107° -
1SW 1.27 x 102! 0.0911 1.000 1.06 x 1072 1.82 x 10~ -
1SE 8.28 x 10%° 0.0959 1.497 2.41 x 1073 1.12 x 10~* -
3NW 2.07 x 101 0.0992 799 1.16 x 1073 1.45 x 10~° 0.667
3NE 7.54 x 102 0.0859 1.333 1.81 x 1073 1.57 x 10~* -
3SW 8.73 x 1021 0.0808 1.02 9.24 x 1072 5.26 x 10~* —
6NW 1.42 x 102 0.1024 0.080 2.03 x 1072 3.15 x 10~%* 1.023
5NE 1.45 x 1021 0.0940 9.637 6.46 x 1072 1.71 x 10~ -
6SW 2.73 x 1021 0.0808 0.925 1.36 x 1072 1.06 x 10~* —
5SE 8.13 x 10%° 0.1083 0.9807 1.98 x 1073 1.07 x 10~* -

Cuadro 3.2: Parametros utilizados en los modelos para ajustar las observaciones de Newton-XMM a la regiones
seleccionadas comparados con los pardmetros utilizados por Chu el al. (2003).

3.4. Discusion

3.4.1. Propiedades del gas

De los modelos obtenidos para los diferentes espectros de rayos X podemos decir que la burbuja intereste-
lar S308 est4 enriquecida con nitrégeno y tiene una temperatura promedio de ~ 10% K, esto es principalmente
porque la estrella central esta en la etapa evolutiva clasificada como WN4, en la cual la superficie de la estrella
tiene una sobreabundancia de nitrégeno y esto se refleja directamente en el viento liberado por la estrella que
va directamente a formar parte de su nebulosa.

Para todas las regiones estudiadas en S308 se obtuvieron modelos de dos temperaturas con una tempera-
tura que domina la emisién de alrededor de 0.09 keV. Los ajustes de los modelos para la segunda componente
en temperatura no son consistentes entre si, esto crea un problema (fisicamente) con el origen de la segun-
da componente senalada por Chu et al. (2003). Esto puede ser debido a que la emisién de gas a esta otra
temperatura sea tan débil que el software SAS no pueda hacer un buen ajuste a las observaciones, esto es se
tendran que hacer observaciones con exposiciones mas largas para poder detectar esta segunda componente
(Chu et al., 2003). Sin embargo para las regiones mds intensas en donde se puede ver claramente emisién al
rededor de 0.8 — 1 keV (regiones NW, 2NW y 1’s), se puede deber a otra razén. Por ejemplo, en la figura 3.10
hemos graficado el espectro de la estrella central de S308, WR6, obtenido de la cdmara EPIC/pn a intérvalos
de un minimo de 25 cuentas bin~!. Aqui se muestra que la emisién maxima del espectro de la estrella es en
el rango de 0.7-1 keV. Si este espectro se grafica junto con algin otro que presente esta emisién un poco
antes de 1keV, por ejemplo con el espectro de la region 2NW, la emision de la estrella cubre perfectamente
esta emision.

Skinner et al. (2002) calcularon el espectro de la estrella WR6 utilizando el modelo de plasma VAPEC
de dos temperaturas. Obtienen un flujo en rayos X en el rango de 0.5-10 keV de Fx = 0.96 x 10712 erg cm?
s~1, que corresponde a una luminosidad en rayos X de Lx =3.7 x 1032 erg s~!. Nosotros hemos hecho lo
mismo ajustando un modelo de dos temperaturas de MEKAL y otro modelo de dos temperaturas de VAPEC
por comparacion. Los flujos en rayos X obtenidos para los modelos de MEKAL y de VAPEC son de 1.31 x
10712 erg cm? s7! y de 1.28 x 1072 erg cm? s~! respectivamente, que corresponden a luminosidades del
érden de Ly ~ 5 x 1032 erg s~! suponiendo una distancia de 1.8 kpc. Nétese que la variacién en el flujo
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Figura 3.7: Espectros obtenidos con Newton-XMM con la cdmara EPIC/pn para las regiones del cascarén marcadas
como 1, graficados junto con el mejor ajuste al modelo MEKAL de dos temperaturas. El pardmetro x? para estos
ajustes es de 1.2

representa un crecimiento de un 26 %.

En el cuadro 3.3 se encuentran los flujos calculados de los modelos obtenidos con SAS y su respectiva
luminosidad en rayos X considerando una distancia de 1.8 kpc para el rango energético de 0.25 — 1.15 keV.
El flujo (y luminosidad) més alto corresponde a la regién 2NW del blowout con una luminosidad en rayos X
de Lx = 3.32 x 1032 erg s~1. Chu et al. (2003) hacen un cdlculo del flujo y de la luminosidad correspon-
dientes a su modelo de dos temperaturas de MEKAL para la observacién de toda la zona NW y estiman una
luminosidad méxima para toda la burbuja de Lx < (1.2 4 0.5) x 10%* erg s~! suponiendo una distancia de
1.8 kpc en el mismo rango de energia. En su calculo ellos suponen que la emisién de rayos X de la burbuja
serfa uniforme, esto es calculan el valor de la luminosidad para el cuadrante NW y solo multiplican por 4
utilizando la distancia méxima que se ha estimado (1.8 kpc) para hacer el cdlculo de una luminosidad méxi-
ma. En nuestro caso, con los resultados de las luminosidades de las distintas regiones podemos calcular una
luminosidad méxima de la burbuja y nos da un valor de Lxmae = 1.46 x 1033 erg s~!. Este corresponde
al 12% del valor de la luminosidad méxima estimada por Chu et al. (2003). Como la parte NW es la més
intensa en rayos X, sobrestimaron la emisién en los otros cuadrantes. En particular para las partes NE y SE
de la burbuja su emision en rayos X puede verse disminuida por la absorcién de hidrégeno atémico observado
en Arnal & Cappa (1996) (Ver figuras 5 y 6 de Arnal & Cappa (1996)) con una densidad columnar de Ny ~
1.3 x102%° cm~2, aunque esto no se ve reflejado en nuestros resultados obtenidos con SAS para las densidades
columnares, dado que las densidades columnares obtenidas por el modelo de MEKAL son del 6rden de esta
densidad columnar observada.
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Figura 3.8: Espectros de las regiones internas 5 y 6 definidas para S308 graficadas junto con el mejor ajuste hecho con
el modelo MEKAL de dos temperaturas. El pardmetro x? de estos ajustes es de 1.02.

Regién  Flujo (erg cm? s71)  Luminosidad (erg s™1)
INW 2.31 x 10713 8.91 x 103!
INE 5.09 x 1013 1.96 x 1032
1SW 4.77 x 10713 1.84 x 1032
1SE 2.75 x 10713 1.06 x 1032
2NW 8.61 x 10~ 13 3.32 x 1032
3NW 4.37 x 10714 1.68 x 103!
3NE 2.23 x 10713 8.60 x 103!
3SW 1.38 x 10713 5.32 x 103!
5NE 5.34 x 1013 2.06 x 1032
5SE 3.02 x 10713 1.16 x 1032
6NW 9.37 x 10714 3.61 x 103!
6SW 1.11 x 10713 4.28 x 103!

Cuadro 3.3: Flujos obtenidos de los modelos de dos temperaturas de MEKAL y luminosidades correspondientes de
las diferentes regiones de S308 para el rango energético de 0.2 — 10 keV.

3.4.2. Interfase entre la emisién en el 6ptico y la emision de Rayos X: Capa

conductiva

La emision de S308 es debida al material expulsado de la estrella WR6 con anterioridad de la etapa
SGR/LBV, barrido por el viento rapido de la estrella central. Este cascarén de SGR es comprimido, se vuel-
ve inestable y se fragmenta, tal que la emisién de grumos (o nudos) que se observa en S308 en Ha (Ver figura
3.11) es este cascarén destruido que estd siendo fotoionizado por la estrella central (Garcia-Segura et al.,
1996a y b; Freyer et al, 2003 y 2006). La sdbana de [OIII] observada, es material que estd siendo fotoionizado
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Figura 3.9: Espectros de las regiones de la franja vertical (regiones 3) definidas para S308. De nuevo nétese la diferencia
en el eje vertical.

por la estrella central (Chu 2007; ver capitulo 5). La emisién en rayos X también se presenta en forma de
grumos, trazando los mismos grumos que la emisién en Ha (Chu et al., 2003), i.e, también esta emisién es
interna a la emisién de [OIII].

Esta separacién entre el cascarén observado en rayos X y el cascarén en éptico (Ver figura 3.11) es de
alrededor de ~ 1 pc para S308 (varia dependiendo de la direccién en que se mida) y se espera que contenga
gas a una temperatura de 10° K, debido a que este cascarén se encuentra entre dos capas de gas a diferentes
temperaturas, una de > 10% — 107 K interno y el cascarén de 10* K externo, a este cascarén en el medio se le
llamada cascara de conduccion, que es el medio através el cual el material de la parte fria serd evaporado hacia
la parte caliente. Este tipo de cascaras de conduccion ha sido observadas en lineas de absorcion en el UV de
Si A1393,1402, CIV A1548,1550, NV A\1238,1242 y OVI A1031,1037 para Nebulosas Planetarias (Chu, 2007).
Para el caso de NV, este no es producido meramente por fotoionizacién de estrellas masivas, este necesita
ser producido por choques a temperatura de 10> K como se propone para la capa de conduccién. Boroson et
al. (1997) hicieron observaciones con el espectrégrafo de alta resolucién abordo del Hubble Space Telescope
(HST) HST-STIS, en donde llegan a la conclusién de que el nitrégeno esta aumentado por un factor de 10,
el cual es consistente si se toma en cuenta que el viento es grumoso.

Esta capa de conduccion es muy importande debido a que es la que controla el suavizado en el perfil
de temperatura y densidad dependiendo de la eficiencia de la CT. Esta la podemos estudiar calculando el
camino medio libre de los electrones en el plasma, que son los encargados del transporte de la energia cinética
(i.e., del gradiente de temperatura) en la capa conductiva. De Cowie & McKee (1977) podemos escribir el
camino medio libre de los electrones como:
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Figura 3.10: Espectro de la estrella central WR6 obtenido de la cdmara EPIC/pn a intérvalos de un minimo de 25
cuentas bin ™.

103/ T, \?/ ne \-!
)\:m(ke\/) (cm*3) pe (3.1)

con ne v T, como la densidad y temperatura electrénicas, y InA como el logaritmo de Coulomb. Tomando la
temperatura dominante del gas como T, ~ 0.09 keV y una densidad electrénica de 0.28 cm ™3 para un factor
de llenado de € = 0.5 (Chu et al., 2003), tenemos un camino medio libre de A = 0.0129 pc (3.9 x 106 cm ~
1/100 pc). Para el tiempo conductivo, que seria el tiempo en que la conduccién térmica hace un efecto para
alguna escala de distancia {7 podemos escribir de Sarazin (1988):

Ne tr \? (KT, \"*? (InA .
toona = 16 L 22 %10 3.2
a (cm*g’) (IOpC) (keV) 32 ) <" (3:2)

con £ como la separacién entre las capas. Asi pues, si tomamos /7 como la separacion entre las dos capas, la
de material barrido de 10* K y el material emisor interno de 10° K, de 1 pc de separacién, este tiempo de CT
es del 6rden de 1.1 x 10* afios. Comparando el tiempo conductivo con la edad dindmica méxima calculada
por Chu et al. (2003), que es de (1.4 4 0.3) x 10° afios, podemos decir que el efecto de la CT tiene que ser
eficiente y es posible ver sus efectos ya que t.ong ~ 1/10 de la edad dindmica de la burbuja que es el tiempo
suficiente para que los electrones vayan de la parte densa y fria a la parte de baja densidad y caliente con
una distancia ¢r = 1 pc.

La zona conductiva, esto es la zona de interfase entre el cascarén emisor en el 6ptico y la emisién de rayos
X, deberia estar en forma de cascarén entre estas dos capas. Las observaciones necesitadas para mejorar el
estudio de la capa de conduccién fueron propuestas por You-Hua Chu con FUSE (Far Ultraviolet Spectros-
copic Explorer) para hacer observaciones en OVI y con el HST-STIS para NV, aunque estas observaciones
fueron concedidas pero nunca llevadas a cabo (ver Chu, 2007). Ella sefiala como ejemplos de deteccién de
zonas de conduccién a las versiones menores de las burbujas sopladas por estrellas masivas, las Nebulosas



3.4. DISCUSION 23

Figura 3.11: Imagen de la emisién de [OIII] (verde), Ha (rojo) y la emisién de rayos X (azul). Imagen cortesfa de
Guillermo Garcia-Segura.
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Figura 3.12: Izquierda: Modelo de los cascarones de los diferentes vientos de una estrella masiva justo antes de la
destruccién del cascarén de SGR. Derecha: Modelo de los grumos y de la emisién de [OIIT]5007A creados por la
destruccién del cascarén de SGR por el viento rapido de WR.

Viento de WR

Planetarias. A algunas de estas nebulosas también se les ha detectado emisién difusa en rayos X con morfo-
logia de abrillantamiento al limbo esperada para el efecto de CT (Chu, 2007).

Podemos resumir que un estudio completo de las burbujas de viento estelar en las que se presenta emision
en rayos X debida a la CT, necesita un estudio multifrecuencias, en particular en rayos X, UV y en el 6ptico;
para poder hacer mediciones del gas caliente interno, de la céscara de conduccion y del viento chocado barrido
de SGR.



Simulaciones Radiativo-Hidrodinamicas

4.1. Descripcion del Cdédigo

La evolucién del MCE de estrellas masivas depende fuertemente de la tasa de pérdida de masa de la
estrella, la velocidad terminal del viento y de la tasa de fotones ionizantes que libera la estrella, los cuales
determinan los procesos fisicos e hidrodinamicos que ocurren cuando el viento estelar interactiia con su me-
dio o con él mismo. El modelo aqui utilizado para describir la evoluciéon del MCE de estrellas masivas es un
cédigo Radiativo-Hidrodindmico desarrollado por Arthur (2008) que describe la evolucién hidrodindmica de
las burbujas interestelares. El cédigo estd escrito en FORTRAN dependiente del tiempo en una (1D) y dos
dimensiones (2D-Axisimétrico) que resuleve las ecuaciones de la forma Euleriana de la hidrodindmica, hace
un tratamiento del transporte de radiacién (fotones) sobre la malla y da la opcién de tomar en cuenta el
efecto de la CT.

Las ecuaciones de la hidrodindmica en forma Euleriana en 1D con simetria esférica en forma de conser-
vacién pueden ser escritas como:

op 10 ,, |

% T 2o (répu) =0 (4.1)
opu 1 0r? oy 2p
B T P =T 42)
de 1 0r°u
5t et =G-1L (4.3)

en donde 4.1, 4.2 y 4.3 son las ecuaciones de conservacion de masa, momento y energia respectivamente, con
G y L como las tasas de calentamiento y enfriamiento por volumen respectivamente,
p Loy
e=S -1t
es la densidad total de energfa con v = 5/3 y los otros simbolos tienen su significado usual. Para el tratamiento
de la transferencia radiativa se usa el metodo de las caracteristicas cortas (Mihalas et al., 1978; Kunasz &
Auer, 1988; Raga et al., 1999) para calcular la densidad de columna a cada punto de la malla y por lo tanto
la tasa de fotoionizacién a cada punto. La tnica fuente de radiacion considerada es la estrella posicionada
en el origen de la malla. El tratamiento hidrodinamico y la transferencia radiativa se acoplan através de la
ecuacion de energia y de la ecuacién de adveccién de iones, en donde los términos fuente dependen de las
tasas de calentamiento y enfriamiento.

(4.4)

25
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La ecuacién de la densidad de los iones se puede escribir como:

AN (X7

P =n . NX"HOX"1T) = n.N(XHOXE, T) +neN(XTHa(XT) —ne N(XHa( X1, T), (4.5)

en donde n. es la densidad electrénica, C'(X*, T) es el coeficiente de ionizacién colisional, a( X%, T') el coefi-
ciente de recombinacién y N(X?) la densidad del elemento X ionizado i veces.

El efecto de la CT puede ser descrita como un proceso de difusion, por lo tanto el flujo de calor puede ser
escrito como:

i{=—-DVT.. (4.6)

Para el efecto de la CT se utiliza el tratamiento de McKee & Cowie (1977), en donde se tiene que el coeficiente
de CT es:

K = 1.31nkAN(kT, /me)%/?, (4.7)

con A como el camino medio libre de los electrones, T, es la temperatura electrénica y m, la masa del electron.
Junto con Spitzer (1962) tenemos que:

A = 2.625 x 10°T?2 /n./InA[cm], (4.8)

por lo tanto el coeficiente de difusién D (Steffen et al, 2008) es:

D =17.04 x 107" An T}/ ?[erg/s/K /cm], (4.9)

con n. como la densidad de electrones, m,. la masa del electrén, k la constante de Bolztmann, A el camino
medio libre de los electrones y InA es el logaritmo de Coulomb que puede ser aproximado como :

A — { 9.452 4 3/2InT, — tInn, para T, < 4.2 x 10°K

2237+ 1nTe — 5111”6 para Te Z 4.2 x 105K (410)

A altas temperaturas y bajas densidades electronicas, A se vuelve muy grande comparada con el tamano
de la burbuja y la aproximacién de difusién ya no es vélida. Este es el régimen de la CT saturada (Cowie &
McKee, 1977) y el flujo conductivo méximo se puede escribir como:

(sat = 1.72 X 10_11Te3/2ne[erg/cm2/s]. (4.11)

Para cada paso temporal numérico se calculan las temperaturas y densidades de las celdas adyacentes y
se hace el calculo del coeficiente de difusion D y se evalia de acuerdo a:

A = min{0.244Ar, 2.625 x 10°T? /n.InA}, (4.12)

en donde Ar es la distancia en el espacio real entre celdas. Escogiendo la constante 0.244 se asegura que el
flujo conductivo nunca exceda el limite de saturacién dado por la ecuacion 4.11. En las regiones en donde
se llega a este limite, i.e., en donde A\ = 0.244 Ar, se tiene que § = @sut ATV, /Te = qsat ATe/Te, con AT,
como la diferencia de temperatura entre dos celdas adyacentes de la malla. Por lo tanto el flujo limitante solo
se puede alcanzar en alguna orilla de las regiones calientes en donde |AT,.| ~ T.. Esto es, los resultados al
aplicar este método dependen explicitamente de la resolucién de la malla, Ar (Steffen et al., 2008).

De aqui se resuelve la ecuacién de difusion para la temperatura, que para el caso con simetria esférica se
puede escribir como:

2
ey = pZL
ot pe ot r2 Or "

Oe or 1 0 oT
(p20) i
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en donde ¢, es el calor especifico a volumen constante y este nuevo valor de la temperatura modifica el valor
de la ecuacién de la energia.

La manera en que se introduce el viento estelar en la malla es con el modelo descrito por Chevalier &
Clegg (1985) (Ver también Rozyczka, 1985; Comerén, 1997; Arthur & Hoare, 2006). Aqui se toma una dis-
tribucién de celdas alrededor del origen de la malla, la cual se toma como la fuente de masa y energia de un
viento térmico. Esto elimina el problema con las ondas de choque de reversa que ocurren cuando el viento
estelar es inyectado como un flujo de alta densidad y velocidad cerca del origen. El volumen ocupado por las
celdas fuentes ha sido elegido que sea pequeno tal que el viento estelar alcance su velocidad terminal fuera de
esta region, pero lo suficientemente grande para que pueda tener una representacién geométrica esférica en
el caso de la malla axisimétrica. El nimero de Mach para este viento térmico justo antes del viento chocado
interno es ~ 10 (altamente supersénico), por lo tanto la presién térmica en esta regién no es dindmicamente
importante (Arthur & Hoare, 2006).

El cédigo utiliza los resultados de los modelos de evolucién estelar de MM2003 y los modelos de STARS
(Eggleton, 1971; Pols et al., 1995; Eldridge & Tout, 2004) todos los casos para estrellas con metalicidad
inicial solar con la finalidad de examinar las diferencias en la formacion de estructura alrededor de estrellas
masivas tomando en cuenta para algunos casos la velocidad de rotacién de la estrella. Los parametros toma-
dos de estos modelos de evolucion estelar para introducir en nuestro cédigo, pueden ser calculados a partir
de modelos de atmdésferas estelares (Smith et al., 2002; Arthur 2008), estos son la tasa de pérdida de masa
(M ), velocidad del viento (Vi ), tasa de fotones ionizantes y temperatura efectiva de la estrella (T.y), que
guardamos en archivos historia dependientes del tiempo, calculados para diferentes etapas evolutivas. Para
los modelos de STARS estos ya traen los parametros de la velocidad terminal en sus archivos originales,
asi que utilizamos estos valores, pero para los casos de los modelos de MM2003 hay que calcularlos. Lo que
hacemos es identificar la etapa evolutiva dependiendo de la Luminosidad y Temperatura efectiva del modelo
y le asociamos una velocidad al viento. Por ejemplo para SP usamos los modelos de Kudritzki et al. (1989)
y para el viento en la etapa de WR usamos los modelos de Smith et al. (2002). Los tiempos en las diferentes
etapas estan definidos por cada modelo, en el cuadro 4.1 estan detallados los tiempos totales de evolucién de
cada modelo, asi como el porcentaje de la vida que pasa la estrella en cada etapa.

1 2 3 4
Modelo SP (%) SGR/LBV (%) WR (%) TOTAL
MM2003
40 Mg, Sin Rotacion  90.29 7.52 2.19 5.05 x 10°
40 My, Con Rotaciéon — 92.61 1.84 5.54 5.96 x 10°
60 My, Sin Rotacién — 82.79 2.74 14.47  4.01 x 108
60 My Con Rotacién  86.75 4.91 8.34 4.68 x 10°
STARS
40 Mg, 89.47 2.53 8 5.13 x 10°
45 Mg, 89.33 0.83 9.83 4.78 x 10°
50 Mg 89.30 1 9.8 4.49 x 106
55 Mg 89.20 0.7 10.1 4.26 x 10°
60 Mg, 85.38 0.46 14.15  4.31 x 106

Cuadro 4.1: Las columnas 1, 2 y 3 muestran los porcentajes del tiempo total definidos para las diferentes etapas
evolutivas para los 9 modelos, mientras que la columna 4 es el tiempo total del modelo evlutivo.

Para cada modelo de MM2003 se consideran 4 casos tomando en cuenta rotacién, sin rotacién, conduccién
térmica (Cowie & McKee, 1977) y sin ella para 40 y 60 Mg, esto con el objetivo de establecer las diferencias
que estos efectos producen en la dindmica de las burbujas de viento estelar y en otras propiedades observables
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(Dyson & de Vries, 1972; Weaver et al., 1977). Para el caso de los modelos de STARS solo se tienen modelos
sin rotacion, con y sin conduccion térmica, pero tomamos modelos evolutivos de 40, 45, 50, 55 y 60 M.

En la figura 4.1 estan graficadas la tasa de pérdida de masa y la velocidad del viento con respecto al
tiempo para los 4 archivos historia resultados de los modelos evolutivos seleccionados de MM2003, 40 y 60
Mg con y sin rotacién. Los modelos de MM2003 que tienen rotacién son con una velocidad de rotacion inicial
en el ecuador de 300 km s~!. Lo primero que podemos notar es que los modelos con rotacién hacen que el
tiempo de vida de la estrella sea mas largo que el tiempo para los modelos sin rotaciéon, esto es debido a que
los modelos con rotacién pasan a la etapa WR todavia con una envolvente rica en hidrégeno, esto aumenta
considerablemente la duracién de la sub-etapa evolutiva eWNL de la estrella y la transicion entre WN y WC
se alarga, especificamente esto sucede para el rango de masas entre 30 y 60 Mg con rotacién inicial de 300 km
s~ (MM2003). Segundo, la naturaleza de los episodios de pérdida de masa cambia, por ejemplo, el modelo
de 60 Mg sin rotacién pasa por un periodo corto de pérdida de masa intenso el cual puede ser interpretado
como la fase LBV, pero en el caso del modelo de 60 My con rotacién no pasa por esta etapa de LBV, esto
hace una gran diferencia entre la evolucién del MCE en estrellas de 60 M. En la figura 4.2 hemos graficado
la tasa de pérdida de masa, velocidad terminal del viento, tasa de fotones ionizantes y temperatura efectiva
de la estrella de MM2003 sin rotacién (en rojo) comparados con los modelos de STARS de 40 y 60 Mg (en
verde). Las diferencias entre los modelos son claras para ambos pardmetros. Por ejemplo las tasas de pérdida
de masa son comparables para la parte de secuencia principal pero tienen perfiles diferentes cuando comienza
la etapa de SGR/LBV. Los perfiles de velocidad de los modelos de MM2003 tienen velocidades muy altas
para las etapas de SP y de WR, pero en la etapa de SGR/LBYV las velocidades son comparables, la tnica
diferencia son los tiempos de duracién de esta etapa.

Tiempo (anos) Tiempo (afios)

Figura 4.1: a) Tasa de pérdida de masa para los 4 casos evolutivos tomados de MM2003: (1) 40 My sin Rotacidn,
(2) 40 Mg con Rotacidn, (3) 60 Mg sin Rotacién y (4) 60 Mg con Rotacién. b) Velocidad terminal para los mismos
modelos con el mismo patrén de colores que en a). Nétese el efecto que produce la rotacén sobre el modelo evolutivo,
esta aumenta la vida de la estrella.

4.2. Resultados Hidrodinamicos

Hemos dividido el estudio de las simulaciones radiativo-hidrodindmicas en simulaciones de 1D y en 2D
dado que la destruccion del cascarén de SGR/LBV y la formacion de grumos no es apreciable en simulaciones
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en 1D, pero la etapa de SP se puede modelar con simulaciones en 1D con simetria esférica dado que la bur-
buja creada en esta etapa no sufre de inestabilidades fuertes que la puedan destruir. Por lo tanto, corremos
los modelos en 1D y luego se hace un remapeo a una malla en 2D axisimétrica. Esto lo hemos hecho de
dos maneras: remapeando los perfiles de densidad y temperatura desde el final de la etapa de SP y la otra
manera es remapear los perfiles hidodindmicos al final de la etapa de SGR/LBV. Después de la creacién de
la malla en 2D, se siguen corriendo los modelos con los archivos historia de tasa de pérdida de masa, tasa de
fotones ionizantes y velocidad del viento. Como la interaccion entre el viento rapido en la fase WR contra el
viento de SGR/LBV es la que nos va a generar la estructura de grumos en el MCE esta se ha modelado con
simulaciones en 2D dado que esta interacciéon produce que se destruya el cascarén de SGR/LBV en grumos
debido a las inestabilidades a las que es sometido el cascarén de viento lento y éstas solo son apreciables en
simulaciones en 2D. De esta interaccion entre el viento lento y rapido de WR se cree que proviene la emisién
en rayos X de las 2 burbujas de vientos estelares a las cuales se les ha detectado esta emisién (Chu et al.,
2003).

4.2.1. Simulaciones en 1D

El cédigo se utiliza para resolver las ecuaciones de la dindmica de gases en 1D con simetria esférica y se
obtienen como resultado perfiles radiales de las propiedades hidrodindmicas del gas (densidad p, velocidad
v y temperatura T'). Las estrellas masivas pasan casi toda su vida en la etapa de SP y la burbuja creada
durante esta etapa es sometida solo a inestabilidades de Vishniac (Ryu & Vishniac, 1988) que se generan
entre el cascarén delgado chocado y la discontinuidad de contacto del choque, pero no son lo suficientemente
fuertes como para destruir el cascarén, por lo tanto la evolucién en esta fase puede ser estudiada en 1D (Mac
Low & Norman, 1993; Garcia-Segura et al., 1996). Aunque los lugares de nacimientos de las estrellas es en
nubles moleculares, las cuelas tienen perfiles de densidad no uniformes, después de varios millones de anos
de evolucion en SP la estrella habrd podido crear la burbuja caliente de SP con un radio promedio de unas
decenas de parsecs lo suficiente para que se de dentro de esta la evolucién del viento de SGR.

La region HII en las estrellas masivas se forma casi instantaneamente como resultado de la interaccién de
los fotones ionizantes con el gas del MIE. El radio médximo para esta regién HII esta definido por el radio de
Stromgren, que es el radio al cual se produce el equilibrio entre las fotoionizaciones y las recombinaciones.
Hacia el final de la etapa de SP tenemos que la burbuja caliente de viento chocado de baja densidad ocupa
un gran volumen de gas a T ~ 10% K rodeada por la regién HII de T ~ 10* K que a su vez se encuentra
rodeada por un cascarén delgado de gas denso neutro que se expande en el MIE. Esta interaccion entre el
cascaron de gas fotoionizado y el MIE neutro crea un patrén de choque isotérmico que evoluciona como
R o t4/7 (Spitzer, 1978). El viento hipersénico de esta etapa barre el cascarén de gas fotoionizado. Aqui los
parametros importantes para la evolucién de la burbuja caliente son la tasa de pérdida de masa y la velocidad
del viento, con una tasa de expansién de R o t3/5 (Dyson & de Vries, 1972; Weaver et al., 1977).

En todos los perfiles en 1D con simetria esférica presentados en esta seccién, se muestra una linea roja
para marcar el radio maximo al cual se ha remapeado cada simulacion a la malla de 2D axisimétrica.

SP - Sin CT

En la figura 4.3 se muestran los perfiles de densidad (ionizada y total), temperatura y presién para el final
de la etapa de SP para los modelos de MM2003 para 40 y 60 M, con y sin rotacién junto con los resultados
correspondientes a los modelos de STARS para los casos de 50 y 60 Mg, todos sin CT. La combinacién del
viento estelar y de los fotones ionizantes de toda la etapa de SP han creado una burbuja caliente y difusa que
se extiende entre ~ 5y ~ 27 pc para los casos de los modelos de MM2003 (figura 4.5 a, b, ¢ y d) pero para
los casos de STARS esta se extiende de 2 a ~ 18 pc para el caso de 50 M, mientras que el caso de 60 Mg, se
extiende desde ~ 5 hasta 21 pc. Para los casos de MM2003 la regién HII ha sido atrapada entre la burbuja
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caliente y el cascarén neutro, pero para los casos de STARS la region HII tiene un grosor casi del tamano de
la burbuja caliente, para el caso de 50 M, esta se extiende desde 18 pc hasta ~ 27 pc y para el caso de 60 M,
desde 21 pc hasta ~ 28 pc. Este cascarén de gas barrido neutro de HI que se expande en el MIE puede ser
observado en emisién en radio a 21 cm (Arnal, 1992; Vasquez et al, 2005; Cappa, 2006; Cappa et al., 2010),
en éstas se observan cascarones de HI alrededor de estrellas WR y se asume que en las cavidades internas
a estos cascarones existe gas ionizado debido principalmente a la estrella central, en donde para el caso de
WRE6 esta cavidad posee una forma elongada. Cabe resaltar de estos perfiles que para los casos de STARS,
los perfiles de densidad tienen mas caracteristicas que los modelos de MM2003. Por ejemplo para el caso de
50 Mg de STARS la burbuja caliente es mas pequena y esto trae consecuencias en la interaccién entre los
vientos de las etapas posteriores. Como la burbuja caliente para los casos de MM2003 tienen radios grandes
la interaccién entre el viento de SGR/LBV contre el viento de WR ocurre totalmente dentro del fésil de la
burbuja. La presién entre la burbuja caliente y la regién HII se mantiene constante durante esta etapa.

Final de SGR/LBYV - Sin CT

En la figura 4.4 se muestran los perfiles de densidad y temperatura (ionizada y total), temperatura y
presién para el final de la etapa de SGR/LBV justo antes de iniciar el viento de WR correspondientes a los
mismos modelos de la figura 4.3. Desde el inicio del viento lento y denso este se expande dentro de la burbuja
caliente y difusa. Este material denso se acumula cerca de la estrella (< 10 pc) debido a su baja velocidad de
expansién (entre 10 — 10? km s~!). Si la densidad de este viento al final de esta etapa es lo suficientemente
alta, el material circunestelar se vuelve opaco a los fotones ionizantes y por lo tanto puede existir material
neutro en regiones cercanas a la estrella y la region HII externa puede comenzar a recombinarse. También
en esta etapa como la presion dindmica del viento de SGR es menor que la presién térmica de la burbuja
caliente difusa, esta comienza a a expandirse hacia adentro.

Aqui los perfiles de densidad muestran la formacién de un cascarén denso y delgado muy cernaco a la
estrella (consecuencia de la extrema tasa de pérdida de masa y a la baja velocidad del viento en esta etapa)
y que persiste la burbuja caliente y difusa de viento estelar de SP chocado mas alld del radio de este cascarén
denso.

SP - Con CT

En la figura 4.5 se muestran los mismos perfiles hidrodinamicos que en las figuras anteriores pero para
el caso del final de SP con CT. La caracteristica principal que diferencia estos perfiles con respecto a los
correspondientes sin CT es la capa conductiva, que ya senalamos es la region en donde los perfiles de densi-
dad y la temperatura son suavizados, disminuyendo la temperatura y aumentando la densidad. Las figuras
correspondientes a los modelos evolutivos de MM2003 son casi idénticos a excepcién de la capa conductiva,
los radios de las burbujas calientes con casi de la misma longitud, sin embargo para los casos con CT estos son
un poco menores por unos cuantos parsecs. Esta diferencia de grosor en la burbuja caliente es mas notable
para los casos de los modelos de STARS, por ejemplo para el caso del modelo de 50 Mg el grosor es < 8 pc
y para el caso de 60 M tiene un grosor de ~ 10 pc.

La caracteristica mas importante a resaltar en estos perfiles es que para los casos de STARS se forma un
cascarén de viento chocado externo a la posicién de la capa conductiva, por ejemplo este se encuentra a ~
18 pc en el caso del modelo de 60 Mg,. Este material acumulado serd importante para los casos de 40, 45 y
50 Mg dado que la cercania de este cascarén (con una distancia menor a 10 pc) interactuard con el viento
de etapas posteriores. Este cascarén no representard ningun problema para los casos de 55 y 60 Mg,.
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Final de SGR/LBYV - Con CT

En la figura 4.6 estan los perfiles en 1D para el final de la etapa de SGR/LBV con CT. De igual manera
las diferencias mas notables se dan para los modelos de STARS con este cascarén de viento chocado ~ 10
pe (figura 4.6e). Nétese como el cascarén denso que aparecié desde el final de la etapa de SP ~ 10 pc ha
reducido su tamano y formara parte importante en la interacciéon entre el viento rdpido de WR contra el
viento de SGR/LBV.

4.2.2. Simulaciones en 2D

El objetivo de hacer simulaciones en 2D para estudiar la interacciéon entre los vientos es debido a que
podemos apreciar con detalle la fragmentacién del cascarén de SGR/LBV y la formacién de grumos, algo que
no sucede en simulaciones en 1D. Primeramente hicimos un estudio de los modelos de MM2003 remapeando
los resultados radiativo-hidrodindmicos al final de SP en una malla de 2D con un radio méximo de 10 pc,
que es el radio observable aproximado para S308. Con este remapeo hacia el final de SP podemos apreciar
la evolucién en 2D del viento de SGR/LBV de los modelos, y una vez que inicia el viento de WR podemos
estudiar la interaccién entre el viento lento de SGR/LBV y el viento rdapido de WR, as{ como la formacién de
los grumos al interaccionar los vientos. La segunda manera de hacer el remapeo fue tomando los resultados
en 1D al final de la etapa de SGR/LBV y estudiar la interaccién entre el viento lento y denso y el viento de
WR, también seleccionando un radio maximo de la malla de 10 pc. Para el caso de los modelos de STARS
solo remapeamos a final de SP y ahi dejamos avanzar la simulacién en 2D, pero para los casos con conduccion
térmica hemos elegido diferentes radios a estudiar dado que el cascarén que se observa en las simulaciones de
1D (alrededor de ~ 10 pc) disminuye su radio e interacttia con los grumos generados. Aqui se deja evolucionar
la burbuja con los mismos archivos historia de tasa de pérdida de masa, velocidad del viento y tasa de fotones
ionizantes anadiendo ruido computacional al azar con un méximo de 1% de la amplitud de la distribucién
de densidad para resaltar cualquier inestabilidad potencial. La resolucién de las corridas en 2D es de 500 x
1000 celdas (500 en r y 1000 en z), pero los resultados mostrados solo incluyen resultados hidrodindmicos de
500 x 500.

Remapeo a 2D del final de SP - Modelos MM2003

Aqui presentamos los resultados de lo que fue remapear las simulaciones en 1D al final de la etapa de SP
de los modelos de MM2003, en una malla de 2D axisimétrica y seguimos la evolucién del viento de SGR/LBV.
Para el caso de los perfiles de densidad no se aprecia la estructura dado que en las simulaciones de 1D se
grafica todo el rango de valores para la densidad y en éstos perfiles en 2D solo estamos graficando como
valor minimo para la densidad 10~! ecm™2 porque estamos interesados en la formacién de estructura de alta
densidad.

En la figura 4.7 se muestran los perfiles de densidad y temperatura para el final de la etapa de SGR/LBV
con y sin CT justo antes del inicio del viento de WR.. La primer diferencia entre los modelos que corresponden
a 40 Mg (a), b), ¢) y d)) y los que corresponden a 60 Mg (¢), f), g) v h)) es que podemos apreciar claramente
en los primeros modelos un cascarén formado a menos de 10 pc de distancia de la estrella! y en los modelos
que corresponden a 60 Mg no se aprecia un cascarén denso, pero esto no implica que no se haya formado
uno. En general para el caso de 60 My dado que en estos modelos la etapa de LBV produce pulsaciones en
el viento, la tasa de pérdida de masa es muy variable y esto hace que el cascarén de LBV oscile entre un
radio de 8 y 12 pc. En la figura 4.7 ya se ha perdido el cascarén mas alld de los 10 pc de la caja definida para
las simulaciones en 2D. En los 4 modelos de 40 Mg, con rotacion, sin rotacién, con conduccion térmica y sin
ella, se puede apreciar franjas en los perfiles de densidad de manera radial al rededor de 30 y 60°, esto es un
artefacto numérico producido por las simulaciones debido a que la distribucién de celdas escogidas como la

ILa estrella se supone puntual en la posicién (0,0) de la malla



32 CAPITULO 4. SIMULACIONES RADIATIVO-HIDRODINAMICAS

fuente del viento térmico no es del todo esférica, sino que tiene dos protuberancias a 30 y 60° que es en donde
se incrementa la inyeccién de masa y energia. Es obvio que escogiendo una regién mas grande de celdas esta
regién tendria una distribucion méas redondeada. Para estos casos el contraste en densidad entre las franjas
y en las regiones donde no aparecen es de 2 érdenes de magnitud.

A partir de que inicia el viento rdpido de WR, la evolucién del MCE de la estrella cambian mas rapido,
esto es debido a la velocidad del viento de WR. La figura 4.8 muestra los perfiles en 2D de como se ve el
comienzo de la interaccién del viento répido de WR con el cascarén de viento de la etapa de SGR/LBV a
2 x 10* afios para 40 Mg y a 10* afios para 60 My, después del inicio del viento rapido. Este viento rapi-
do de WR alcanza el viento lento creado en la etapa de SGR/LBV, por inestabilidades hidrodindmicas de
Rayleigh-Taylor y térmicas (por inestabilidades de cascara delgada) se destruye en grumos y lo disipa dentro
de la burbuja difusa y caliente (Garcia-Segura et al, 1996a y b; Freyer et al. 2003 y 2006) como en la figura
4.9. Asi mismo, cuando la estrella pasa a la etapa de WR, vuelve a incrementar su tasa de fotones ionizantes
y al crearse grumos como resultado de la interaccion de los vientos, éstos comienzan a ser fotoionizados por la
estrella central y al mismo tiempo a interactuar con el viento rapido proveniente de esta etapa. Los tiempos
para cada caso en la figura 4.9 son diferentes dado que la evolucién del viento rapido es tratado diferente en
cada modelo estelar evolutivo. Para la fig. 4.9 a) es a 16 mil anos después del inicio del viento répido, 4.9 b)
a 36 mil anos, 4.9 ¢) y d) son a 42 mil afios después y 4.9 ¢) y f) son a 34 mil anos después del inicio del
viento de WR. Ya no mostramos en esta figura los perfiles de densidad y temperatura para los modelos de
60 Mg con rotacién debido a que el choque entre vientos no se aprecia dentro de la malla de 10 pc x 10 pc.

Remapeo a 2D del final de SGR/LBV - MM2003

Otra manera en que obtuvimos las simulaciones en 2D fue remapeando los resultados hidrodindmicos en
1D a partir del final de SGR/LBV y ahi comenzamos a correr el cédigo en 2D. De esta manera ya se tiene un
cascarén denso resultado de la etapa SGR/LBV listo a ser barrido por el viento rdpido de WR. Al no haber
hecho la simulacién en 2D de la parte de SGR/LBV hemos perdido un poco de informacién sobre los grumos
e inestabilidades que se puedan formar durante la fase de SGR/LBV. Una diferencia significativa a destacar
de estos nuevos perfiles es que son totalmente esféricos, lo cual hard que la generacién de los grumos en la
interaccion entre los vientos sea un poco més uniforme.

En la figura 4.10 se muestra el resultado en la interaccién entre el viento lento de SGR/LBV y el rdpido
de WR y la formacién de los grumos densos alrededor de 10 pc. De nuevo no nos interesan los resultados para
los casos con 60 Mg con rotacion debido a que las pulsaciones en el viento ya han hecho que répidamente
se pierda esta interaccién mas alla de 10 pc. Cabe senalar que dependiendo de la combinacién de efectos en
los modelos el tiempo para llegar a este tiempo en que los grumos estan a ~ 10 pc son muy distintos, para
la fig. 4.10 (a) 66 mil anos, (b) 60 mil, (c) 158 mil anos, (d) 30 mil anos, (e) 162 mil afios y (f) 38 mil anos
después del inicio de viento de WR.
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Figura 4.2: Perfiles de tasa de pérdida de masa M, velocidad terminal Voo, tasa de fotones ionizantes S, y temperatura
efectiva Teyy comparados para 40 y 60 Mg para los modelos de MM2003 (linea roja sélida) contra los de STARS
(linea verde punteada). La columna izquierda corresponden a pardmetros para los modelos de 40 Mg y la columna
derecha a modelos de 60 Mg .
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a) b)
c) d)
e) f)

Figura 4.3: Distribuciones radiales de la densidad total (linea sélida), densidad ionizada (linea punteada), temperatura
y presién para el final de la etapa de SP para los modelos de MM2003: a) 40sSC b) 40cSC ¢) 60sSC y d) 60cSC e)
50SC f) 60SC.
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a) b)
c) d)
e) f)

Figura 4.4: Distribuciones radiales de la densidad total (linea sélida), densidad ionizada (linea punteada), temperatura
y presién para el final de la etapa de SGR/LBV para los modelos: a) 40sSC b) 40c¢SC ¢) 60sSC d) 60cSC e) 50SC f)
60SC.
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a) b)
c) d)
e) f)

Figura 4.5: Distribuciones radiales de la densidad total (linea sélida), densidad ionizada (linea punteada), temperatura
y presion para el final de la etapa de SP para los modelos de MM2003: a) 40sCT b) 40cCT c) 60sCT d) 60cCT, para
los modelos de STARS e) 50CT f) 60CT.
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a) b)
c) d)
e) f)

Figura 4.6: Distribuciones radiales de la densidad total (linea sélida), densidad ionizada (linea punteada), temperatura
y presién para el final de la etapa de SGR/LBV para los modelos: a) 40sCT b) 40cCT c) 60sCT d) 60cCT e) 50CT
f) 60CT.
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Figura 4.7: Perfiles en 2D con simetra axisimétrica para la etapa al final de SGR/LBV. Las caracteristicas de cada
modelo estdn marcadas sobre la imagen.
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Figura 4.8: Perfiles en 2D con simetra axisimétrica. Para los casos de 40 Mg el tiempo es 2 x 10* afios después del
inicio del viento de WR y 10* afios para los casos de 60 Mg . Las caracteristicas de cada modelo estan marcadas sobre
la imagen.
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Figura 4.9: Perfiles en 2D con simetra axisimétrica. a) a 16 mil anos b) 36 mil afos ¢) y d) a 42 mil anos e) y f) a
34 mil afos después del inicio del viento de WR .Las caracteristicas de cada modelo estan marcadas sobre la imagen.
Ya no se muestran las caracteristicas de los modelos correspondientes a 60 M con rotacién debido a que el choque
entre los vientos no se aprecia dentro de los 10 pc x 10 pc de la caja.
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Figura 4.10: Perfiles en 2D con simetria axisimétrica para la fase de interaccién entre el viento rapido y el viento
lento: (a) a 66 mil afios (b) a 60 mil anos (c) a 158 mil anos (d) a 30 mil anos (e) 162 mil anos (f) 38 mil afios. Las
caracteristicas de cada modelo estdn marcadas sobre la imagen.
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Remapeo a 2D del final de SP - STARS Sin CT

Como ya senalamos en los perfiles radiales de 1D, los resultados de los modelos de STARS tienen sus
propias caracteristicas debido a las diferencias en los modelos evolutivos. Para los casos de STARS sin CT

seguimos usando una malla de 10 pc x 10 pc. Aqui iniciamos la evolucién en 2D a partir de los resultados en
1D al final de SP e iniciamos con el viento de SGR/LBV.

En las figura 4.11 se muestran los perfiles de densidad y temperatura para el final de SGR/LBV sin CT
para los casos de 40, 50 y 60 M. Para todos los casos el radio del viento de SGR/LBV llega a ~ 2 pc
con densidades de entre 10 — 102cm~3. Una diferencia grande contra los resultados en 2D de los modelos
evolutivos de MM2003 es que en esos modelos la masa del viento de SGR/LBV se concentra en un volumen
més grande que para los casos de STARS (Ver figura 4.7). En la figura 4.12 se muestran los mismos perfiles
pero a 30 mil anos del inicio del viento de WR. Aqui el cascarén de viento de SGR/LBV ya estd siendo
barrido por el viento rapido y ha comenzado a destruirse debido a las inestabilidades. En la figura 4.13 se
muestran los resultados a 60 mil anos después del inicio del viento de WR. Aqui para el caso de 40 My el
tiempo no ha sido suficiente para que se aprecie bien la estructura de grumos individuales como en los demas
casos. Las densidades de los grumos en esta figura son de entre 1 — 102 em™3 con un rango de temperaturas
de entre 10* — 10° K, como ya mencionamos los grumos comienzan a interactuar con el viento rdpido y a ser
fotoionizados por la estrella central.

Finalmente por comparacién con las observaciones de S308 en la figura 4.14 se presentan los perfiles en
2D de la temperatura y la densidad para el caso cuando los grumos creados por la interaccién entre vientos
han sido barridos hasta ~ 10 pc por el viento rdpido de WR. Para 40 Mg es a 1.6 x 10° afios, para 50 Mg
es a 1.36 x 10° afios, y para 60 Mg es a 1.14 x 10° afios después del inicio del viento de WR.

Remapeo a 2D del final de SP - STARS Con CT

Lo primero que hay que destacar, es que no utilizamos la misma resolucion en la malla para los modelos de
STARS con CT, esto es principalmente a que para algunos modelos se forma un cascarén de viento chocado
denso alrededor de ~ 10 pc o un poco mds desde el final de la etapa de SP (Ver figura 4.5) y cuando inicia la
fase de SGR/LBV que es cuando la presién dindmica de la burbuja disminuye, el cascarén sufre los efectos
de la orilla de la malla al tratar de entrar y no se puede hacer una buena representacién de la interaccion
entre vientos si no se incluye el cascarén completo. Este cascarén se aprecia ~ 10 pc para los casos de 40,
45 y 50 Mg, con diferentes grosores con densidades de entre 10 — 102 cm 3. En los casos de 55 y 60 M, este
queda mas lejos y no es problema, por eso dejamos las mallas como en los casos sin CT, hasta 10 pc. Para
los casos del final de la etapa de SP de STARS sin CT este no es un problema. Aqui solo presentamos los
resultados para los casos de 40, 50 y 60 Mg como en la secciéon anterior.

En las figura 4.15 se muestran los perfiles de densidad y temperatura para el final de SGR/LBV con CT.
Podemos apreciar que el cascarén denso que habia alrededor de ~ 10 pc para el caso de 40 M ha aumentado
su grosor hasta ~ 5 pc y ha disminuido su radio interno, esto debido a que, como ya mencionamos, la presiéon
dindmica de la burbuja en la etapa de SGR/LBV baja y esto causa que los cascarones externos disminuyan
su radio. En general para todos los casos se aprecia la formacién del cascarén de viento denso y lento de
SGR/LBYV alrededor de la estrella a r < 3 pc igual que para los casos sin CT.

En la figura 4.16 se muestran los perfiles en 2D cuando el viento rapido ha barrido al cascarén de viento de
la fase anterior de SGR/LBV a 30 mil afios del inicio del viento de WR con CT. En la figura 4.17 se muestran
los mismos perfiles pero a 60 mil anos del inicio del viento de WR. Aqui se puede apreciar de manera mas
evidente el ensanchamiento de los cascarones densos creados en los modelos de 40 y 50 M.
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Para los casos con CT de 40 y 50 Mg los grumos resultados de la interaccién entre el viento de SGR/LBV
y el viento rdpido de WR no llegan a més de 10 pc principalmente a que alrededor de 7 pc se encuentran
con el cascarén denso que hemos mencionando que presentan estos modelos. Esto se puede apreciar en la
figura 4.18. El caso de 60 Mg, sigue evolucionando como los modelos sin CT. Como en el caso de 40 Mg, este
cascarén no es muy denso al momento anterior con la interaccién con los grumos (n ~ 10 cm™3) el viento
rapido alcanza a comprimirlo y a expandirlo un poco, pero para el caso de 50 My al momento anterior a
la interaccion, este cascarén es de una densidad de alrededor de ~ 102 cm™3 y estd aumentando su grosor
(disminuyendo su radio interno). En cambio los grumos formados en el modelo de 60 Mg, no tienen ningtin
problema en seguir interactuando con el viento de WR y la radiacién de la estrella hasta ser arrastrados
hacia 10 pc. Los tiempos para estas graficas son de: 1.48 x 10° afios después del viento WR para el caso de
40 Mg, 1.06 x 10° afos para el caso de 50 My y 0.98 x 10° afios para 60 M.

Como los grumos para los casos de 40 y 50 Mg, son muy pequenos, en la figura 4.19 hemos hecho un zoom
sobre los grumos de estos modelos para mostrar sus caracteristicas. Debido a la resolucién de la malla se
pierde un poco de nitidez pero aun asi podemos apreciar que la densidad dentro de los grumos es del érden
de 102 ecm~3. Podemos aprovechar este zoom para ver la estructura de la fotoevaporacién del grumo. Los
grumos en si ya tienen una temperatura de 10* K por lo tanto no podemos diferenciar entre éste y el material
fotoevaporado, pero podemos ver el material que es fotoevaporado chocado con una 7' ~ 10° K y el viento
chocado con una temperatura de 7' ~ 10% K.
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Figura 4.11: Perfiles en 2D con simetr{a axisimétrica justo al final de la fase de SGR/LBV para todos los modelos de
STARS estudiados sin CT.
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Figura 4.12: Perfiles en 2D con simetria axisimétrica a 30 mil anos después del inicio del viento rdpido de WR para

todos los modelos de STARS estudiados sin CT.
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Figura 4.13: Perfiles en 2D con simetria axisimétrica a 60 mil anos después del inicio del viento rdpido de WR para
todos los modelos de STARS estudiados sin CT.
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Figura 4.14: Perfiles en 2D con simetria axisimétrica para los casos cuando los grumos creados por la interaccién entre
vientos son barridos hasta ~ 10 pc por el viento de WR para todos los modelos de STARS estudiados sin CT.
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Figura 4.15: Perfiles en 2D con simetr{a axisimétrica justo al final de la fase de SGR/LBV para todos los modelos de
STARS estudiados con CT.
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Figura 4.16: Perfiles en 2D con simetria axisimétrica a 30 mil anos después del inicio del viento rdpido de WR para
todos los modelos de STARS estudiados con CT.
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Figura 4.17: Perfiles en 2D con simetria axisimétrica a 60 mil anos después del inicio del viento rdpido de WR para
todos los modelos de STARS estudiados con CT.
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Figura 4.18: Perfiles en 2D con simetria axisimétrica para los casos cuando los grumos creados por la interaccién entre
vientos son barridos hacia 7 — 7.5 pc por el viento de WR para los casos de STARS de 40 y 50 M con CT y ~ 10 pc
para el caso de 60 Mg con CT.
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Figura 4.19: Zoom de los perfiles de la figura 4.18a y b para apreciar mejor la estructura de los grumos generados por

la interaccién de los vientos.
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4.3. Discusion

4.3.1. Propiedades fisicas de los grumos

Haciendo una revisién réapida a los grumos generados por el choque entre los vientos podemos observar
que su densidad a una distancia de ~ 10 pc es del érden de 10 cm ™2 para los modelos de 40 Mg sin rotacién
con un rango de temperaturas de entre 10* — 10° K (con 10* K en el centro y un aumento de temperatura
hacia el exterior del grumo) y del érden de 1 cm™3 para los demds modelos con temperaturas ~ 10° — 10° K
(para los dos maneras en que generamos los perfiles en 2D) en los casos de los modelos de MM2003 indepen-
dientemente si el modelo incluye conduccion térmica o no. Para todos los casos de los Modelos de STARS
sin conduccién y para el modelo con conduccion térmica de 60 Mg los grumos tienen densidades de entre 1
~ 10 em™? y un rango de temperaturas de 103 — 10% K. Para los casos con conduccién térmica de STARS de
40 y 50 Mglos grumos tienen densidades de 102 cm~3 antes de chocar con el cascarén que se encuentra a ~
7 — 8 pc en ese momento.

En general, la evoluciéon de los grumos es de la siguiente manera: cuando el viento rapido de WR comienza
a barrer el viento de la etapa anterior de SGR/LBYV se crea un cascarén de viento chocado barrido de n ~
102 em ™3 con una temperatura de 10* — 10° K, este va evolucionando y aumentando su tamafio dentro de
la burbuja creada por el viento de SGR/LBV que tiene una temperatura de 10°> — 10* K y una densidad
alta (para los casos de MM2003 esta burbuja tiene una densidad de n ~ 10 cm™3 o menos y radios de ~ 5
— 10 pc y para los casos de STARS esta burbuja tiene densidades de més de 102 cm ™ y radios menores a 2
pc). Cuando este cascarén se destruye por inestabilidades hidrodindmicas de Rayleigh-Taylor y térmicas (por
inestabilidades de cascara delgada) los grumos tienen densidades de ~ 10? cm™3 (o més alta para algunos
casos de los modelos de STARS) y temperaturas promedio de 10* K en el centro, aqui los grumos comienzan
a interactuar hidrodinamicamente con el viento estelar de WR y siguen siendo desplazados a mayores distan-
cias al mismo tiempo que son fotoionizados por la estrella central. Cabe senalar que la parte de los grumos
resultados de nuestras simulaciones que emite en el rango de los rayos X suaves, esto es T~ 10° K,es la parte
externa de baja densidad externa fotoevaporada y chocada de los grumos que tiene una densidades de entre
n~01-1cm>3.

4.3.2. Masa eyectada entre las etapas de SGR/LBV y WR

Haciendo revision sobre los modelos de evolucién estelar de MM2003 y de STARS podemos estudiar las
limitaciones que imponen estos modelos sobre nuestros resultados. En general el problema con los modelos
de MM2003 es que el tiempo en que la estrella se pasa en la etapa de SGR/LBV es muy grande comparado
con la masa que pierden, o deberian de perder para poder comparar con las observaciones. Si éste tiempo
de SGR/LBV fuera més corto liberando la misma masa, esto es, que el viento frio y denso llegara a radios
menores y asi el viento rapido tuviera tiempo de alcanzarlo antes, podriamos generar las densidades mas
altas a la hora del choque, lo cual implicaria una densidad de los grumos mas alta cuando son arrastrados
hasta una distancia de 10 pc. Para los modelos de STARS si tenemos la masa necesaria minima que predicen
las observaciones y el tiempo es considerable comparado con el predicho (Drout et al., 2009). En general
podemos decir que la desventaja de los modelos de MM2003 es la larga duracién de la etapa de SGR/LBV lo
cual hace que el viento se distribuya en un volumen relativamente grande y esto ocasiona que la interaccion
entre vientos no genere grumos densos, de hecho cuando los grumos son barridos hasta alcanzar distancias de
~ 10 pc de la estrella sus densidades son menores que 1 cm 3. Por ejemplo el modelo de 40 M, sin Rotacién
tiene una duracién en la etapa de SGR/LBV de 400 mil anos contra 3 mil afios de duracién predicha por las
observaciones (Drout et al., 2009).

Drout et al. (2009) hicieron una revisién de los modelos de MM2003 comparados con observaciones de
poblaciones estelares en M31 en el cual concluyen primeramente que estos modelos nunca llegan a crear
estrellas en la parte roja, esto es, que estos modelos de evolucion para estrellas de masas mayores a ~ 25 Mg,
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nunca llegan a convertirse en SGR, solo llegan hasta temperaturas efectivas definidas para Stuper Gigantes
Amarillas (SGA). Esta es la fase en la cual la temperatura efectiva de la estrella se encuentra entre 7500 K y
4800 K en la etapa en la cual estd sufriendo el colapso gravitacional y cuando comienzan las inestabilidades
vuelve a calentarse hasta alcanzar de nuevo 7500 K y sigue evolucionando. Si la temperatura efectiva de la
estrella baja més de 4800 K esta se convierte en SGR. Otra de las conclusiones de Drout et al. (2009) es
que los tiempos de los modelos en que las estrellas pasan en esta etapa de SGA son mucho mayores a los
calculados a base de observaciones. Principalmente esta fue la razén por la cual hemos escogido los modelos
de STARS para poder comparar los resultados dado que estos modelos aunque carecen de rotacién predicen
una duracion en la fase de SGA de entre 14 — 80 mil afios dependiendo del modelo evolutivo y alcanzan a
convertirse en SGR.

En el cuadro 4.2 hemos tabulado diferentes valores para las masas y los tiempos relacionados con las
etapas de evolucion de los diferentes modelos utilizados. Las columnas tabuladas para los modelos son: (1)
la masa con la cual termina la estrella la SP, (2) la masa con la cual termina la estrella después de SGR(o
SGA)/LBV, (3) la masa perdida en toda la etapa de SGR/LBV, (4) la masa perdida efectiva en toda la
etapa de SGA, (5) la masa perdida desde el inicio de la fase de SGA hasta llegar a la temperatura minima
del modelo, (6) masa perdida desde que la estrella alcanzé su temperatura efectiva minima y comienza a
recalentanse hasta alcanzar de nuevo una temperatura efectiva de 7500 K, (7) tiempo total en el cual pasa la
estrella en la etapa de SGA, (8) el tiempo en que tarda la estrella desde que tiene la temperatura efectiva de
7500 K hasta alcanzar su temperatura minima, (9) tiempo en que tarda la estrella en evolucionar desde su
temperatura efectiva minima hasta regresar a una temperatura efectiva de 7500 K y (10) marca si el modelo
se llega a convertir en SGR o no.

La primer caracteristica a notar comparando la masa total perdida sdlo en la etapa definida en el cuadro
4.1 como SGR/LBV con la masa perdida en la etapa de SGA, esto es, en la etapa en que la temperatura
efectiva de la estrella baja desde 7500 K, llega a su temperatura efectiva minima y regresa a 7500 K, es que
casi toda la masa que podria ir en la formacion del cascarén de viento lento y denso es liberada en la fase
de SGA y de hecho comparando las columnas 4 con 6 del cuadro 4.2, vemos que la liberacién més grande de
masa, por lo tanto la etapa que domina la pérdida de masa, es cuando la estrella va desde su temperatura
efectiva minima de regreso al azul, hacia T ~ 7500 K. Con respecto a los tiempos de duracion de ésta etapa,
podemos ver que para el caso de 40 Mg sin Rotaciéon de MM2003 el tiempo que le toma a la estrella en
evolucionar desde una temperatura efectiva de 7500 K hasta la temperatura efectiva minima (5902 K, para
este caso) es de 12 mil anos, mientras que el tiempo que le tarda en ir desde esta temperatura efectiva minima
de nuevo hacia una temperatura de 7500 K es de ~ 400 mil anos perdiendo una masa de 18 M. Para el caso
del mismo modelo pero con rotacion este tiempo se reduce por un factor de 8 y la masa perdida se reduce
por un factor de ~ 2. El caso del modelo de 40 Mg de STARS tiene una duracién en esta etapa de ~ 50 mil
anos y pierde ~ 10 My . Para los casos de 60 M, del cuadro los tiempos son casi iguales, ~ 10 mil anos, pero
la gran diferencia es que la masa perdida en esta etapa es 4 veces més grande para el modelo de STARS que
para el modelo de MM2003 (Ver figura 4.20 para comparar las masa de la estrella dependiendo del tiempo
en cada modelo evolutivo). Estas estrellas definidas como SGA son estrellas con tasas de pérdida de masa
enormes, por ejemplo una estrella muy estudiada es la SGR p-Cassiopeae que tiene una tasa de pérdida de
masa de 5.4 x 1072 Mg, afio~! con un viento con una velocidad de expansién de 120 km s~—! (Lobel et al.,
2005).

Por convencién seguiremos llamando a la etapa de pérdida méxima de masa como SGR/LBV pero ahora
recordando que en el caso de los modelos de MM2003 nunca ocurre esto y que aunque los modelos de STARS
si lo hacen, es en la etapa de SGA en ddénde se presenta este fendmeno. Solo por continuidad con las secciones
anteriores y para su uso en los capitulos siguientes.

Si calculamos la edad dindmica de la burbuja creada para los diferentes modelos de evolucion estelar cuan-



1 2 3 4 5 6 7 8 9 10
Final Final AM AM Masa perdida  Masa perdida  Tiempo en  Tiempo hacia  Tiempo hacia

Modelo SP SGR/LBV  SP-SGR/LBV  SGA hacia Tyin hacia Azul SGA Trin Azul SGR
MM2003
40 Mg Sin Rotacion 35.45 16.78 18.67 19.03 0.76 18.27 398,454 12,016 386,438 X
40 M Con Rotacion — 32.87 22.46 10.41 8.31 0.33 7.97 57,319 3,396 53,923 X
60 Mo Sin Rotacion 50.04 43 7.04 4.24 1.04 3.20 14,621 4,367 10,253 X
STARS
40 Mg 33 16.82 16.18 16.05 6.08 9.97 80, 535 32,160 48,374 v
45 Mg 35.78 23.45 12.33 16.64 3.5 13.15 34,023 9,200 24,823 v
50 Mg 38.08 20.44 17.64 17.01 4.56 12.44 19,730 6,587 13,143 v
55 M@ 39.92 22.55 17.37 16.76 5.30 11.47 15,000 4,783 10,226 v
60 Mg 41.03 24.52 16.51 16.52 3.90 12.63 14,329 3,471 10,858 v

Cuadro 4.2: Cantidad de masa perdida para diferentes etapas evolutivas en M. Los tiempos estan definidos en afios.

NOISNOSId €7V

qq

7
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a) b)

Tiempo (afios) Tiempo (afios)

Figura 4.20: Masa de la estrella (en Mg) dependiendo del tiempo evolutivo a) modelos de MM2003 b) modelos de
STARS. La parte roja marca la etapa de SP, la verde la se SGR/LBV y la parte azul la fase evolutiva final de WR.

do el cascarén de SGR/LBYV siguees barrido hasta entre 9 — 10 pc, tenemos tiempos del érden de 10° afios
(Ver cuadro 4.3). Practicamente la burbuja a este tiempo es dominada por la etapa evolutiva de SGR/LBV
para los modelos de Meynet & Maeder (2003) y de WR para los modelos de STARS. Por lo tanto para los
modelos de MM2003 el viento de WR no es el principal encargado de barrer los grumos hacia una distancia
de 10 pc debido a la larga duracién de la etapa de SGR/LBV. Mientras que en el caso de los modelos de
STARS esto es debido a la interaccién del viento de WR con el viento de SGR/LBV.



4.3. DISCUSION

Edad dindmica

Tiempo en WR

Modelo (anos) (anos)
Maeder & Meynet (2003)
40 Mg, Sin Rotacién 4.3 x 10° 0.4 x 10°
40 M, Con Rotacién 1.1 x 109 0.2 x 10°
60 M, Sin Rotacién 3.8 x 10° 0.5 x 10°
STARS
40 Mg 2.5 x 10° 1.2 x 10°
45 Mg 1.6 x 10° 1.2 x 10°
50 Mg 1.3 x 10° 0.9 x 105
55 M 1.3 x 10° 10°
60 Mg 1.7 x 103 1.5 x 10°

o7

Cuadro 4.3: Tiempos de vida dindmicos calculados desde el inicio del viento de SGR/LBV de los distintos modelos
de evolucion estelar utilizados en esta tesis para cuando la burbuja de viento estelar alcanza un radio de 9 — 10 pc.
La tercer columna se refiere al tiempo que lleva el modelo en la etapa de WR.



Confrontacion entre Teoria y Observaciones

S308 es una burbuja de viento estelar detectable en el éptico y en rayos X. Esta emisiéon en 6ptico ha
sido estudiada por varios autores. La primera vez que se detecté su morfologia redonda en [OIII] fue Chu
et al. (1982). Se ha calculado que su masa ionizada detectada en [OIII] es de 22 Mg con una velocidad de
expansién de entre 60 — 65 km s~ (Chu et al. 1982; Esteban el al. 1992). En 1999 se reporté por primera
vez que S308 tenfa emisién en rayos X suaves con el satélite de rayos X ROSAT. Chu et al. (2003) obtienen
imagenes mas detalladas de la parte noroeste de S308 (el blowout que presenta S308) en donde senalan varias
caracteristicas de la burbuja: que la emisién 6ptica en [OIII] es externa a la emisién de rayos X detectada,
que esta emisién se da en forma de grumos, tiene un espectro suave con una linea de emisiéon que domina
en el triplete de NVI y proponen que el mecanismo por el cual la emision en rayos X es suave es debido a
un frente de conducciéon que se encuentra entre las dos capas observadas en el 6ptico y en rayos X. Dado
que S308 tiene una estrella WR en su centro con abundancias de N y He aumentadas en la nebulosa, esto
sugiere que S308 esta constituida por material eyectado de la estrella durante la fase anterior de SGR/LBV
(Esteban el al., 1992).

En general, no todas las nebulosas alrededor de estrellas WR, se pueden comparar con los resultados
obtenidos de los modelos de Garcia-Segura et al. (1996a, 1996b), dado que no todas las nebulosas alrededor
de estas estrellas tienen forma de anillo y por lo tanto su naturaleza fisica es incierta, ademas de la falta
de observaciones para comparar con los modelos (Gruendl et al. 2000). Gruendl et al. (2000) seleccionaron
una muestra de nebulosas de anillo alrededor de estrellas WR que tienen bien definida su nebulosa y tienen
disponible buena informacién cinemética y de abundancias para las cuales hacen mapas de [OITI] A5007 y He
para estudiar su estructura junto con sus abundancias quimicas. Ellos encuentran que la emisién de [OIII]
siempre es externa a la emisién de Ha (o la emisién de Ha es nula, para su clasificacién del tipo IV; Ver
Gruendl et al. 2000). Proponen que esta separacién entre la emisiéon de Ha y [OIII] es debido al enfriamiento
radiativo, cuando la temperatura baja la densidad aumenta (Cox, 1972) y esta separacién depende de la
temperatura postchoque, la cual es determinada por la velocidad del choque y de la tasa de enfriamiento.
Chu et al. (2003) mostraron que la emisién en rayos X es interna a la emisién de [OIII] y que los grumos
observados en rayos X concuerdan con las posiciones de los grumos en He (figura 1.1b). La razén por la cual
podemos tener emisién éptica en [OIII] y que no exista emisiéon en Ha es que esta tltima decrece su intensidad
para temperaturas mas grandes que 10* K, mientras que el caso de [OIII] que es una linea ocacionada por
exitacién colisional, aumenta su intensidad para temperaturas > 10* K. Por lo tanto se esperan que tracen
regiones diferentes, especialmente en zonas en donde las condiciones fisicas cambian abruptamente para las
burbujas interestelares (Gruendl et al. 2000).
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5.1. Emisién 6ptica de [OIII]

Los estudios multifrecuencias de los objetos astronémicos son necesarios para comprender todos los efec-
tos, o la mayoria de ellos, que juegan un papel importante en los efectos evolutivos observables. Esteban et
al. (1992) hicieron un estudio espectroscépico de 7 nebulosas de anillo alrededor de estrellas WR, entre ellas
S308 (Ver figura 5.1). En su estudio de rendijas para medir la intensidad del cociente [OIII]/HS, obtienen
valores de entre 7.2 — 8.03 para S308, teniendo para la rendija C un valor que sale de este rango con 19.35.
Ellos calculan una masa ionizada de 22 My y una velocidad de expansién del gas de 60 km s~!. Esteban
et al. (1993) elaboran modelos de fotoionizacién de 7 nebulosas de anillo para predecir los factores de lineas
observadas en el 6ptico y estudiar los pardmetros fundamentales de sus estrellas centrales (Luminosidad y
Temperatura efectiva). Para sus modelos de S308 logran reproducir cocientes de [OIII]/HS de ~ 7 tomando
los parametros estelares como logL, = 5.61 Ly, logT,=4.85 y una tasa de fotones ionizantes de S, = 2.9 x
1049 571,

30 =
¢ T
40 | g
=) 1
8 v ; 1
S Fr T
C B P
2 s LT
2-2400 | « -1
O = T
[ - 4
(] = e
10"k uE
—24°20' |-~ Rl O SER R B T
k] M TR TR 0 0 ol T TN S GRS SRR YA LN 00 Yol W (AR S el R WP Y

06"s56™ 55M 54M 53M

Right Ascension (J2000)

Figura 5.1: Posiciones de las rendijas definidas por Esteban et al. (1992) sobrepuestas en la imagen de [OIIl]+Ha de
Chu (2007). La estrella central estd marcada con Ec y las estrellas de referencia usadas para identificar las rendijas
estan marcadas con E1 y E2.

Chu (2007) hace un estudio de rendija larga echelle en esta separacién entre la emisién de [OIIT] A5007 y
la emisién en rayos X, concluyendo que esta separacién se encuentra llena con emisién de [OIII]. Por lo tanto
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esta capa también se encuentra llena de material estelar de la etapa de SGR expandiendose a una velocidad
uniforme de 65 km s™! y la emisién de [OIII] en la capa externa es debida a fotoionizaciones por la estrella
central y no por choques, como anteriormente habian postulado (Gruendl et al. 2000, Chu et al. 2003).

5.1.1. Modelos de fotoionizacion con Cloudy

Para hacer comparaciones con las observaciones hechas en el éptico en [OIII] A5007 de S308, hemos apli-
cado a nuestros perfiles de densidad en 1D y 2D el cédigo de fisica de plasmas en 1D Cloudy! (Ferland, G.J.
et al., 1998) versién 08.00. Este codigo de fisica de plasmas simula nebulosas en el MIE o extragaldctico en
equilibrio de ionizacion y balance térmico considerando a la nebulosa como estatica. Basta con suponer una
fuente ionizante, un perfil de densidad para la nebulosa, metalicidad y una geometria y Cloudy puede dar
como salida archivos con el espectro incidente en la nebulosa, el espectro trasmitido, el observado fuera de la
nebulosa y distintas propiedades del gas que se pueden especificar en un archivo de entrada.

Lo primero que necesitabamos para aplicar Cloudy a nuestros perfiles de densidad y poder hacer compa-
raciones con las observaciones de la intensidad de la linea de [OIII] con respecto a Hf (Esteban et al., 1992;
Esteban et al., 1993) era el de parametrizar el espectro incidente en la nube, esto es, el espectro intrinseco
de la estrella. Esto lo hicimos basdndonos en el estudio de estrellas WR hecho por Hamann et al. (2006)
en donde utilizan los modelos Potsdam Wolf-Rayet (PoWR?) (Hamann & Grafener, 2004) y hacen modelos
de espectros sintéticos para diferentes etapas evolutivas de las estrellas WR aplicados a 63 estrellas de este
tipo, incluida la estrella central de S308, WR6. Estos modelos suponen una pérdida de masa esférica con
una ley Beta para V., el radio estelar R, se toma como la frontera interior de cada modelo de atmosferas y
corresponde por definicién a la profundidad éptica de Rosseland con un valor de 20. La temperatura efectiva
T. se define por la luminosidad y el radio via la Ley de Stefan-Boltzmann. Se toman en cuenta modelos para
iones de H, He, NIII, NIV, CIII y CIV. El ntmero total de niveles fuera de equilibrio termodinamico local
(Non-LTE) es de 261 incluyendo 72 superniveles correspondientes al hierro. La forma del espectro obtenido
para WRG de éstos modelos POWR es el denominado como 12-18, el cual Hamann et al. (2006) sefialan como
el més aproximado a WR6 (Ver figura 5.2). En la figura 5.3 se muestra uno de los archivos de entrada de
Cloudy como ejemplo.

En la figura 5.4 graficamos las trazas evolutivas de los modelos de MM2003 y STARS junto con los
pardmetros utilizados por los modelos Potsdam Wolf-Rayet (estrella) y los parametros de Esteban et al.
(1993) (cuadro). Estos caen casi sobre el modelo de 40 Mg, sin rotacién en los casos de MM2003 y entre los
modelos de 40 y 45 Mg, para el caso de los de STARS.

Con este espectro para WRG, con las metalicidades obtenidas por Esteban et al. (1992 y 1993) y uti-
lizando un factor de llenado de 0.5 (Chu et al., 2003) hemos hecho uso de Cloudy para diferentes perfiles
de densidad tomando los resultados hidrodindmicos de las simulaciones. Es de nuestro interés comparar la
intensidad del cociente [OIII]/HQG de toda la burbuja simulada con los valores obtenidos de las observaciones.
Esto lo hicimos tomando las simulaciones en donde la interaccién entre el viento de SGR/LBV y el viento de
WR ha llegado a alrededor de 10 pc. Tenemos que evitar las celdas en donde se inyecta el viento estelar de
manera térmica porque podriamos tener una sobre estimacién de la emisién de esta linea, por lo tanto todos
los perfiles de [OIII]/HQ presentados tienen un rango de distancias de 5 a 11 pc. Cabe mencionar que en
nuestras simulaciones numéricas la burbuja caliente se encuentre ionizada colisionalmente y en este estudio
del gas fotoionizado no podemos incluir el gas ya ionizado por colisiones, pero este es de baja densidad tal
que no afecta los resultados de manera significativa.

Lwww.nublado.org

2http://www.astro.physik.uni-potsdam.de/ wrh/PoWR /powrgrid1l.html
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Log A [A]

Figura 5.2: Espectro obtenido de los modelos de Hamann et al.(2006) para WRE.

En la figura 5.5 se presentan el valor del cociente [OIII]/Hf através de las simulaciones obtenidas de los
modelos de MM2003 en 1D (sin tomar en cuenta el modelo de 60 Mg con rotacién). Los perfiles correspon-
dientes a 40sCT y 40sSC (a) y b) )corresponden a 40 mil anos después del inicio del viento répido, los casos
correspondientes a 40cCT y 40¢ST (¢) y d) ) son a 20 mil anos y los casos de 60sCT y 60sSC son a 100 mil
y 70 mil afios, correspondientemente. Para los casos de 40 Mg sin Rotacién (figura 5.5a y b) el cascarén de
interaccion entre los dos vientos se encuentra en el minimo de las figuras, a ~ 8.8 pc que corresponde a un
valor del cociente [OIII]/HA de 5 (para ambos casos) y el valor interno de este factor a este cascarén es de 9.
En estos casos el cascardn de interaccién de los vientos es muy delgado. Para los casos de 40 Mg con rotacion
el cascarén de interaccién de los vientos es mas ancho y esto se refleja en el grosor del perfil del cociente
[OIII]/Hf; lo mismo se observa en el caso de 60sCT. Para los 6 perfiles se observa que el valor de [OIII]/Hf
interno al cascarén de interaccién entre los vientos es de ~ 9. Para todos los casos podemos reproducir un
factor [OIII]/HA de ~ 8 para radios de entre 6 — a la posicién del cascarén de interaccién de los vientos.

En la figura 5.6 mostramos los perfiles del cociente [OIII]/Hf para modelos resultados de las simulaciones
en 1D de los modelos de STARS. Los incisos a), b), ¢) y d) corresponden a los casos de 40, 50, 55 y 60 Mg, sin
CT y solo para mostrar las diferencias los incisos e) y f) son perfiles del cociente [OIII]/H/S correspondientes
a los modelos de 50 y 60 Mg con CT. Los perfiles correspondientes a los casos sin CT tienen las mismas
caracteristicas entre si, a excepcion del modelo de 55 Mg el cual presenta un perfil de doble emisién, esto
debido a que después de la interaccion entre los vientos el modelo presenta una erupcion de masa extra que
a este tiempo se encuentra a 5.5 pc de la estrella. En el caso de 55CT podemos apreciar la posicion de la
interaccién de los vientos a ~ 6.4 pc en donde el cociente [OIII]/HA baja hasta 3 pero inmediatamente sube
de nuevo hasta ~ 8 debido al cascarén denso que se forma en estos modelos. De nuevo podemos ver que el
caso de 60CT se ve muy parecido a los casos sin CT.

También aplicamos Cloudy a los resultados radiativo-hidrodindmicos provenientes de los modelos en 2D.
Seleccionando perfiles de densidad en los que los grumos resultado de la destruccién del cascarén de SGR/LBV
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1 dlaw table
continue 18.793901 -0.497474
continue 18.798182 -0.533995
[...]
continue 19.563368 1.041239
continue 19.564098 1.095034
end dlaw
8 table read file wr6_incident.txt
9  luminosity total 39.2
10 sphere
11 radius 18.8 to 19.55
12 abundances hii
element abundance helium -0.6778
element abundance oxygen -3.9586
element abundance nitrogen -3.82391
element abundance carbon -4.1307
element abundance neon -4.5686
element abundance silicon -4.88606
19 £filling factor = 0.500
20 punch overview wr6_D40z_e_s_2C_0565.ovr
21 punch continuum wr6.D40z_e_s_2C_0565.con units angstrom
22 punch lines, emissivity, wr6.D40z_e_c_2C_0565_0.str
23  totl 4861
o 3 5007
25 end of lines

Figura 5.3: Ejemplo de archivo de entrada de Cloudy. Del rengén 1 al 7 estd representado el perfil de densidad, la
primer columna es Log [r/cm] y la 2da columna es Log n. El renglén 8 marca el archivo del espectro de la estrella
mostrado en la figura 5.2. El renglén 9 es la luminosidad de la estrella central en Log[L/Lg]. Los renglones 10 y 11
marcan la simetria a representar y el radio minimo y maximo de integracién. Del renglén 12 al 18 se muestran las
abundancias de la estrella central. Del 20 al 24 son archivos de salida de Cloudy.

debido a la interaccién con el viento rapido, han llegado hasta ~ 10 pc. Lo que hicimos para aplicar Cloudy a
los perfiles de densidad de 2D fue tomar un sector de las simulaciones que contuvieran los grumos formados
de la interaccion entre los vientos y hacer un perfil promedio tal que lo pudieramos escribir como un perfil
de densidad en 1D y a éste le aplicamos Cloudy. Para los casos de MM2003 seleccionamos los resultados
radiativo-hidrodindmicos de la figura 4.9 y los perfiles resultados de Cloudy se encuentran en la figura 5.7.
El sector escogido para hacer el perfil de densidad promedio en estos casos fue de entre 45 y 80° para poder
tomar por lo menos un grumo, solo en el caso del perfil de densidad de la figura 4.9a tomamos un rango de
entre 30 y 60°. De nuevo en la posicién en donde el grumo es més denso, es en donde el cociente [OIII]/Hf3
baja y en la parte interna es en donde se alcanza el méximo. Para los casos de 40sCT y 40sSC (figura 5.7a y
b) el perfil tiene mas estructura debido al promedio en el sector de las simulaciones en 2D seleccionadas. Si
nos fijamos en la figura 4.9 estos grumos tienen estructura que al ser promediados en angulo dan la apariencia
de un perfil de varios grumos a diferentes distancias a la estrella, por eso se presentan varios minimos (por
ejemplo en la figura 5.7b).

Los resultados del cociente [OIII]/HS obtenido con Cloudy para los casos sin CT de los perfiles de 2D
promediados de STARS se muestran en la figura 5.8. Aqui hemos tomado los perfiles en 2D de la figura 4.14
con un promedio en un sector entre 30 y 60°. Primero hay que notar de los perfiles radiativo-hidrodinamicos
es que los grumos tienen mas estructura que los grumos para los casos de MM2003, esto hace que en la zona
del grumo (en donde el cociente [OIII]/H/3) sea mas ancha para todos los modelos. El valor minimo del factor
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a) b)

Log Tcy Log Tey

Figura 5.4: Comparacién entre los tracks evolutivos para los diferentes modelos de evolucién estelar: a) modelos de
MM2003 b) modelos de STARS. La estrella marca la temperatura efectiva y luminosidad de la estrella central para
los ajustes a los modelos de Potsdam Wolf-~Rayet y el cuadro marca la posiciéon de los pardametros de los modelos de
Esteban et al. (1993). Todos los modelos son con metalicidad solar inicial.

en el grumo es de ~ 4 y en la zona interna a los grumos es de 9 como en los casos anteriores.

Por dltimo en la figura 5.9 estan graficados los perfiles provenientes de los resultados de las simulaciones
de 2D de STARS con CT seleccionados de la figura 4.18. Como era de esperarse el caso de 60 Mg que es el
caso en el que no interactian con su cascarén denso tiene la misma forma en el perfil del cociente [OIIT]/H3
sin CT. Para los casos de 40 y 50 Mg se ve que el cociente [OIII]/HS baja a 2 y a 4, respectivamente. Para
el caso de 40 Mg como la densidad del cascarén externo a los grumos no es excesivamente alta la estrella
alzanza a ionizar 1 pc mds dentro del cascarén (entre 7 y 8 pc), pero para el caso de 50 Mg como el cascarén
tiene densidades mds altas (Ver figura 4.18b) casi no se ioniza este cascarén.

En general todos los perfiles muestran un mdximo y un minimo en el cociente [OIII]/Hf, en donde el
minimo corresponde a la posicién de los grumos (o del cascarén de interaccién entre los vientos para el caso
de los modelos de 1D) y su valor varfa entre 3 y 6; el valor del maximo corresponde a la parte interna a
los grumos, esto es, la parte del grumo mas cercana a la estrella, que es la parte que se fotoioniza mas y
su valor del cociente [OIII]/HS se encuentra a un poco menos de 9 para todos los casos. Para los perfiles
del cociente [OIII]/Hf correspondientes a los modelos de 1D el salto desde el valor maximo al minimo se
da en una separacion muy pequena, de alrededor de 0.1 pc, pero en los casos correspondientes a los perfiles
provenientes de los resultados en 2D este salto se da en una separacion espacial de mas de 0.5 pc, por ejemplo
para los casos a y b de la figura 5.7, todos los casos de la figura 5.8 y la figura 5.9. Es en este gap en donde
se alcanzan los valores observados por Esteban et al. (1993) del cociente [OIIT]/HS.

Una observacién importante es que los valores medidos a través de las observaciones toman en cuenta
una contribucién en densidad y temperatura, mientras que los resultados obtenidos con Cloudy solo pueden
aceptar el perfil de densidad o el de temperatura para llevar a cabo los calculos y se supone presion constante.



5.1. EMISION OPTICA DE [OIII] 65

a) 40sCT b) 40sSC
Radio (pc) Radio (pc)
¢) 40cCT d) 40¢SC
Radio (pc) Radio (pc)
e) 60sCT f) 60sSC
Radio (pc) Radio (pc)

Figura 5.5: Perfiles del cociente [OIII]/Hf resultantes al aplicar Cloudy a los resultados hidrodindmicos correspon-
dientes a los modelos de MM2003 en 1D. Los tiempos de cada modelo son: a) 40 mil afios b) 40 mil afios ¢) 10 mil
afios d) 30 mil afios e) 100 mil afos f) 70 mil anos después del inicio de la etapa de WR.
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a) 40SC b) 50SC
Radio (pc) Radio (pc)
c) 55SC d) 60SC
Radio (pc) Radio (pc)
e) 50CT f) 60CT
Radio (pc) Radio (pc)

Figura 5.6: Perfiles del cociente [OIII]/HS resultantes al aplicar Cloudy a los resultados hidrodindmicos correspon-
dientes a los modelos de STARS tomados de simulaciones en 1D. Los tiempos para cada modelo son: a) 120 mil afios
b) 90 mil afos ¢) 90 mil afios d) 80 mil afios ) 140 mil afios f) 80 mil afios después del inicio del viento de WR.
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a) 40sCT b) 40sSC
Radio (pc) Radio (pc)
¢) 40cCT d) 40cSC
Radio (pc) Radio (pc)
e) 60sCT f) 60sSC
Radio (pc) Radio (pc)

Figura 5.7: Perfiles del cociente [OIII]/Hf resultantes al aplicar Cloudy a los resultados hidrodindmicos en 2D después
de crear un perfil promediando un sector correspondientes a los modelos de MM2003. Estos perfiles corresponden a
los resultados numéricos de la figura 4.9.
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a) 40SC

Radio (pc)

b) 50SC

Radio (pc)

¢) 60SC

Radio (pc)

Figura 5.8: Perfiles del cociente [OIII]/Hf resultantes al aplicar Cloudy a los resultados hidrodindmicos en 2D después
de crear un perfil promediando un sector correspondientes a los modelos de STARS sin CT. Estos perfiles corresponden
a los resultados numéricos de la figura 4.14.
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a) 40CT

Radio (pc)

b) 50CT

Radio (pc)

¢) 60CT

Radio (pc)

Figura 5.9: Perfiles del cociente [OIII]/Hf resultantes al aplicar Cloudy a los resultados hidrodindmicos en 2D después
de crear un perfil promediando un sector correspondientes a los modelos de STARS con CT. Estos perfiles corresponden
a los resultados numéricos de la figura 4.18
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5.2. Espectros Sintéticos y Brillos Superficiales de Rayos X

A partir de los resultados radiativo-hidrodinamicos hemos creado los espectros sintéticos correspondien-
tes. La manera en que hacemos esto es con un algoritmo que calcula el Diferential Emission Measure (DEM),
el cual es una manera de describir la distribucién de temperatura y energia. Lo que se hace es crear un
arreglo correspondiente a los bins logaritmicos de temperatura del plasma, para temperaturas mayores a 10°
K, descubrimos que ~ 100 bins para un rango de temperaturas entre 10° y 10® K son suficientes para dar
una buena representacion a los espectros y brillos superficiales. A cada celda de la simulacion se le encuentra
su temperatura 7"y se le asigna su medida de emisién correspondiente, el siguiente paso es calcular el espec-
tro de rayos X a cada T con la suposicién de equilibrio de ionizacién colisional y utilizando los resultados
de Mazzotta et al. (1998) para las fracciones de iones. Para ilustrar esto, en la figura 5.10 se grafican las
distribuciones del DEM para los bins de temperaturas para los modelos de 40CT, 40SC, 40sSC y 40cCT.
Aqui se puede apreciar que la principal contribucién es en el rango de los rayos X suaves (~ 10 K) pero
existe una contribucién importante alrededor de 107 K para los casos de STARS y para los casos de MM2003
todavia existe contribucién a temperaturas mas altas. Hay que resaltar que estos espectros resultantes son
una composicion de contribucién de gas a diferentes temperaturas, mientras que los modelos que resultan de
las observaciones ajustar una sola temperatura asi como las abundancias.

le+56
le+55

le+54 f =

DEM

le+53

le+52

le+51

LogT

Figura 5.10: Diferential Emission Measure asignada a los bins de temperatura para los modelos de 40CT, 40SC, 40sSC
y 40cCT, cuando la interaccién entre vientos esta hacia 10 pc.

Las intensidades de las lineas espectrales estdn interpoladas de la base de datos APED (Astrophysical
Plasma Emission Database; Smith et al., 2001) mientras que el continuo estd calculado con un cédigo propio
que toma en cuenta la contribucién de los procesos libre-ligado, libre-libre y de dos fotones. Sumando todos los
espectros de las celdas nos da el espectro total de la nebulosa. Después hay que tomar en cuenta la absorcion
interestelar por hidrégeno neutro que afecta fuertemente el espectro a energias menores a 1 keV. Finalmente
pasamos el espectro por la matriz de respuesta ARF (Ancillary Response File) y RMF (Redistribution Matriz
File) del telescopio espacial Newton — XMM para comparar directamente con las observaciones. La matriz
ARF describe la eficiencia efectiva en drea de las camaras del telescopio, su eficiencia cuantica y la pérdida
de flujo debida a las separaciones fisicas entre los CCD’s de las camaras. Mientras que la matriz de redistri-
buciéon RMF provee la informacion de la manera en que se han detectado los fotones, esto es la distribucion
de pixeles por fotén en unidades de tiempo de la deteccién.
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Para mostrar como influye instrumentalmente la observacion, en la figura 5.11 hemos graficado como se
ve un espectro constante pasado por las matrices de respuesta. En la figura 5.11a esta graficado este espectro
para un rango de energias de 0 — 10 keV para ver un efecto méds completo, pero en la figura 5.11b esta
solamente el rango de 0 — 3 keV que es el rango adecuado para comparar con las observaciones analizadas
de S308. Es notorio que en el rango de 1.5 a 2.5 keV el instrumento crea algunas lineas notables. De igual
manera a energias menores a 0.2 keV existe una contribucién debido al instrumento, pero este rango de
energias se puede despreciar dado que aqui es donde se tiene contribucion del ruido instrumental, ademas de
que a energfas < 0.2 keV la absorcién debida a H afecta fuertemente el espectro.

a) b)
100000 T T T T 100000 T T T T T |
10000 E
10000 B
1000 <
100 1 1 1 1 1000 1 1 1 1 1 J
0 2 4 6 8 10 0 0.5 1 1.5 2 25 3
keV keV
keV keV

Figura 5.11: Resultado de convolucionar un espectro constante con las matrices de respuesta del telecopio espacial
Newton — XMM. a) Todo el rango energético (0 — 10 keV) b) El rango energético en el que estamos interesados para
S308. Los valores del eje Y son valores sin nigin interés.

5.2.1. Espectros Sintéticos en rayos X

Solo presentamos los espectros correspondientes a los resultados radiativo-hidrodindamicos cuando los gru-
mos estan entre 9 y 10 pc de distancia a la estrella correspondientes a resultados hidrodindmicos en 1D y 2D
con una densidad columnar de N = 1.1 x 102! cm~2 como en la obtenida con el modelo de MEKAL por Chu
et al. (2003) en un rango de energias de 0.25 — 1.15 keV, para comparar directamente con las observaciones.

Para apreciar las diferencias que le imprime la deteccion y andlisis con el telescopio espacial Newton —
XMM, en la figura 5.12 mostramos el espectro intrinseco (sin ser modificado por la absorcién de H ni haber-
lo convolucionado con las matrices de respuesta del telescopio) y al mismo tiempo mostramos el resultado
que obtendriamos debido al H y a las matrices del telescopio para el caso del modelo de 50SC cuando la
interaccién entre el viento rdpido de WR contra el de SGR/LBV estd hacia ~ 10 pc tomando en cuenta una
distancia de 1.8 kpc para tomar la disolucién del flujo con respecto a la distancia para convertir a cuentas
como en las observaciones. Es claro el efecto de la absorcién de fotones en el rango de los rayos X suaves (por
debado de 0.5 keV) debido al H.

En la figura 5.13 presentamos los espectros correspondientes a los perfiles en 1D de los modelos evolutivos
de MM2003 y en la figura 5.14 los casos para los modelos de STARS en 1D. Todos los modelos presentan
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una linea intensa a ~ 0.8 keV, correspondiente a rangos de temperatura en el gas de un poco menos de 107
K (emisién de He y Fe). En general para todos estos espectros correspondientes a las simulaciones numéricas
en 1D, las lineas que aparecen a causa del telescopio (Ver figura 5.11) son muy notables, a diferencia de los
espectros de las observaciones (Ver Capitulo 3), en donde los espectros son suaves para energias mayores a 1
keV. La segunda linea més notoria en todos los espectros es la del triplete de NVI a 0.42 — 0.43 keV, que es
la linea de emisiéon que domina los espectros observados.

En la figura 5.15 se muestran los espectros correspondientes al primer remapeo a 2D correspondiente a los
modelos de MM2003 y en la figura 5.16 al segundo remapeo (Ver Capitulo 4). Para estos espectros la linea
alrededor de 0.8 keV sigue dominando el espectro y la linea del triplete de NVI sigue siendo la segunda linea
mas intensa. Los espectros del segundo remapeo hecho a los modelos de MM2003 son mas intensos que los
correspondientes al primer remapeo en 2D, debido a que en estas simulaciones los grumos generados tienen
més masa (Comparar las figuras 4.9 y 4.10), la diferencia es de hasta 2 6rdenes de magnitud para algunos
casos, por ejemplo las figuras 5.15¢ y 5.16¢.
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Los casos correspondientes a los espectros generados de las simulaciones en 2D de los modelos de STARS
se encuentran en las figuras 5.17 y 5.18 correspondientes a los casos sin y con CT, respectivamente. Los
espectros con CT son espectros més intensos para estos casos, todos con la misma forma que los espectros
anteriores.

5.2.2. Brillos Superficiales en rayos X

Los brillos superficiales los hicimos bajo el mismo algoritmo de DEM pero ahora hay que hacer una pro-
yeccion e integral por la linea de visién para cada conjunto de DEM correspondiente a cada punto espacial.
Esto también toma en cuenta la absorcién interestelar debida a hidrégeno neutro y la respuesta del telecopio.
Estos brillos superficiales obtenidos de las simulaciones radiativo-hidrodindmicas los podemos comparar con
los perfiles de brillo superficial de la emisién de [OIII] obtenidos con Cloudy, solo que a diferencia de los
perfiles obtenidos con Cloudy, los perfiles de brillo superficial en rayos X si toman en cuenta ambos perfiles
de densidad y temperatura.

En la figura 5.19 se muestran los perfiles de brillo superficial en rayos X resultados de los modelos de
MM2003 en 1D. Para estos casos, en la posicién de interaccién de los vientos es en donde la emisién de rayos
X decae y es maxima justo antes de la zona de interaccion entre los vientos. Para los casos de los modelos de
STARS en 1D (Figura 5.20) esto no es asi, el mdximo de la emisién de rayos X se encuentra justo despues
de la zona de interaccion de los vientos, independientemente del efecto de la conduccién térmica. Esto se
debe principalmente a que para los modelos de STARS la masa eyectada en la etapa de SGR/LBV no ha
alcanzado a escapar tanto como en los casos de los modelos de MM2003(Ver seccién 4.3.2). Por comparacién
en las figuras 5.21 y 5.22 hemos graficado los perfiles superficiales de rayos X con su respectivo perfil de brillo
superficial de [OIII] para algunos casos en 1D. Para hacer esto normalizamos los perfiles a su valor maximo,
solo para comparar los maximos de cada perfil ver que caracteristicas comparte. En rojo (linea continua)
estd graficado el perfil de [OIII] y en verde (linea punteada) el perfil de rayos X. Para todos los casos se puede
ver que el méximo en la emisién de [OIII] coincide con el minimo en el perfil de brillo correspondiente a los
rayos X.

En la figura 5.23 se encuentran los brillos superficiales en rayos X resultantes de los modelos de MM2003
para los resultados numéricos en 2D rotados 30°. Comparando directamente cada caso con y sin CT podemos
ver que los casos con CT tienen perfiles mas suaves que los que carecen de este efecto, los casos sin CT tienen
franjas de baja emision a radios menores de 10 pc. Cabe senalar que como nuestras simulaciones han sido
realizadas en simetria axisimétrica los grumos generados tienen en realidad una simetria de anillo alrededor
del eje de simetria. Por lo tanto la posicién de la estrella coincide con la posicion del eje de simetria de las
simulaciones rotada 30° de la linea de vision.

Los casos de STARS en 2D se encuentran en las figuras 5.24 y 5.25 sin y con CT también rotados 30°,
respectivamente. Aqui es claro que los brillos superficiales resultados de los modelos de STARS con CT tienen
intensidades més altas que los modelos sin CT y son mas homogeneos.

5.3. Discusion

Como los perfiles de brillo superficial de [OIII] han sido creados utilizando solamente el perfil de densidad
de los resultados numéricos (esto es debido a que Cloudy solo acepta el perfil de densidad), estos presentan
una estructura mas sencilla con un maximo en emisién justo en la zona de interaccion de los vientos rapido
de WR y SGR/LBV. En esta zona los perfiles de rayos X presentan un decremento considerable debido a
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Final SGR/LBV Hacia ~ 10 pc
Modelo LogN +12 LogC +12 LogO +12 LogN +12 LogC +12 LogO + 12
Maeder & Meynet (2003)

40 Mg Sin Rotacion 9.678 7.91 8.8512 9.67 7.86 8.8508
40 M Con Rotacién 9.83 8.17 8.82 9.80 8.13 8.77
60 Mg Sin Rotacién 9.40 8.67 9.65 9.85 8.14 9.03

STARS

40 Mg 9.68 7.83 8.30 9.53 9.83 9.18

50 Mg 9.73 7.85 8.15 9.30 10.26 9.04

60 Mg 9.72 7.81 8.10 9.01 10.37 9.07

Cuadro 5.1: Abundancias de N,C y O a partir de los modelos evolutivos utilizados en esta tesis.

que la temperatura en esta region baja considerablemente hasta estar fuera del rango de emision en rayos
X. Los casos de los perfiles de MM2003 de [OIII] y de rayos X tienen su maximo antes del decremento del
brillo en rayos X, esto es, antes de la zona de interaccién de los vientos. Pero para los casos de los modelos
de STARS, el maximo en el brillo de rayos X se encuentra después de esta zona.

De los modelos de evoluciéon estelar podemos obtener las metalicidades superficiales de la estrella para
comparar con las metalicidades observadas y utilizadas en nuestros modelos de Cloudy y en el calculo para
los espectros y brillos superficiales. De estos modelos evolutivos obtenemos las abundancias de N, C y O
justo al final de la etapa de SGR, esto porque las metalicidades de la nebulosa detectada en [OIII] son las
abundancias correspondientes a esta etapa (o un promedio entre las abundancias de la fase de SGR/LBV y
la fase de WR) y las abundancias en la superficie de la estrella justo cuando los grumos han sido arrastrados
hacia ~ 10 pc. Estos valores estan en el cuadro 5.1. Los valores adoptados para las abundancias de N, C y
O que utilizamos en Cloudy para simular la nebulosa fueron los obtenidos por Chu et al. (2003) del modelo
MEKAL adaptado a la observacion de 8.04, 8.17 y 7.87, respectivamente. Los valores obtenidos por Esteban
et al. (1992) obtienen para S308 de sus observaciones valores para O y N de 8.02 y 8.16 (estos valores son un
promedio de los valores obtenidos para las diferentes rendijas). Para todos los casos de los modelos evolutivos
utilizados en esta tesis, la abundancia de N en la nebulosa (por lo tanto las abundancias al final de la etapa
SGR/LBV) es mayor que la obtenida por el modelo MEKAL de las observaciones, el C parece estar un poco
menor y el valor del O varia un poco arriba del valor observado en los modelos de evolucién. En la figura 5.26
hemos graficado las abundancias de N, C y O para el modelo de 40 M, sin Rotacién de MM2003 junto con
los valores obtenidos del modelo de MEKAL por Chu et al. (2003). De aqui podemos ver que el nitrégeno
ajusta bien a los modelos evolutivos pero no el C y O (esto ocurre para todos los modelos).

Las caracteristica general de todos los modelos en 2D de los perfiles de brillo superficial es que presentan
perfiles de abrillantamiento a limbo, pero en los casos en que se tiene el efecto de la CT los perfiles son mas
homogéneos, esto es, los que carecen de este efecto presentan estructura mas detallada en partes internas.
Debido a que esta representaciéon de los grumos (que en realidad los resultados de las simulacinoes forman
anillos debido a la simetria axisimétrica) el brillo superficial mostrado es aumentado debido a que sumamos
este brillo a lo largo de la linea de visién. Por lo tanto mostramos los perfiles de brillo superficial rotados
30° con respecto al eje de simetria. Esto nos muestra que en realidad es un poco menor el brillo superficial
correspondiente a cada anillo generado (Ver figuras 5.23, 5.24 y 5.25).

Para todos los espectros sintéticos en rayos X obtenidos, independientemente de la simulacién numérica
(1D o 2D) la linea dominante es la que aparece a ~ 0.8 keV, esto implica que para todos los resultados
radiativo-hidrodindmicos obtenidos domina la emisién a 7 ~ 107 — 10® K. Esto se podria deber a que la
burbuja caliente interna a la zona de interaccién del viento rdpido de WR con el de SGR/LBV ocupa un
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volumen significativo. En la figura 5.10 estan graficados la DEM contra la temperatura en los bins para los
modelos de 40CT, 40SC, 40sSC y 40cCT y muestran emisién debido a este rango de temperaturas. Esto
se puede apreciar en cualquier figura en la que se presenten los resultados radiativo-hidrodinamicos en 2D
cuando los grumos se encuentran hacia ~ 10 pc de distancia de la estrella central (Por ejemplo en la figura
4.14 para el caso de los modelos de STARS).

Si calculamos las luminosidades a partir de los espectros correspondientes a los modelos en 2D sin tomar
en cuenta la absorcién ni el efecto instrumental tenemos la luminosidad intrinseca para cada caso. Esto lo
hicimos en la banda de 0.25 — 1.15 para comparar directamente con las luminosidades observadas, que fueron
hechas en este mismo rango energético (Chu et al. 2003, esta tesis). Esto lo hicimos de 2 maneras, tomando
resultados numéricos en donde la interaccion entre los vientos ha llegado hacia ~ 4 pc y cuando esté alrededor
de ~ 10 pc (Ver cuadro 5.2). En general los casos que no tienen CT, tienen una luminosidad mayor para
los casos a 4 pc, pero los modelos que presentan CT tienen una emision en rayos X mayor a 10 pc. Para
todos los casos tabulados, excepto para los modelos de 60 Mg, se cumple que el modelo con CT tiene una
luminosidad mas alta que su caso correspondiente sin CT. La luminosidad total obtenida de las simulaciones
de toda S308 (Lxmazr = 1.46 x 1033 erg s™!) concuerda bien con los modelos 40sCT, 40cCT, 40CT y 50CT
a 10 pc. Pero dado que los modelos de MM2003 tienen el problema con el tiempo en la etapa de SGR/LBV,
no son buenos modelos para el estudio de las burbujas de viento estelar.

En la misma tabla mostramos el valor del parametro de normalizaciéon A calculado a partir de nuestras
simulaciones, para comparar directamente con los valores reportados por Chu et al. (2003). Aqui se puede
apreciar que la contribucién de gas a esta temperatura en el espectro es mucho menor para los casos de
STARS. En general se aprecia de nuevo que en los casos con CT este pardmetro es mayor que en su corres-
pondiente sin este efecto.

1 2 3 4
Modelo ~ 4 pc ~ 10 pc A (logT=6)
40sCT  2.63 x 103  6.09 x 1032 2.85 x 1073
1033 2.68 x 1032 1.00 x 1073

40sSC  1.29 x

40cCT  3.22 x 102 2.21 x 10%® 1.11 x 1072
40cSC  3.70 x 10%%  1.16 x 10%® 2.87 x 1073
60sCT 3.03 x 103" 1.44 x 1032 5.12 x 10~*
60sSC  1.10 x 10%* 1.45 x 10%* 3.93 x 1072
40CT 3.97 x 102 1.03 x 10° 2.82 x 1073
40SC  3.56 x 10%2  4.55 x 103" 1.32 x 10~*
50CT  3.23 x 10 2.40 x 103 9.10 x 1073
50SC 1.97 x 1032 2.31 x 103!  6.88 x 10°°
60CT  4.05 x 1032 4.45 x 103! 3.18 x 10~*
60SC  5.67 x 10%2 2.62 x 103" 5.25 x 107°

Cuadro 5.2: Luminosidades intrinsecas obtenidas de los espectros de las simulaciones numéricas en ergs™ 2. Los valores
presentados para los modelos de MM2003 son a partir de las simulaciones creadas a partir del segundo remapeo.
Columna 2 marca la luminosidad cuando la interaccién entre el viento de WR contra el de SGR/LBV se encuentra
hacia 4 pc. La columna 3 igual que la columna 2 pero hacia 10 pc. La iltima columna es el pardmetro de normalizacién
calculado de nuestras simulaciones a LogT'=6.

Para hacer notar el efecto de las fotoionizaciones debidas a la radiaciéon de la estrella central, hemos
hecho un par de simulaciones sin tomar en cuenta la tasa de fotones ionizantes para los casos de MM2003
de 60 Mg sin Rotacién. Los resultados radiativo-hidrodindmicos cuando los grumos generados por la inter-
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accion entre vientos se encuentra hacia ~ 10 pc se encuentran en la figura 5.27, estos son equivalentes a
los resultados presentados en la figura 4.10e y f. La columna A de la figura 5.27 representa los resultados
radiativo-hidrodindmicos, el espectro y el perfil de brillo superficial para un modelo 60sCT con la tasa de fo-
tones ionizantes apagada. La columna B corresponde a un modelo de 60sSC y sus correspondientes espectro y
perfil de brillo superficial. Hidrodindmicamente no existen grandes diferencias entre los perfiles pero si vemos
en los espectros sintéticos para este par de simulaciones, tienen intensidades menores. Por ejemplo para el
caso de 60sCT esta diferencia entre maximos es de un érden de magnitud. De aqui que incluir el efecto de
los fotones ionizantes para el estudio de la evolucién de las burbujas de viento estelar es de alta importancia.
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Figura 5.13: Espectros resultados de los modelos en
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Figura 5.14: Espectros resultados de los modelos en 1D de STARS cuando

Cuentas / s / keV

Cuentas / s / keV

Cuentas / s / keV

CAPITULO 5. CONFRONTACION ENTRE TEORIA Y OBSERVACIONES

0.005

0.0045
0.004
0.0035
0.003
0.0025
0.002
0.0015
0.001
0.0005
0 1

0 0.5 1 1.5 2 25
Energia [keV]
¢) 55SC

0.005

0.0045
0.004
0.0035
0.003
0.0025
0.002
0.0015
0.001
0.0005
0 1

0 0.5 1 1.5 2 25
Energia [keV]
e) 50CT

0.03 T T T T T

0.025

0.02

0.015

0.01

0.005

0 0.5 1 1.5 2 25
Energia [keV]

y lento de SGR/LBV se encuentra hacia 10 pc.

Cuentas / s / keV

Cuentas / s / keV

Cuentas / s / keV

0.007

0.006

0.005

0.004

0.003

0.002

0.001

0.008
0.007
0.006
0.005
0.004
0.003
0.002

0.001

0.008
0.007
0.006
0.005
0.004
0.003
0.002

0.001

0.5 1 1.5
Energia [keV]
d) 60SC

2

25

0.5 1 1.5
Energia [keV]
f) 60CT

0.5 1 1.5
Energia [keV]

la interaccién de los vientos rapido de WR

2

25




5.3. DISCUSION

Cuentas / s / keV

Cuentas / s / keV

Cuentas / s / keV

0.0005
0.00045
0.0004
0.00035
0.0003
0.00025
0.0002
0.00015
0.0001
5e-05

0

0.00018
0.00016
0.00014
0.00012
0.0001
8e-05
6e-05
4e-05
2e-05

0

0.0007

0.5 1 1.5 2 25
Energia [keV]
¢) 40cCT

0

0.5 1 1.5 2 25
Energia [keV]
e) 60sCT

0.0006

0.0005

0.0004

0.0003

0.0002

0.0001

0.5 1 1.5 2 25
Energia [keV]

Cuentas / s / keV

Cuentas / s / keV

Cuentas / s / keV

0.0025 T T T

0.002

0.0015

0.001

0.0005

0 0.5 1 1.5
Energia [keV]
d) 40cSC

0.00025 T T T

2

25

0.0002

0.00015

0.0001

5e-05

O 1

0 0.5 1 1.5
Energia [keV]
f) 60sSC

0.002

2

25

0.0018
0.0016
0.0014
0.0012
0.001
0.0008
0.0006
0.0004
0.0002
0 1

0 0.5 1 1.5
Energia [keV]

2

79

Figura 5.15: Espectros resultados de los modelos en 2D de MM2003 ler remapeo. Estos corresponden a los resultados
radiativo-hidrodinamicos de la figura 4.9.
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Figura 5.17: Espectros sintéticos correspondientes a los modelos de STARS en 2D sin CT. Estos corresponden a los
resultados radiativo-hidrodinamicos de la figura 4.14
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Figura 5.18: Espectros sintéticos correspondientes a los modelos de STARS en 2D con CT. Estos corresponden a los
resultados radiativo-hidrodindmicos de la figura 4.18.
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Figura 5.19: Perfiles de brillo superficial de los modelos en 1D de MM2003 cuando la interaccién del viento rapido de

WR y lento de SGR/LBV se encuentra hacia 10 pc.
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Figura 5.20: Perfiles de brillo superficial de los modelos en 1D de STARS cuando la interaccién de los vientos rédpido
de WR y lento de SGR/LBYV se encuentra hacia 10 pc.
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Figura 5.21: Comparacién entre el perfil de brillo superficial de [OIII] con el perfil de brillo superficial en rayos X para
algunos modelos de MM2003. Los perfiles estan normalizados a su valor maximo por comparacién.
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Figura 5.22: Comparacién entre el perfil de brillo superficial de [OIII] con el perfil de brillo superficial en rayos X para
algunos modelos STARS. Los perfiles estdan normalizados a su valor médximo por comparacién.
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Figura 5.23: Perfiles de brillo superficial en rayos X de los resultados de los modelos en 2D de MM2003 rotados 30°
con respecto al eje de simetria de las simulaciones. La posicién de la estrella central esta representada por el tridngulo

negro al centro de cada imagen.
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Figura 5.24: Perfiles de brillo superficial en rayos X de los resultados de los modelos en 2D de STARS sin CT rotados
30° con respecto al eje de simetria de las simulaciones. La posicién de la estrella central estd representada por el
tridangulo negro al centro de cada imagen.
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Figura 5.25: Perfiles de brillo superficial en rayos X de los resultados de los modelos en 2D de STARS con CT rotados
30° con respecto al eje de simetria de las simulaciones. La posicién de la estrella central estd representada por el
tridangulo negro al centro de cada imagen.
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Tiempo (afios)

Figura 5.26: Abundancias de N, C y O para el modelo de 40 Mg de STARS. El circulo, estrella y cuadro marcan
las abundancias para N, C y O. Los posicionados a un tiempo de 4.2 x 10° afios son los valores solares utilizados
por Cloudy (Allende Prieto, 2001 y 2002; Holweger, 2001) y los posicionados a un tiempo de 4.94 x 10 afios son los
obtenidas por el modelo MEKAL de Chu et al. (2003) correspondientes al tiempo del final de la etapa de SGR/LBV.
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Figura 5.27: Caracteristicas de perfiles hidrodindmicos en 2D correspondientes al modelos de 60 My MM2003 sin
Rotacién. La columna A muestra el resultado hidrodinamico con los fotones ionizantes apagados junto con su espectro
sintético correspondientes para el caso con CT y la columna B mismo caso pero sin CT.



Resumen y Conclusiones

Esta tesis tiene como objetivo principal investigar cémo la evolucién estelar influye sobre el MCE y en
particular, explicar los datos observacionales en rayos X obtenidos con el telescopio espacial Newton — XMM
(Chu et al., 2003; este trabajo) de las observaciones hechas hacia la burbuja de viento estelar S308, alrededor
de la estrella WR6. Para esto hemos utilizado un cédigo radiativo-hidrodindamico en 1D y 2D, tomando en
cuenta las propiedades de la estrella central de los modelos de evolucion estelar, estos son la tasa de pérdida
de masa, la velocidad terminal del viento y la tasa de fotones ionizantes. Esto nos permitié tener un modelo
dependiente del tiempo de la interaccién de la estrella con su medio ambiente.

Observaciones

Nosotros obtuvimos las observaciones de las demés partes de la burbuja S308 que no han sido publicadas
y trabajamos con ellas haciendo el anélisis correspondiente. Con éstas pudimos comprobar que la emisién en
rayos X presenta un abrillantamiento al limbo para toda la burbuja, tiene la forma redondeada y esta emision
sigue siendo interna a la emisién de [OIII]. Chu et al. (2003) concluyen que la emisién en rayos X estd do-
minada por una componente a 0.094 keV (T ~ 1.1 x 10% K) pero esta constituida por otra componente a
0.7 keV que corresponde al 6 % del flujo observado. Nuestros resultados muestran que los espectros definidos
para toda la burbuja siguen teniendo una emisién maxima que domina en el mismo triplete de NVI con una
temperatura correspondiente a ~ 10 K. Tratamos de hacer ajustes a los espectros con el modelo MEKAL
con dos temperaturas para comparar con los resultados de Chu et al. (2003) y estos ajustes no muestran una
concordancia en la segunda componente de la temperatura. Esto podria deberse a las regiones seleccionadas
para los analisis, dado que el mapeo se hizo a través de 4 observaciones definimos 12 regiones en total y hay
casos en los que las regiones de fondo escogidas eran muy pequenas o tenfan que estar muy a la orilla de la
observacion, lo cual causa errores a la hora de hacer el analisis debido a que los CCD’s del telescopio tienen
el efecto de captar de una manera maés eficiente los fotones de més alta energia hacia las orillas. Es muy
probable que estas variaciones en la segunda componente se deba al bajo nivel de S/R y por contaminacién
por fuentes puntuales intensas proyectadas hacia la orilla de S308.

Con respecto a la luminosidad de S308, Chu et al. (2003) estimaron para toda la burbuja una luminosidad
de Lx < (1.2 £ 0.5) x 10** erg s~! suponiendo que la emisién para los 4 cuadrantes era uniforme y del 6rden
de la emisién del blowout. En esta tesis pudimos estimar una luminosidad total de L xmaez = 1.46 x 1033
erg s~! suponiendo una distancia de 1.8 kpc. Una explicacién para que la regién del blowout tenga mayor
emision es porque la extincion de H es menor hacia esta region. Esto lo podemos ver en los mapas de la dis-
tribucién de HI que se han hecho hacia S308 que presentan una cavidad, la cual ha sido creada por el viento
de la etapa de SP de la estrella central en S308. Esto se deberia ver reflejado en los valores de la densidad
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columnar Ny calculado de los modelos, pero también fue un parametro libre y no existe correlacion entre
estos pardmetros y las observaciones de HI. En otras palabras, hacia regiones con menor brillo superficial en
rayos X deberiamos tener densidades columnares mayores con el modelo MEKAL.

También a partir de valores obtenidos de las observaciones calculamos que el tiempo conductivo debe de
ser 1/10 de la edad dindmica de la burbuja, este es tiempo suficiente para que los electrones vayan de la parte
caliente y difusa de la burbuja hacia la parte densa y de baja temperatura evaporando material, aunque
habra que hacer estudios en rangos ultravioleta para estudiar esta capa de conduccion, dado que es en donde
se controla el suavizado de los perfiles de densidad y temperatura. Asi podemos tener una mejor comprension
sobre la eficiencia del efecto conductivo en la produccién de rayos X suaves en las burbujas de viento estelar.
Por lo pronto este efecto se ha podido estudiar en mas objetos, en las hermanas menores de las burbujas de
viento estelar, las Nebulosas Planetarias (NP). El escenario de formacién de estos objetos es similar al de las
burbujas de viento estelar, también se presenta la interaccién entre un viento lento y denso proveniente de
la etapa de la Rama Asintética de las Gigantes (AGB) contra un viento rdpido y de baja densidad cuando
la estrella central pasa a la etapa de enana blanca. Debido al mayor nimero de NP que existen con emisién
de rayos X suaves las convierte en un buen candidato para continuar con este estudio (Guerrero, 2006).

El modelo Radiativo-hidrodinamico

El modelo radiativo-hidrodindmico utilizado para esta tesis fue desarrollado por Arthur (2008) el cual
describe la evolucién hidrodindmica de las burbujas interestelares a través de modelos de evolucion estelar
para estudiar la formacion de estructura en el MCE. Los parametros utilizados como semilla para el codigo
son la tasa de fotones ionizantes, la velocidad del viento y la tasa de pérdida de masa. La velocidad del viento
y tasa de pérdida de masa se toman directamente de los modelos de evolucion estelar pero la tasa de fotones
ionizantes son obtenidas a partir de modelos de atmdsferas estelares como en Starburst99 (Smith et al., 2002;
Arthur, 2008). Este cddigo tiene la opcién de incluir el efecto de la conduccién térmica cldsica y saturada
(Spitzer, 1962; Cowie & McKee, 1977).

Los modelos evolutivos utilizados fueron los modelos de MM2003 de 40 y 60 Mg que son modelos que
cuentan con rotacién de la estrella (con una velocidad de rotacién inicial en el ecuador de 300 km s=1) y
sin ella, y los modelos de STARS de 40, 45, 50, 55 y 60 My, (Eggleton, 1971; Pols et al., 1995; Eldridge &
Tout, 2004) que carecen de rotacién. Algunas caracteristicas que resaltaron entre los modelos es que para los
casos con rotacién de los modelos de MM2003, la vida de la estrella se alarga debido a que en estos modelos
se alarga el tiempo de la fase de WR. Un caso en particular notorio es que para el modelo de 60 Mg con
rotacién no pasa por la etapa de pérdida de masa extrema de LBV, lo cual ya causa una gran diferencia en
los perfiles de densidad en el MCE, debido a que la generacién de las nebulosas de las burbujas de viento
estelar se debe a la interaccion del viento rapido de WR con el viento de la etapa anterior de SGR o LBV,
este modelo se descarté dado que no era de nuestro interés.

La fase de SP la modelamos con simulaciones numeéricas en simetria esférica en 1D dado que la burbuja
creada en esta etapa es sometida solo a inestabilidades de Vishniac (Ryu & Vishniac, 1988) que se generan
entre el cascaron delgado y la discontinuidad de contacto del choque, pero no son lo suficientemente fuertes
como para destruir el cascarén (Mac Low & Norman, 1993; Garcia-Segura et al., 1996). A partir de estos
perfiles radiativo-hidrodindmicos en simetria esférica en 1D creamos perfiles en 2D con simetria axisimétrica,
esto para poder apreciar la formacién de los grumos resultados de la interaccion entre el viento réapido de
WR y el lento de la etapa de SGR/LBV debido a inestabilidades.

La principal diferencia entre los modelos de MM2003 y los de STARS sin conduccién térmica, es que la
regién HII creada casi instantdneamente al inicio de la vida de la estrella, ha sido atrapada entre la burbuja
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caliente y el cascarén neutro de material barrido del MIE y para los modelos de STARS esta region tiene
un grosor comparable al de la burbuja caliente generada. En los casos con conduccion térmica los modelos
de MM2003 solo se diferencian por la capa conductiva que aparece hacia el extremo externo de la burbuja
caliente, pero para los casos de STARS este efecto parece tener mayor contribucién sobre la evolucién de todo
el perfil de densidad. Por ejemplo, el tamano de la burbuja caliente para estos modelos disminuye considera-
blemente y el perfil de densidad de la regiéon HII externa a la burbuja caliente tiene algunas caracteristicas,
como la formacién de un cascarén justo fuera de la burbuja caliente, el cual se vuelve importante a la hora
de la interaccion entre los vientos que generan los grumos para los modelosd e 40, 45 y 50 My dado que este
cascarén denso disminuye su tamano en la etapa de SGR/LBV cuando la presién de la burbuja disminuye.
Todos los resultados numéricos con y sin conduccién hacia el final de la fase de SGR/LBV muestran la
formacién de un cascarén denso muy cercano a la estrella, pero para los casos de los modelos de STARS con
CT se mantiene el cascarén denso justo fuera de la burbuja caliente.

Los perfiles en 2D para los casos de los modelos de MM2003 los creamos de 2 maneras, una fue remapear
los perfiles al final de SP en una malla axisimétrica en 2D y otros fueron creados a partir del final de la fase de
SGR/LBV. La principal diferencia entre estas formas de generar los perfiles se refleja en la generacién de los
grumos, para el primer caso estos no representan mucha masa alrededor de la estrella y para el segundo caso
estos tienen una estructura més definida (mds circular) con una densidad de hasta un érden de magnitud
mas alta y al mismo tiempo representan mds masa alrededor de la estrella. Los perfiles en 2D para los casos
de STARS solo fueron creados a partir de los resultados en 1D hacia el fin al de la etapa de SP. Los casos
sin conduccién térmica evolucionan sin ningin problema y crean un perfil de grumos relativamente uniforme
alrededor de la estrella, pero como ya mencionamos los casos con conduccién térmica de 40, 45 y 50 Mg los
grumos interactian con el cascarén denso de la region HII formado desde la etapa de SP y no logran llegar
a mas de 7 pc.

Una gran diferencia entre los modelos de MM2003 y STARS es que el viento de SGR/LBV para los casos
de MM2003 se distribuye en un volumen con un radio de entre 7 y 10 pc con una densidad del érden de ~ 1
— 10 cm ™3, mientras que los casos de los modelos de STARS tienen volumenes para la burbuja de viento de
SGR/LBV con radios de ~ 2 pc con densidades de ~ 103 cm™2 en el centro, lo cual trae consigo que la for-
macion de los grumos en el caso de STARS tengan un rango de densidades més altas. En general el problema
con los modelos de MM2003 es que el tiempo en que la estrella se pasa en la etapa de SGR/LBV es muy
grande comparado con la masa que pierden, o deberian de perder para poder comparar con las observaciones.
Si éste tiempo de SGR/LBV fuera més corto liberando la misma masa, esto es, que el viento frio y denso
llegara a radios menores y asi el viento rapido tuviera tiempo de alcanzarlo antes, podriamos generar las
densidades mas altas a la hora del choque, lo cual implicaria una densidad de los grumos mas alta cuando son
arrastrados hasta una distancia de 10 pc. Para los modelos de STARS si tenemos la masa necesaria minima
que predicen las observaciones y el tiempo es considerable comparado con el predicho (Drout et al., 2009).
Las debilidades de los modelos de MM2003 son que el tiempo de duracién de la etapa de SGR/LBV es muy
grande y que la masa perdida en esta etapa es mucho menor que la calculada a partir de observaciones.

Confrontacién entre teoria y observaciones

Los estudios espectroscépicos existentes sobre la nebulosa S303 estan caracterizadas por el cociente de
lineas [OIII]/H3 (Esteban et al., 1992). Este cociente tiene un valor de entre 7.2 — 8.03. Esteban et al. (1993)
realizan modelos de fotoionizacién para estudiar este cociente para el caso de S308 y encuentran que con su
mejor modelo de un cascarén de radio de 9.2 pc con un grosor de 0.08 pc, obtienen cocientes de ~ 7. Chu
(2007) demuestra que la emisiéon de [OIII] en la nebulosa se debe principalmente a fotoionizaciones debido a
la estrella central. Por lo tanto decidimos aplicar el cédigo de fisica de plasmas Cloudy a nuestros resultados
radiativo-hidrodindmicos y creamos perfiles del cociente [OIII]/HfS. Cabe mencionar que en nuestras simula-
ciones numéricas la burbuja caliente se encuentra ionizada colisionalmente y en este estudio hecho con Cloudy
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del gas fotoionizado no podemos incluir el gas ya ionizado por colisiones, pero este es de baja densidad tal
que no afecta los resultados de manera significativa. Practicamente nosotros obtenemos un rango de valores
centrados entre 5 — 9 para el cociente de [OIII]/H/S con regiones en donde este factor cambia abruptamente
para los casos resultantes de los modelos en 1D y con regiones mas anchas para los resultados de los prome-
diados de 2D. Pero podemos reproducir el valores de [OIII]/HS ~ 8 pero para regiones internas a la zona de

interaccién de los vientos rdpido de WR contra el viento lento como los valores observados (Esteban et al.
1992).

Para los casos de los perfiles del cociente [OIII]/HG este disminuye su valor en la posicién de la zona
de interaccién de los vientos, para todos los casos en 1D. Debido meramente a que la densidad aumenta en
esta zona para estos modelos. El perfil de brillo superficial de [OIII] obtenido con Cloudy muestra como esta
emision es maxima en esta misma zona.

Los perfiles de brillos superficial en rayos X presentan un minimo debido a que en el choque entre los
vientos baja la temperatura a valores fuera del rango emisor en rayos X. Para todos los espectros obtenidos de
las simulaciones numéricas, independientemente de la simulacién (1D o 2D) la linea dominante en el espectro
es la que aparece a ~ 0.8 keV, esto implica que para todos los resultados radiativo-hidrodindmicos obtenidos
domina la emisién a T' ~ 107 K. Esto es debido a la contribucién de la burbuja caliente que se crea entre la
estrella y los grumos generados. Por ejemplo si se calcula el espectro a un tiempo anterior en donde el viento
de WR no haya destruido el cascarén de SGR/LBV podriamos tener una burbuja caliente mds pequena y
el espectro tendria mas contribucién a temperaturas menores. Por ejemplo en el figura 6.1 esta graficado el
espectro sintético para el modelo 40CT para el caso en que el cascarén de SGR/LBV estd siendo barrido
hacia 4 pc.
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Figura 6.1: Espectro sintético calculado a partir del modelo de 40CT para el caso en que el cascarén de SGR/LBV
esta siendo barrido hacia 2 pc.

Hemos restringido el rango de masas inicial de la estrella central WR6 por reproducir la emisién en rayos
X en el rango de entre 1 — 2.4 x 1033 erg s~! cuando la interaccién entre los vientos WR y SGR/LBV se
encuentra hacia 10 pc, suponiendo una distancia de 1.8 kpc y una densidad columnar de 1.1 x 10%! cm™2.
Este rango de masas es de entre 40 y 50 Mg como resultado de analizar los modelos de STARS. Ademas que
las velocidades terminales para la etapa de WR en estos modelos son del 6rden de la velocidad observada
Voo ~ 1500 km s~!. Hemos descartado los modelos de MM2003 dado que no reproducen de manera correcta la
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fase de SGR/LBYV ni en tiempo de duracién ni en masa total perdida. Los modelos de atmésferas de Potsdam
(Hamann & Grafener, 2004) y de Esteban et al. (2003) concuerdan con este resultado (ver figura 5.4).

Trabajo a futuro

Ademas de S308, también se ha detectado emision de rayos X alrededor de la estrella WR, 136, en su
burbuja de viento estelar NGC 6888 (Bochkarev , 1988; Wrigge et al., 1994). Las diferencias entre estas
dos burbujas interestelares alrededor de estrellas WR son la simetria elipsoide que presenta NGC 6888 y
su tamano (18 arcmin x 12 arcmin). Podemos modificar nuestro cédigo para tratar de reproducir la forma
eliptica de la burbuja de viento estelar NGC 6888 a la cual también se le ha detectado emisién de rayos X
suaves. Esto se puede hacer de tal manera que la tasa de pérdida de masa en la etapa de SGR/LBV no sea
isotrdpica o considerando un viento rdpido de WR, bipolar que impacta un viento de SGR/LBV isotrépico.
Esta nebulosa es una buena candidata a observar con el telescopio espacial Newton — XMM debido a que su
tamano angular ajusta perfecto al campo de visién del telescopio. De aqui se puede hacer un estudio de la
emision en rayos X global de toda la burbuja. Hasta la fecha solo se ha estudiado la parte noroeste con alta
resolucién angular con el telescopio espacial de rayos X Chandra (Gruendl et al., 2003).

Dada la ventaja de que el cédigo acepta como entrada el modelo evolutivo de la estrella central, este
puede aceptar modelos correspondientes a estrellas de baja masa para tratar de estudiar la emisién de rayos
X suaves detectados en nebulosas planetarias (Guerrero et al., 2005; Guerrero, 2006). Esto se ha hecho con
un modelo con simetria esférica en 1D por Steffen et al. (2008) tomando en cuenta el efecto de la CT y logran
ajustar la emision de rayos X para nebulosas con cavidades internas cercanas a la estrella central bajo la
ausencia de campos magnéticos. La bipolaridad en estos objetos se pueden modelar bajo diferentes efectos
extras: discos debido a la rotacién de la estrella (Bjorkman & Cassinelli, 1993), binariedad y la presencia de
un campo magnético, aunque la presencia de este puede inhibir o dar una preferencia al flujo conductivo.

En base a los modelos resultantes se pueden proponer nuevos candidatos de NP que puedan tener emisién
de rayos X y buscaremos también su emisién en UV (Gruend! et al., 2004) usando el nuevo espectrégrafo
COS en el Hubble Space Telescope para poder estudiar la capa conductiva.
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