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Abstract

Los vientos de estrellas masivas impulsados por radiacion suelen modelarse como flujos no vis-
cosos. En este trabajo, utilizamos simulaciones hidrodinamicas dependientes del tiempo basadas
en el formalismo m-CAK. Inicialmente, demostramos que este enfoque no estacionario permite
encontrar soluciones continuas y estables en las denominadas regiones prohibidas”del espacio de
parametros, superando las limitaciones de convergencia numéricas caracteristicas de los mode-
los estacionarios tradicionales. Posteriormente, abordamos las limitaciones de la prescripcion alfa
estandar de Shakura & Sunyaev (1973), la cual estd ligada a flujos dominados por cizalla y re-
sulta inapropiada para vientos donde la velocidad radial se vuelve supersénica y domina sobre
la rotacion. Para ello, implementamos una viscosidad alfa generalizada limitada por deformacién
que incluye expansién radial, cizalla rotacional y una longitud de mezcla turbulenta maxima para
evaluar como cambian la velocidad radial, la densidad, la tasa de pérdida de masa y la velocidad
terminal a medida que varian la viscosidad y la rotacion estelar. La viscosidad produce cambios
hidrodinamicos medibles: aumentarla conduce a mayores velocidades exteriores del viento, pero
por encima de cierto régimen de rotacion esta proporcionalidad se revierte. Los modelos viscosos
también modifican sisteméticamente la densidad del viento y la tasa de pérdida de masa. Final-
mente, postprocesamos estos modelos con el codigo de transferencia radiativa NLTE “FASTWIND”.
Los espectros sintéticos muestran variaciones sistemaéaticas con la viscosidad, incluyendo cambios
en la intensidad de las lineas de Balmer, conectando exitosamente los modelos hidrodindmicos

viscosos con firmas espectroscopicas potencialmente observables.



Agradecimientos

Quiero agradecer a mi entorno familiar, primeramente a quienes me han apoyado desde que la
opcién de estudiar esta carrera era un simple sueno de nifio: mi querida madre, mi hermano mayor,
mi padre, que me han dado su apoyo y carino a lo largo de toda mi vida y principalmente durante
estos anos de carrera que seguramente fueron cuando mas los necesité. Sin embargo, también quiero
agradecer a quienes llegaron un poco después, los Ferreira Oyaneder: Tami, Richi, Tio Ricardo y
Tia Vero, a quienes considero parte de mi circulo familiar desde que tuvimos la oportunidad de
conocernos, y sobretodo ahora que llegd un pequeno que nos une definitivamente, mi querido
sobrino Thiago, que con la sonrisa que lo caracteriza es capaz de quitarle el estrés a quien sea,
y que quiero con todo mi corazén. Por supuesto, no pueden faltar tampoco mi gata Luna, quien
me acompano innumerables noches de desvelo estudiando, y que considero se le debiese otorgar el
titulo igual que a mi porque imagino que de acostarse tanto en mis apuntes eventualmente debid
aprender algo, y mi gato Queso, quien no pudo llegar a vivir conmigo este momento, pero en mis
recuerdos y corazén seguird conmigo desde siempre y para siempre.

Agradecer por supuesto a mis amigos que quiero con el alma, no me atrevo a mencionarlos uno
por uno porque probablemente se enojarian si escribo a alguien primero que otro, pero a pesar
de eso confio en que saben perfectamente quienes son. Sin ustedes, no logro pensar cémo habria
podido terminar la carrera, y de quienes tambien me siento muy orgulloso, porque creo que todos
fuimos creciendo a lo largo de los anos y hoy me toca verlos a todos con sus proyectos e ideas
impulsadas por sus propias motivaciones. Los quiero mucho, y espero poder contar con ustedes
mas alla de estos anos de academia.

Por supuesto, agradecer también a los académicos y académicas que fui conociendo a lo largo de
la carrera. Me siento afortunado de haber tenido a los profesores que tuve, pues més alla de limitarse
a solo explicar bien las materias, se preocupaban genuinamente de formarnos de la mejor manera
posible como cientificos y como personas. Agradezco especialmente al Dr. Matias Montesinos el
haberme dado la oportunidad de trabajar en investigacion en etapas relativamente tempranas de
carrera, y que me permitio experimentar de primera mano el trabajo de un astrofisico como tal y
hasta publicar un paper, cosa que cuando entré a la carrera era impensable para mi y lo vela muy
lejano, este logro me hizo finalmente creer en que si soy capaz de ejercer y aportar en la carrera

que me apasiona.

II



Sé que me estoy extendiendo quizas demasiado, pero me gustaria cerrar esta etapa con una
frase del Archivo de las Tormentas, serie de libros escrita por Brandon Sanderson que me lef a lo
largo de la carrera, desde primer ano hasta el tltimo:

“Un viaje incluira dolor y fracaso. No son solo los pasos adelante los que debemos aceptar,
sino también los traspiés. Las dificultades. El conocimiento de que fracasaremos. De que haremos
dano a quienes nos rodean. Pero si nos detenemos, si aceptamos la persona que somos al caer, el
viaje concluye. Ese fracaso pasa a ser nuestro destino. Amar el viaje implica no aceptar ese final.
He descubierto, por medio de dolorosas experiencias, que el paso mas importante que puede dar
alguien es siempre el siguiente.

Las palabras méas importantes que puede pronunciar un hombre son: «Lo haré mejor». No son
las palabras mas importantes que pueda pronunciar cualquier hombre. Yo soy hombre, y son ellas
las que necesitaba decir.”

— de Juramentada, 3er libro del Archivo de las Tormentas.

I1I



Indice general

1. Introduccién

1.1, Motivacion . . . . . . . . . e e
1.2. Vientos Estelares . . . . . . . . . . .
1.2.1. Vientos impulsados por radiacion . . . . . . . . . . ...

1.2.2. Viscosidad en vientos estelares . . . . . . . . . . .. ...

. Marco Tedrico

2.1. Aproximacion de Sobolev . . . . . . ...
2.2. Teoria m-CAK . . . . . . . e
2.2.1. Primer acercamiento: teoria CAK . . . . . . . .. .. ... ... ... ....
2.2.2. Teorfa CAK modificada (m-CAK) . . . . . ... ... oL
2.2.3. Ecuaciones hidrodindmicas . . . . . . . . .. .. L0000
2.3. Viscosidad Turbulenta . . . . . . . . . . ...
2.3.1. Prescripcién de Shakura & Sunyaev . . . . . . . .. ... L.
2.3.2. Régimen de validez y limitaciones hidrodindmicas . . . . . . . . . .. .. ..
2.3.3. Prescripcion generalizada usando Teoria de Longitud de Mezcla . . . . . . .
2.3.4. Nuevo régimen de validez . . . . . .. ... ... ... ...
2.4. Simulaciones Hidrodindamicas . . . . . . . . . . . . . ...
2.4.1. Modelos estelares . . . . . . . . ..
2.4.2. Espectros sintéticos con FASTWIND . . . . . . . . . . . . . . ... ... ....

. Resultados y discusién

3.1. Soluciones no-estacionarias en regiones prohibidas . . . . . . . . .. ... ... ...
3.1.1. Transicién entre regimenes rapido-lento . . . . . . . .. ... ..o
3.1.2. Estructura del flujo . . . . . . ..o
3.1.3. El régimen de Conduccién Débil (k=0,1) . .. ... ... ... ... ....

3.2. Efectos viscosos en simulaciones . . . . . . . ... Lo
3.2.1. Comportamiento bimodal de velocidad terminal voo . . . . . . . . . . . . ..

3.3. Efectos viscosos observacionales . . . . . . . ...

10
11
11
12
12
13
14
14



4. Conclusiones 34

4.1. Simulaciones 1D no-estacionarias . . . . . . . . . ..o 34
4.2. Simulaciones con viscosidad . . . . . . .. 35
4.3. Trabajo a futuro . . . . . . .. 36



Capitulo 1

Introduccion

1.1. Motivacion

Los vientos estelares son flujos de material que emergen desde las zonas externas de las atmosfe-
ras estelares hacia el medio interestelar, teniendo un papel muy importante en la evolucién del
entorno. Conocer y medir estos vientos nos permite estudiar diversos fenémenos, un ejemplo es la
evolucién de la estrella que los emite: a medida que la estrella avanza por la secuencia principal,
cambia sus propiedades internas y por tanto es de esperar que se vea afectada en alguna forma su
tasa de pérdida de masa, lo cual se ve reflejado en cambios en los vientos estelares que podemos
observar con nuestros instrumentos actuales.

Los vientos también juegan un papel importante en la abundancia quimica del medio interes-
telar, pues junto con las explosiones de supernovas, son el principal mecanismo de inyeccion de
metales desde el interior de una estrella al ISM.

De la mano del punto anterior, la abundancia quimica en el ISM es crucial para estudiar, por
ejemplo, las regiones de formacién estelar en una galaxia y cémo la presencia de estos metales
en el ISM altera el equilibrio térmico en una region especifica. Por lo tanto, para modelar con
precision el impacto que tienen estos vientos en el medio interestelar, es fundamental estudiar y
entender la fisica interna que gobierna el motor de estos fenémenos. Abordar los fendmenos como
la turbulencia y efectos de friccién hidrodindmica es crucial para poder predecir las pérdidas de
masa que luego se usan para los modelos de evolucién galactica.

1.2. Vientos Estelares

Como se mencioné brevemente en el inciso anterior, los vientos estelares son flujos de masa que
surgen desde la atmédsfera de una estrella y viajan desde su superficie hacia el medio circunestelar. El
mecanismo que crea este flujo de material depende de qué tan masiva y caliente es una estrella: los
vientos de una estrella supergigante OB, que son principalmente impulsados por una transferencia
de momentum desde el campo radiativo, no son generados de la misma forma que los de una
estrella tipo sol, donde se cree que son movidos por diferencias de presion debido a la presencia de
regiones con gradientes de temperatura como la corona solar. En este trabajo, nos preocuparemos
del primer tipo de estrella, y describiremos dicho mecanismo en mayor profundidad en un inciso
posterior.



Estos vientos se pueden observar a través de espectroscopia cuantitativa, donde dependiendo
de la frecuencia observada se pueden notar distintos features: al observar en el UV, los perfiles de
las lineas de resonancia como C IV, N V y Si IV pueden presentar los denominados perfiles ”P
Cygni”, lo cual es indicador de la emisién de viento por la estrella y, midiendo el desplazamiento
y ensanchamiento de estas lineas, se puede estimar la velocidad terminal de dicho viento.

En el rango 6ptico, la linea de Ha puede servir como indicadora de vientos estelares, pues
la presencia de estos aumenta la profundidad de la linea. Por otro lado, si la linea de Hell en
4686 Apresenta emision, es un fuerte indicador de que la estrella presenta pérdida de masa.

La caracterizacion de estos vientos se hace a través de la obtencion de dos parametros fun-
damentales: la velocidad terminal v v la tasa de pérdida de masa M. La velocidad terminal se
toma como la velocidad a la que viaja el material por el medio interestelar, es decir, una vez que
sali6 de la interaccién de cualquier campo que le agregase aceleracion a sus particulas, mientras
que la tasa de pérdida de masa es sencillamente la cantidad de masa que mueve el viento (y que
por tanto pierde la estrella) en una cierta cantidad de tiempo, se suele expresar en %.

1.2.1. Vientos impulsados por radiacion

Las propiedades de estos vientos nacen de las caracteristicas de la estrella que los genera.
Para estrellas masivas, los vientos estelares son capaces de absorber el momento de los fotones,
por tanto, son impulsados por la radiacién electromagnética de la estrella central (ver figura 1.1).
Estos vientos constituyen uno de los mecanismos mas criticos para la pérdida tanto de masa como
de momento angular a lo largo de la evolucion estelar.

La descripcion tedrica de estos flujos hacia afuera (outflows) se basa fundamentalmente en la
teorfa modificada de Castor, Abbott y Klein (teorfa m-CAK) (Castor et al., 1975; Friend & Abbott,
1986; Pauldrach et al., 1986), presentando un marco tedrico que describe cdmo la transferencia de
momento desde el campo radiativo estelar al plasma a través de lineas de absorcion ultravioletas
aceleran el material hasta velocidades supersénicas. En las estrellas masivas, la rotacion puede tener
un rol significante, por lo que una interacciéon entre la rotacion y la aceleracion radiativa vuelve
mas complejo este sistema. La rotacién modifica la gravedad efectiva al anadir una componente
de aceleracion centrifuga, lo que reduce la velocidad de los vientos en las regiones ecuatoriales, y
puede mejorar sustancialmente las tasas de pérdida de masa ecuatoriales debido al mecanismo de
las soluciones ”Q-slow” (Curé, 2004). Predicciones tedricas anteriores demuestran que los vientos
de estrellas supergigantes rotantes Ble] presentan diferencias muy marcadas que dependen de la
latitud, con fuertes contrastes de densidad entre las regiones polares y ecuatoriales (Pelupessy
et al., 2000).

El estudio de la estabilidad de estos vientos en anos recientes han encontrado un desafio critico:
el descubrimiento de regiones prohibidas” (o gaps) en el espacio de pardmetros. Usando el c6digo
hidrodindmico estacionario Hydwind (Curé, 2004), Venero et al. (2016) demostré que al cambiar
el pardmetro de ionizacién § de la teoria m-CAK, que da cuenta de la sensibilidad de la fuerza
de lineas al cambio de la densidad local, y el pardmetro de rotacién Q = v,p(Ry)/Verit, NO se
encuentran soluciones estacionarias dentro del marco teérico m-CAK. Estos gaps se interpretaron
como regiones potenciales de inestabilidad fisica o de transiciones abruptas de biestabilidad (La-
mers et al., 1995; Vink et al., 1999). Sin embargo observaciones espectroscépicas cuantitativas y
multiwavelength recientes de las colaboraciones ULLYSES y XShootU ponen a prueba esta inter-
pretacion, al no encontrar evidencia empirica de un salto abrupto de pérdida de masa en el rango



The principle of radiatively driven winds

WIND

totally transferred momentum

The photon is absorbed and reeritted again

Figura 1.1: Esquema de la transferencia de momento foténico a un electron que forma parte del
plasma del viento estelar.

de temperaturas de las supergigantes B (Bernini-Peron, M. et al., 2024; de Burgos, A. et al., 2024,
Verhamme, O. et al., 2024).

La existencia de estas regiones prohibidas genera preguntas importantes: son manifestaciones de
inestabilidades fisicas genuinas en la dinamica de los vientos radiativos, o son artefactos numéricos
producto de las limitaciones de los métodos estacionarios al resolver estructuras de flujo complejas?
Responder estas preguntas es crucial para predecir con precision las tasas de pérdida de masa para
la evolucion estelar e interpretar observaciones de estrellas masivas rotantes.

Trabajos posteriores han realizado importantes observaciones en la transicién entre las solu-
ciones rapidas y lentas. Araya et al. (2018) llev6 a cabo simulaciones numéricas para investigar el
comportamiento cambiante entre soluciones para vientos réapidos y {2-slow en estrellas Be de alta
rotacién, revelando que perturbaciones en la densidad base del viento puede gatillar transiciones
entre distintas ramas de soluciones. Recientemente, soluciones analiticas para el régimen J-slow
fueron desarrolladas usando perfiles de velocidad closed-form (Araya et al., 2021). A pesar de estos
avances, sigue sin haber una investigacién sistematica de la naturaleza fisica de la region prohibida
en la totalidad del espacio de parametros. Ademads, estudios observacionales de supergigantes tipo
B confirman la ubicuidad de estructuras complejas en el viento y de una variabilidad intrinse-
ca (Markova & Markov, 2009; Markova, N. et al., 2008). Fotometria espacial de alta precisién



y espectroscopia de larga duracién han revelado que pulsaciones fotosféricas pueden propagarse
en el viento, gatillando outflows dindmicos y no-esféricos (Aerts et al., 2018; Simén-Diaz et al.,
2018), fenémeno que los modelos estacionarios son incapaces de capturar. Por otro lado, estudios
recientes con modelos hidrodinamicos estacionarios por Venero et al. (2024) exploran el régimen
de impulso débil (weak driving), caracterizado por valores bajos para el multiplicador de fuerzas
m-CAK (k =~ 0,1). En dicho régimen, la tasa de pérdida de masa exhibe una dependencia inversa
a los cambios de ionizacién, donde M decrece a medida que aumenta d, efecto contrario a lo que
se obtiene en los casos estandar de alto k. A pesar de las densidades de viento significativamente
menores, los modelos estacionarios siguen prediciendo una region prohibida o gap en el espacio
de parametros. Para proveer un analisis de estabilidad estable, extendemos nuestro estudio para
incluir este escenario de impulso débil (weak driving) para un modelo de supergigante B en la fase
media de su vida, probando si simulaciones dependientes del tiempo pueden resolver soluciones
estables incluso en estos regimenes de outflows tenues y de poco momento.

La innovacién clave del presente trabajo es la aplicacién de simulaciones hidrodindmicas depen-
dientes del tiempo para explorar el espacio de pardmetros (£2.0) sin necesitar métodos estacionarios.
Simulaciones tiempo-dependientes permiten al viento evolucionar naturalmente desde las condi-
ciones iniciales hasta un estado estacionario, potencialmente revelando soluciones estables que los
métodos estacionarios no pueden acceder por limitaciones de sus algoritmos (por ejemplo, topologia
con multiples puntos criticos).

Se utilizé el cédigo hidrodindmico FARGO3D (Benitez-Llambay & Masset, 2016) para realizar
simulaciones tiempo-dependientes 1D para vientos estelares generados por supergigantes B en
rotacion.

1.2.2. Viscosidad en vientos estelares

Sin embargo, para modelar de forma fidedigna la dinamica de una atmésfera estelar extendida en
rapida rotacién, no basta con evaluar el balance entre gravedad y empuje radiativo; es indispensa-
ble considerar los diferentes mecanismos de transporte de momentum y disipacion. Histéricamente,
el estudio de los efectos viscosos en entornos de estrellas masivas se ha concentrado casi exclusi-
vamente en el curioso fenémeno de los discos de decrecién alrededor de estrellas Be. El modelo
fundacional de Lee et al. (1991) demostré que la viscosidad del plasma forma parte importante
de la dindmica que permite transferir el momento angular especifico desde la superficie estelar
hasta las capas externas, logrando empujar el material y construir un disco gaseoso con érbita
Kepleriana. Trabajos posteriores (Okazaki, 2001; Haubois et al., 2012) profundizan en la evolucién
temporal de estas estructuras, analizando cémo el tensor de estfes viscoso define el crecimiento,
disipacion y truncamiento de estos discos circunestelares.

El punto de interseccién y balance entre la friccion viscosa y las fuerzas radiativas m-CAK
comenzé a ser explorado formalmente en estudios topoldgicos recientes de discos de decrecién
transénicos (Curé et al., 2022). Estas investigaciones revelan que en las regiones externas del disco,
donde el material rompe el fegimen Kepleriano y es acelerado por la radiaciéon hacia velocidades
radiales supersonicas, la viscosidad altera profundamente la ubicacion del punto sénico y por tanto
redefine la topologia matemaética de las soluciones hidrodindmicas.

A pesar de esta solida literatura en el area de los discos estelares, existe un vacio de estudios
a la hora de analizar como impacta la viscosidad turbulenta en los extendidos vientos estelares de
las estrellas supergigantes B. Como estas estrellas no poseen un disco desacoplado (el fenémeno



de decrecién es exclusivo de las estrellas Be), la suposicién utilizada en la teoria m-CAK donde los
gradientes inerciales radiales dominan de forma abrumadora en las capas supersénicas dejan de
ser dominantes cuando ahora consideramos que estas supergigantes poseen altas tasas de rotacién
y fuertes gradientes internos de velocidad fotosférica que generan cizalle turbulento (shear).

Numéricamente, abordar este escenario presenta un desafio por si mismo. La prescripcién clési-
ca de viscosdad « de Shakura & Sunyaev (1973), disenada principalmente para discos delgados
con rotacién diferencial, no es valida para estos regimenes de velocidad y genera singularidades
divergentes cuando se aplica en un viento supersénico en expansion radial, desestabilizando las
convergencias numéricas de los codigos de integracion.

De esta forma, a modo de extensiéon del trabajo presentando en la subseccién anterior, se bus-
caron soluciones numéricas utilizando la Teorfa de Longitud de Mezcla (MLT') para desarrollar una
nueva prescripcion generalizada de la viscosidad turbulenta v, la cual luego fue implementada en las
simulaciones numéricas de FARGO3D mencionadas anteriormente, y se exploré cémo se relaciona
la viscosidad turbulenta con una variacién del parametro de rotacién 2. Esto nos permite mapear
cémo la disipacién viscosa macroscopica perturba el balance de momento en la base del viento y
cémo este quiebre dindmico altera de forma no lineal la fuerza radiativa m-CAK. Para cerrar, se
utiliz6 el codigo de transporte radiativo NLTE FASTWIND (Puls et al., 2005) para relacionar estas
perturbaciones de densidad hidrodinamicas con observables espectroscépicos sintéticos en la serie
de Balmer, tendiendo un puente entre los modelos numéricos de disipacién viscosa turbulenta y la
espectroscopia cuantitativa.



Capitulo 2

Marco Teorico

2.1. Aproximacién de Sobolev

La aproximacién de Sobolev, también conocida como aproximacién de alta velocidad o su-
personica, es un método analitico para resolver el problema de transferencia radiativa en medios
que presentan grandes gradientes de velocidad. Para las teorfas CAK, esto presenta una ventaja
porque permite calcular las variables termodinamicas de forma local, sin necesidad de resolver
numéricamente el transporte radiativo en todo el flujo a la vez

En un plasma que se expande rapidamente, un fotén que viaja por esa regién se vera eventual-
mente afectado por el efecto Doppler provocado por la expansién del medio, lo cual alterara su
longitud de onda respecto al sistema de referencia comovil del gas. Por otro lado, la interaccion
del fotén con los dtomos (es decir, absorcién o emisién) ocurre en zonas donde la frecuencia del
foton coincide con la energia de ionizacion. Entonces, como existe un fenémeno Doppler dentro del
medio, eventualmente este desplazamiento de la longitud de onda hard que supere la semianchura
de la linea que se determina segiin la velocidad térmica del gas, en ese instante, el fotén dejard de
interactuar con esa linea espectral.

Por tanto, la interaccion radiativa en un radio r se determina solo por su vecindad local. Se
define esta vecindad con la longitud de Sobolev:

Uth,

< dv/dr

(2.1)

con vy, velocidad térmica de los iones, y dv/dr el gradiente de la velocidad del gas. Se puede notar
entonces que si el gradiente de velocidad es muy alto, la longitud de Sobolev tendera a valores muy
pequenos.

En los vientos estelares de estrellas supergigantes, la velocidad térmica suele ser supersonica, lo
que provoca que la longitud de Sobolev sea mucho menor que el tamano total del viento (L; < R),
entonces, Sobolev propuso que en esa pequena zona de interaccion, las variables fisicas asociadas
a la transferencia radiativa como la opacidad y la funcion fuente sean constantes dentro de esa
longitud, lo que facilita enormemente los célculos asociados a la aceleracion radiativa.

A partir de esta zona de resonancia acotada, se define la profundidad 6ptica de Sobolev para
una linea espectral especifica 77, que se obtiene al integrar la opacidad del plasma en la longitud



de Sobolev Lj:

Uth

XL dv/dr]

donde x; o p representa la opacidad local de la linea. Esta formulacién es fundamental para
modelar los vientos estelares impulsados por radiacién, donde al reducir el problema del transporte
radiativo a una cantidad meramente local, la interaccién entre los fotones y el plasma pasa a
depender tnicamente de la densidad p y del gradiente de velocidad dv/dr en cada parcela del
fluido.

T, X XLLS = (22)

2.2. Teoria m-CAK

2.2.1. Primer acercamiento: teoria CAK

En 1975, los autores Castor, Abbott y Klein postulan la teoria CAK como primer acercamiento
para entender la magnitud de las tasas de pérdida de masa de las estrellas calientes y masivas que
presentaban vientos, la cual describe y explica la aceleracion por radiacion de los vientos a través
de la absorcion de fotones en distintas lineas espectrales.

Al ser un primer acercamiento, presentan un sistema ”sencillo”: Asumen la estrella como una
fuente puntual, lo que reduce las dimensiones del problema a solo radial, es decir, podemos tratar
el flujo de fotones que ejercen presién en el plasma como una contribucién que viene unicamente
desde la direccién radial. Para el viento, lo describen tinicamente como unidimensional, de simetria
esférica, estacionario y sin considerar rotacion estelar.

Con esta descripcién, obtuvieron los valores de M y vo para una estrella O5 f(de unos 49920K),
donde fueron capaces de estimar un tasa de pérdida de masa del orden de ~ 10~°M /yr que es
justamente el mismo orden de las observaciones de esas estrellas, sin embargo, fallan al estimar
las velocidades terminales, siendo las observadas aproximadamente un orden de magnitud menores
que las obtenidas por los autores.

Esta importante diferencia entre la teoria y la observacion gatillo la biisqueda de mejores teorias,
con el enfoque de querer expandir el modelo e irlo complejizando.

2.2.2. Teoria CAK modificada (m-CAK)

En 1986, Friend & Abbott y Pauldrach et al. expanden el modelo de viento anterior, conside-
rando ahora distintos factores:

Dejan de representar a la estrella como una fuente puntual y comienzan a considerar una
geometria mas realista de disco finito, y agregan una correccion de angulo sélido de la proyeccion
de la superficie estelar hacia el punto del observador. Naturalmente esto permite ahora expandir la
contribucion de los fotones que ahora llegan desde distintas direcciones en lugar de solo radial como
antes. Ademds, implementan un nuevo pardmetro de ionizaciéon 9, que da cuenta de los cambios
del nivel de ionizacién en el gas a medida que cambia la densidad del viento durante su expansion.
A mayor densidad, disminuye el nivel de ionizacién, lo que aumenta la cantidad de transiciones de
lineas disponibles y, por ende, potencia el efecto del empuje por radiacion.

Una vez implementados estas correcciones y aportes al modelo, finalmente se logra obtener las
magnitudes de las observaciones que fall en explicar la teoria anterior. Es importante mencionar



que ambas teorias se sostienen fuertemente en la aproximacion de Sobolev para poder encontrar
soluciones matematicas coherentes.

2.2.3. Ecuaciones hidrodinamicas

La ecuacion de conservacién de masa en un fluido esta dada por:

% +V-(pv)=0 (2.3)

Y la ecuacién de conservacion del momentum:

ov

pa—i—p%Vz}—i—V'T—%VP—pg:O (2.4)

Donde p es la densidad de masa, v es la velocidad, 7 es el tensor viscoso, P es la presion y g es la
aceleracion de gravedad.

La ecuacién 2.4 es una suma de distintas contribuciones, que son (de izquierda a derecha):
aceleracion local, adveccién del fluido, transporte viscoso, gradientes de presion y aceleraciones
por efectos gravitatorios.

Podemos ir asumiendo distintos modelos de fluidos e ir observando cémo cambian estas ecuacio-
nes. Si ahora el flujo solo depende de la direccion radial, es decir, asumiendo axisimetria y simetria
azimutal (0/00 = 0/0¢ ~ 0) en una simetria cilindrica, la ecuacién de la conservacién de masa
pasa a ser de la forma:

dp 10
PR —_—— p— 2-
5 + 7dar(rpvr) 0 (2.5)
Y la ecuacién de conservacion del momento radial:
o, v, v 1 10P
N ——=—(V-7)p — —— 2.6
T + By . p(V 7) p6r+g (2.6)

Con v,, vy las velocidades del gas en direccién radial y azimutal respectivamente, p la densidad
del flujo, P es la presién y g la fuerza de gravedad actuando sobre una parcela de gas.

La divergencia del tensor viscoso en la direccion del flujo bajo geometria cilindrica asumiendo
axisimetria y simetria azimutal (0/00 = 0/0¢ ~ 0):

10 Too
\VaRs = ——(rr _ 2.7
(V)= o) = (2.7)
Al estar en presencia de un campo radiativo capaz de acelerar los iones del medio circunestelar,
la componente gravitacional debe considerar ahora efectos relacionados al scattering de Thomson
lo que reducira la gravedad de la estrella a una gravedad efectiva g.;r = g(1 —I'c) y también a la
aceleracion radiativa, por lo tanto, el término gravitatorio se descompone en g = gefs + Giine:

GM.(1-T,)

?"2 + Gline (28)

g:



donde TI', es el factor de Eddington para scattering de electrones, que se define como

oL,

* = TG, 29

donde M,, L, son la masa y luminosidad estelar respectivamente, o, es la seccién eficaz electronica
de Thompson, G la constante gravitacional y ¢ la velocidad de la luz.

El término ¢, que representa la componente de fuerza radiativa es descrito por la teoria
m-CAK, y para nuestra implementacién queda de la forma:

oLy

1oz M) faisi (1, 0, 07) (2.10)

Gline =

La funcién multiplicadora de fuerzas M se define como:

5
n
M(t) = kt™® = 2.11
0=k (57) 2.11)
con n. la densidad de electrones, k, a y ¢ los parametros multiplicadores de fuerza de linea de
m-CAK, y el factor geométrico de dilusién W:

W(r) = % 1—4/1— (&y (2.12)

r

El factor ¢ del multiplicador de fuerzas corresponde a un parametro adimensional de profundidad
6ptica que engloba el efecto acumulativo de varias lineas espectrales que actian de forma simultanea
sobre el plasma, el cual se obtiene utilizando las variables termodindmicas locales del viento (por
tanto se sostiene en la aproximacién de Sobolev abordada en la seccién 2.1):

OePUth

= Jdv, /dr] (218)

Fisicamente, los pardmetros libres multiplicadores de fuerza de linea (pardmetros m-CAK a, § y
k) encapsulan la fisica atémica y estadistica de miles de lineas espectrales que contribuyen a la
aceleracion por radiacion del viento:

» Pardmetro k& (Constante de fuerza): factor de normalizacién general. Fisicamente re-
presenta el nimero total de lineas espectrales efectivas que estan disponibles para absorber
fotones e impulsar el plasma. Como depende de niimero de iones pesados presentes, estd
directamente relacionado con la metalicidad de la estrella.

» Pardmetro a (Distribucién de intensidad): representa el valor de el exponente de la
ley de potencias que describe estadisticamente la distribucion de las fuerzas de linea. Fisica-
mente, indica la fraccion del impulso radiativo que proviene de lineas épticamente gruesas en
comparacion con épticamente delgadas. Va a tomar valores entre 0 y 1: un valor alto implica
que las lineas fuertes (gruesas) dominan la radiacién, lo que acoplard fuertemente el empuje
radiativo con el gradiente de velocidad del viento dv, /dr.



» Pardmetro ¢ (Efecto de ionizacién): da cuenta de cémo la fuerza radiativa reacciona a
los cambios espaciales del estado de ionizacién del plasma. A medida que el viento se expande
y por ende disminuye su densidad, la tasa de recombinacién atémica también cae, alterando
las poblaciones idénicas disponibles. Este parametro cuantifica ese efecto: tipicamente toma
valores bajos (6 ~ 0,1), lo que indica que un cambio en la densidad local modificara levemente
la eficiencia del empuje radiativo al cambiar qué iones estan presentes para absorber el
momento de los fotones.

La ecuacién 2.10 incluye también el factor de correccién de disco finito fzx que da cuenta de
la naturaleza no-puntual de la estrella que genera el campo radiativo:

(L+o)™ — (14 op2)™

isk = 2.14

ik = U o+ 01 - 2] 2

con ., = /1 —(R./r)? es el coseno del dngulo de cono finito subtendido por la estrella, y la
funcién o se define como: dl p

n v, r dv,

_ N -1 2.15

dlnr v, dr ( )

Desarrollando la ecuacién 2.6 para un estado estacionario (9/0t = 0), y reemplazando la

expresion 2.8, se obtiene:
v, (V3 1 GM,(1-T,) 10P
. = | — ine | — | =(V - 7)p + ———F+ ——— 2.16
" or (7" T > (P( e r? +p87“> (2.16)

Esta ecuacion hace clara las distintas componentes que dominan la aceleracion radial del fluido,
donde los términos positivos corresponden a las aceleraciones centrifuga y radiativa respectiva-
mente, mientras que los términos negativos son las desaceleraciones viscosas y gravitatorias. Por
su parte el gradiente de presion puede cambiar su direccién en funcién de la distribucion del gas
en el sistema.

Otra forma 1util de expresar la aceleracién radiativa (ecuacién 38 de Curé & Araya (2023)):

C , dv\ " [ ome \°
Jline = ﬁfdisk(r7vv dv/dr) (T U%) (W) (217)

donde C es un coeficiente dado como C = FGGM*K(ZLW/JGUMM)“CAK con K una cantidad cons-
tante. Esta ecuacion nos permite visualizar mas claramente la dependencia directa de g, con los
parametros libres del modelo m-CAK, al sustituir el valor de C en la ecuacién 2.17:

1 20, dv\ ““ [ n, \°
ine 5 Jdis T 2.18
Gtine O 5 faisk ( v dr) (W(r)) (2.18)

2.3. Viscosidad Turbulenta

La viscosidad tiene efectos directos en la hidrodinamica de un fluido, como se muestra segun las
ecuaciones 2.6 y 2.7. En astrofisica, generalmente se utiliza la prescripcién de viscosidad presentada
por Shakura & Sunyaev (1973) para modelar el transporte de momento angular en un disco de
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acrecion, sin embargo, no es la prescripcion mas apropiada para modelar los efectos viscosos en los
vientos radiativos impusaldos por radiacién, por lo que necesitaremos una nueva forma de tratar la
viscosidad en estos sistemas. Para entender esto, vamos a revisar la derivacion de estas ecuaciones:

2.3.1. Prescripcién de Shakura & Sunyaev

En un marco hidrodindmico multidimensional, asumiendo un flujo axisimétrico (0/0¢ = 0), la
componente azimutal del tensor de estrés de Navier-Stokes estd dado como:

0N
Tre = PUT — 2.19
r$ P 8T ( )
con p la densidad del gas, v la viscosidad cinemadtica y Q2 = V,,/r la velocidad angular.
La parametrizacién estandar de Shakura & Sunyaev (1973) para discos de acrecién postula que
el estrés viscoso escala de manera lineal con la presiéon térmica local P. Para un gas isotérmico,
donde se tiene que P = pc?, esto sigue como:

¢ = —aP = —apc? (2:20)

Podemos igualar entonces ambas expresiones para la componente azimutal del tensor viscoso dentro
de un cédigo euleriano 3D para que resuelva v:

o0
prro = —apc? (2.21)

Obteniendo de esta igualdad una ecuacién para la viscosidad cinemaética:

O./C2

v= g (2.22)
e

2.3.2. Régimen de validez y limitaciones hidrodinamicas

Notemos que la ecuacion 2.22 es valida estrictamente en el interior de discos geométricamente
delgados con equilibrio hidrostatico vertical. En este régimen, la cinematica es dominada completa-
mente por la rotacién diferencial (V; > V), donde el estrés azimutal previene que el denominador
tienda a cero.

Sin embargo, esa prescripcion deja de ser fisica y numéricamente valida en el régimen de
velocidades radiales supersénicas que caracterizan un viento (m-CAK) impulsado por radiacion.
Cuando el fluido cruza el punto sonico, pasa a ser un flujo inercial que tiende a conservar el momento
angular especifico (V; o< 7! = Q o r72). Como consecuencia, el estrés rotacional 9Q/0r se
esfuma a medidad que el fluido se aproxima o a una rotacién de cuerpo rigido o simplemente a una
expansion radial. Esto genera una indeterminaciéon matematica en el denomidador de la ecuacion
2.22, lo que dispara los valores para v — oo. En un cédigo hidrodindmico 3D que esté evaluando
el tensor de estrés completo, este escalar divergente provocara que se amplifique masivamente la
componente normal radial del tensor de estrés (7, o< v9V,./0r), suprimiendo de manera artificial
la aceleracién m-CAK y violando la condicién de estabilidad de Courant-Friedrichs-Lewy (CFL).
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2.3.3. Prescripcién generalizada usando Teoria de Longitud de Mezcla

Para evitar la singularidad asociada a la ecuacion 2.22, la viscosidad cinematica puede ser
reformulada utilizando la Teoria de Longitud de Mezcla (TLM) aplicada a la hidrodindmica com-
presible. Entonces, el factor v se puede redefinir como el producto de una velocidad turbulenta
caracteristica (vy,4) v una escala de longitud de mezcla (1, ):

V= Uturblmix (223>

La velocidad de los remolinos turbulentos estd limitada por la velocidad del sonido local a través
del parametro adimensional «:
Vpurh = QLCs (2.24)

En un fluido sin limites verticales estaticos, ;. se define segiin la escala actstica de la deformacién
macroscépica. Utilizaremos la magnitud invariante del tensor de velocidad de deformacién para un
flujo axisimétrico, denotado como |S]|:

= () () 22

Definiendo entonces la longitud de mezcla l,,;, = ¢s/|S|, reemplazando en la ecuacién 2.23, obte-
nemos que la viscosidad cinematica unificada:

OéC2

v = = s = (2.26)
v, 0
VB + (%)
A medida que el flujo acelera en el régimen supersonico impulsado por fuerzas de linea radiati-
vas, la componente cinematica radial domina completamente por sobre la componente rotacional

(V. > Vj). Esta inyeccién continua de momento foténico genera un significante gradiente de velo-
cidades radiales, por ende, bajo esta condicién asintotica, el término de estrés azimutal se vuelve

despreciable:
v, \? o0\ ?

Aplicando entonces la condicion 2.27 a la ecuacion 2.26, la prescripcién general colapsa a una
forma mas simple gobernada completamente por la cinematica de la expansion:

(2.28)

2.3.4. Nuevo régimen de validez

La ecuacién 2.26 presenta validez global a lo largo de todo el dominio de la simulacién. En un
disco Kepleriano subsénico, el gradiente radial es despreciable, y la ecuacién recupera naturalmente
la fisica descrita por la ecuacién 2.22, mientras que para un viento supersénico, transiciona sin
complicaciones a la ecuacién 2.28.

Esta formulacion es hidrodinamicamente rigurosa para modelos de flujo m-CAK, pues desaco-
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pla la longitud caracteristica de los remolinos turbulentos de las limitaciones producidas por la
gravedad estelar, como por ejemplo la altura de escala hidrostética H = ¢,/Qx. Como depende
estrictamente de los gradientes de velocidad locales, asegura que la disipacion viscosa y los compo-
nentes normales de estrés (7,,-) operen en escalas espaciales coherentes con la morfologia actual del
gas en expansion. Esto previene un crecimiento espontaneo de la viscosidad, estabiliza el integrador
por diferencias finitas, y permite que el viento alcance su velocidad terminal pertinente.

2.4. Simulaciones Hidrodinamicas

Para modelar la evolucién temporal de los vientos impulsados por radiacion, se utilizé el codigo
hidrodindmico FARGO3D (Benitez-Llambay & Masset, 2016), el cual consiste en un cédigo en-
focado en resolver numéricamente sistemas gobernados por ecuaciones hidrodinamicas, como por
ejemplo discos protoplanetarios, que es para lo que se disené en un inicio.

En este trabajo, FARGO3D se centra en resolver las ecuaciones de conservacién 2.5 y 2.6, sobre
un dominio unidimensional radial con simetrias latitudinal y azimutal completas. Para garantizar
buena resolucion, se utilizé una grilla logaritmica unidimensional compuesta por N, = 2048 celdas
radiales, y se extiende desde la superficie estelar R;, = R, hasta un limite exterior de R,,; = 100R,.

El sistema es inicializado utilizando un perfil de velocidades ” f-law”, con una velocidad radial
v,(1) = voo(1 — R,/r)P. Para los modelos estelares estdndar (con k ~ 0,32), se adopté un valor
p = 1,0. Por otro lado, para el régimen de conduccién débil (k = 0,1), se observa que el estado
estacionario final es minimamente influenciado por el perfil inicial de aceleracién. Para reproducir
de forma consistente las soluciones rapidas y lentas reportadas por Venero et al. (2024), se adop-
taron condiciones iniciales especificas para cada régimen de velocidad: 8 = 1,0 se usa para acceder
a la rama de soluciones rapidas, mientras que para las regiones de viento lento se usé g = 2,0.

El perfil inicial de densidad se deriva de la conservacién de masa p(r) = M/(4nr?v,). La
velocidad azimutal se inicializa como vy = v,0t(R,/7), donde v, es la velocidad de rotacién en
la superficie estelar (r = R,). De este punto se define el pardmetro adimensional de rotacién
Q = Vpot/Verit, cOn vy la velocidad critica de ruptura definida como ve.; = \/ GM(1-T.)/R,,
que corresponde a Verit = Vese/ \/5, con v la velocidad de escape efectiva (Puls et al., 2008).

Respecto a las condiciones de borde, se fijé explicitamente la fotdsfera como el borde interior
(r = R,), siguiendo la propuesta de Venero et al. (2016). En dicho borde, se impone una condicién
de valor fijo al prescribir una densidad de masa constante py = 107''g em™ y una velocidad
de inyeccién subsénica vy = ¢s/4 para todos los modelos. Es importante destacar que py es un
parametro de entrada independiente utilizado para asegurar una base subsénica estable, méas que un
valor derivado de la velocidad de inyeccién. Para caracterizar fisicamente la ubicacién de este limite,
se calcul6 la profundidad éptica de Rosseland 7g,s correspondiente, encontrando que Tr,s(R,) varia
de aproximadamente 0,086 hasta 0,132 a lo largo de los modelos (con Tg,s = 0,096 para el caso
T19). Estos valores indican que el dominio numérico de las simulaciones comienza en el régimen
épticamente delgado. Siguiendo a Araya et al. (2018), este método de fijar una densidad en el
régimen delgado es una configuracién necesaria para asegurar un reservorio subsonico estable,
permitiendo que el viento se relaje de forma autoconsistente hacia un estado estacionario evitando a
la vez inestabilidades numéricas en la base que suelen ocurrir cuando el punto de conexion se coloca
en capas Opticamente gruesas mucho mas profundas (Josiek, J. et al., 2025). Esta configuracién
permite que el viento acelere y pase a través del punto sénico méas lejos en el dominio sin ser
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contaminado por feedback artificial de la estructura sub-fotosférica.

Posteriormente para estudiar los efectos de la viscosidad en los vientos estelares, se modificaron
los médulos de FARGO3D encargados de calcular numéricamente las componentes del tensor
viscoso en coordenadas cilindricas para que ahora resuelvan las ecuaciones de la seccion anterior,
especificamente la ecuacién 2.26 que da el nuevo parametro de viscosidad.

2.4.1. Modelos estelares

Para modelar la estrella, se adoptaron pardmetros utilizados en Montesinos et al. (2026) basados
en modelos utilizados en la literatura para caracterizar distintas etapas evolutivas de una estrella
supergigante B. Se seleccionaron tres modelos representativos que cubren el rango espectral de
una estrella supergigante B: T15 (fase tardia, T.;; = 15000K), T19 (fase media, T,rr = 19000K)
y T25 (fase temprana, T.;; = 25000K). Las propiedades fisicas y los pardmetros de fuerza de

Model Ter (K) logg R, (Re) M, (My) log(L/Ly) T a k
T15 15,000 2.11 52 12.70 5.09 0.25 0.50 0.32
T19 19,000  2.50 40 18.45 5.27 0.27 0.50 0.1-0.32
T25 25,000  2.90 35 35.49 5.63 0.32 0.55 0.34

Cuadro 2.1: Parametros estelares y m-CAK para los modelos representativos. Los valores de la
masa (M,), luminosidad (L,) y el pardmetro de Eddington (I'.) son derivados de los valores de
entrada 7.5y, log g y R, siguiendo las relaciones estandar para una atmdsfera de hidrégeno ionizado.

linea (o, k) correspondientes a cada modelo son enlistados en la tabla 2.1. Se explor¢ el espacio
de parametros al realizar un total de 567 simulaciones hidrodinamicas dependientes del tiempo.
Para cada configuracion estelar, se vario la tasa de rotacién para un total de nueve valores, {2 €
{0;0,1;0,2;0,3;0,4;0,5;0,6;0,7;0,8; 0,9}, y el pardmetro de ionizacién ¢ en el rango [0,0;0,40] con
una resolucién uniforme de Ad = 0,02.

Respecto a la composicién quimica, se adoptaron abundancias solares para todos los modelos,
con una razén numérica de helio-hidrégeno de Ny./Ny = 0,1. Para el rango de temperaturas de
los modelos supergigantes B (15000 a 25000 K), se asumié que el viento permanece totalmente
ionizado, lo que resulta en un peso molecular medio de p ~ 0,62 y una opacidad de electrones fija
de k. = 0,34 cm? g~ !. Esta opacidad se utiliza para definir el factor de Eddington de electrones
. = keL/(4nGMc), que caracteriza el soporte radiativo contra la gravedad en la base del viento.

2.4.2. Espectros sintéticos con FASTWIND

Para poder conectar los resultados de las simulaciones hidrodinamicas con observables astrofisi-
cos, se recurrié al cédigo de modelado de atmosferas estelares NLTE FASTWIND (Puls et al., 2005;
Santolaya-Rey et al., 1997; Rivero Gonzélez et al., 2011). Consiste en un cédigo unidimensional
que calcula la estructura de la atmosfera de la estrella, sus campos de radiacion y las poblaciones
de los niveles atémicos siempre bajo la suposicién de simetria esférica y fuera del equilibrio térmi-
co local (en NLTE). Este c6digo esta disenado con el objetivo de modelar con precisién estrellas
masivas calientes (principalmente tipos O, B y supergigantes A), donde su campo de radiacién
presenta vientos estelares intensos. FASTWIND implementa distintas técnicas para poder tratar la
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alta demanda computacional y realizar los calculos en tiempos razonables, como el Level Packing
donde agrupa subniveles de energia cercanos en un atomo y los trata como uno solo, esto permite
acelerar los calculos sin perder precision en los resultados.

Luego, para analizar el impacto de las variaciones hidrodindmicas de la viscosidad calculadas
con FARGO3D sobre la emisién estelar, se trabajo con la versiéon v11 de FASTWIND. Dicha versién
incorpora la resolucién completa de la ecuacién de transporte radiativo en el marco comévil (CMF).
Se procesaron los datos con el siguiente orden: a partir de los resultados de FARGO3D, se configuran
las propiedades fotosféricas base (temperatura efectiva T,fr, gravedad superficial log(g) y radio
estelar R,) y las perturbaciones del viento estelar en el archivo de entrada principal que pide el
c6digo INDAT.DAT (ver tabla 2.2). El modelo atémico utilizado incluyé un tratamiendo explicito de
los datos atomicos para el hidrogeno y el helio. Luego, el cédigo resuelve iterativamente el estado
de la atmoésfera, donde en cada paso se calcula de forma autoconsistente las poblaciones de los
niveles cuanticos y el campo de radiacion interno. La importancia de la rigurosidad de este calculo
en NLTE radica en la dependencia que tiene la emision espectral con la estratificacién de densidad
del viento. Para una transicién bound-bound (como la serie de Balmer), el coeficiente de emisién
local j, desde un nivel cudntico superior u a uno inferior [ estd dado por, segiin Puls et al. (2024):

47

con n, la densidad numérica poblacional del nivel superior u, A,; el coeficiente de Einstein de
emisién espontanea, y ¢(v) el perfil de linea. De acuerdo con Lamers & Cassinelli (1999), para
envolturas circunestelares altamente ionizadas de estrellas masivas, la poblacién n, de los niveles
de excitacion es gobernada por el equilibrio estadistico de recombinacion en cascada, donde en
estas condiciones, la poblacién escala con el producto de las densidades de electrones n. y protones
n,. Como la masa del plasma estd dominada principalmente por hidrégeno, ambas densidades son
proporcionales a la densidad de masa total del fluido p:

2
p
u e — 2.30
My, X My X (mH> (2.30)

Reemplazando en la ecuacion del coeficiente de emisién (ecuaciéon 2.29), podemos rescatar entonces
la proporcionalidad mencionada::
Gy o p (2.31)

Esta relacién demuestra que las lineas de emisiéon actian como trazadores sensibles al cuadrado
de la densidad del viento, por lo que cualquier alteracién en la dindmica del flujo (y que por tanto
altere esta densidad) va a tener un impacto directo en el espectro emergente. Una vez alcanzada la
convergencia atmosférica, se ejecuta el médulo de solucién formal (pformalsol.eo) para sintetizar
el espectro emergente hacia el observador. Este paso se configurd para obtener tanto el espectro
de energfa (SED) en el rango 6ptico continuo (3400 — 7000 A) como perfiles de emisién de alta
resolucion estadarizados al flujo del continuo para lineas individuales. Finalmente, dichos espectros
sintéticos resultantes fueron procesados con Python para evaluar los cambios morfologicos en la
emisién producto de la variacion del pardametro o de viscosidad. En este trabajo, se presenta
el impacto de dicha variacion para las lineas de Balmer Ha, HB, Hy, Hé y también para el
espectro de energia absoluto para la simulacién de FARGO3D con el parametro estelar 2 = 0,5 y
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Parametro Valor
Pardmetros fijos

Ten (K) 19,000
log g 2.50
R. (Ry) 40
Riax (R) 120.0
YHe (nHe/nH) 0.1
A 1.0
Ve (km s71) 10.0
15} 1.0
fcl 1.0
Ucl,start (Uoo) 0.1
Velmax (km s71) 0.2

Parametros variables
a=00 a=05 a=1,0
M (107Myyr—1) 3.83 2.74 2.02
Voo (km s71) 212.0 183.0 168.0

Cuadro 2.2: Pardametros de entrada del codigo FASTWIND para modelar las simulaciones de FAR-
GO3D hechas para los parametros 2 = 0,5 y 6 = 0,35. Los parametros estelares y de la estructura
del viento fijados se enlistan en la seccién superior, mientras que las variables obtenidas de las
simulaciones hidrodinamicas se muestran en la seccién inferior.

el parametro m-CAK § = 0,35.
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Capitulo 3

Resultados y discusion

3.1. Soluciones no-estacionarias en regiones prohibidas

Las simulaciones no-estacionarias realizadas revelan una familia de soluciones continua y numéri-
camente estables en el espacio de pardmetros m-CAK (£2,4). La figura 3.1 muestra el impacto de
estos pardmetros en las velocidades terminales v y tasas de pérdida de masa M para los tres
modelos representativos de una estrella supergigante B (T15, T19 y T25). Los bloques sélidos con
bordes blancos para los mapas de T15 Y T19 senalan las zonas ”prohibidas” (gaps) reportadas en
Venero et al. (2016), la existencia de estas regiones para nuestras simulaciones demuestra que los
gaps fueron provocados por el cédigo hidrodindmico HYDWIND (Curé, 2004) utilizado por los auto-
res, el cual no era capaz de converger a una solucién estable debido a su naturaleza estacionaria.
La existencia continua e ininterrumpida de soluciones estables (sin importar el tipo de estrella o
la tasa de rotacion) es indicador de la validez fisica de nuestro enfoque tiempo-dependiente al ser
capaz de alcanzar un estado estacionario de forma natural.

Observando los mapas T15 y T19 (paneles superiores y centrales de la figura 3.1), se obtiene que
la velocidad terminal decrece de forma mondétona a medida que aumenta el parametro §, presentan-
do una transicién suave desde un viento rapido hacia un régimen maés lento, sin discontinuidades
en las soluciones. Los gradientes de color de los mapas de calor evidencian que la transicién entre
regiones toma lugar justamente en las soluciones que forman los ”"gaps”. Esto reafirma la idea
de que estas regiones no representan una inexistencia de soluciones fisicas, si no una region del
espacio de parametros donde la topologia de las soluciones se vuelve mas compleja, probablemente
relacionado a la apariciéon de multiples puntos criticos o la coexistencia de soluciones que impiden
la convergencia de los modelos estacionarios utilizados tradicionalmente para estos vientos.

Respecto a la tasa de pérdida de masa, las simulaciones revelan una fuerte dependencia a los
pardmetros estelares, la velocidad de rotacién y la variacién en la ionizacién del medio (variacién
en §). En el mapa de T15 (con k = 0,32), M varfa de forma continua pero se mantiene en un
orden de magnitud de 1075M, /yr. En ausencia de rotacién (2 = 0), la tasa decae en una cantidad
~ 0,52 x 107M /yr a medida que § aumenta. Se observa lo contrario para casos de rotacién
extrema (2 = 0,9), donde la tasa de pérdida de masa aumenta hasta un valor de 2,01 x 107%M, /yr.
Esta relacion se mantiene coherente a través de los modelos estelares, donde la aceleracién por
radiacion posee la eficacia suficiente para mantener un flujo masivo hacia el exterior.

Para el modelo estelar T25 (supergigante B temprana), estudios previos (Venero et al. (2016))
reportan solo la existencia de soluciones rapidas. Sin embargo, en el mapa de soluciones para
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Figura 3.1: Mapa de velocidad terminal v y tasa de pérdida de masa M en el espacio de pardmetros
(€2, 0) para los modelos estelares T15, T19 y T25 (supergigantes B en fases tardia, media y temprana
de vida respectivamente). El gradiente de color indica la magnitud asociada a las soluciones no-
estacionarias encontradas con FARGO3D. Los rectangulos con bordes blancos representan regiones
del espacio de pardmetros que estudios anteriorg8 (Venero et al. (2016)) basados en simulaciones
estacionarias no encontraban solucion.



nuestras simulaciones (panel inferior figura 3.1) se observa la existencia de soluciones estables
hasta 6 = 0,40. No obstante, se presenta una dferencia importante respecto a los valores obtenidos
en trabajos anteriores, que consiste en la obtencién de valores elevados para la velocidad terminal
(Voo ~ 1000 km/s) incluso para altos §. Esto implicaria que, para estrellas de alta luminosidad
como T25, la fuerza radiativa es lo suficientemente efectiva para evitar que el flujo decaiga a un
régimen de velocidades lento (v, < 500 km/s) en todo el espacio de parametros clasicos m-CAK.

Otro resultado importante de este trabajo fue la demostracién de la existencia de soluciones en
todo el espacio de parametros, inclusive en regiones que trabajos anteriores reportaron no haber
podido encontrar soluciones numéricas estables. Nuestras soluciones para estos “gaps” encuentran
vientos con perfiles de aceleracién complejos y no monétonos, caracterizados por una meseta (o
kink) en la velocidad dentro de la regién supersénica. Sugerimos entonces que la aparicién de esta
meseta (donde Jv/dr ~ 0) genera multiples puntos criticos que provocarian la divergencia de los
algoritmos numéricos de integracion estandar, lo que posiblemente explicaria la incapacidad de
los codigos hidrodinamicos estacionarios de encontrar soluciones en estas regiones. En contras-
te, nuestro enfoque no-estacionario permite que el sistema se relaje naturalmente, ajustando su
estructura de densidad para conservar el flujo de masa. No obstante, el surgimiento de esta es-
tructura cinematica indica que el viento presenta un equilibrio “metaestable”, lo que sugiere un
panorama hidrodindmico donde podrian existir diferentes ramas de solucién, de manera similar a
la biestabilidad en el dominio rotacional reportada por Araya et al. (2018).

3.1.1. Transicién entre regimenes rapido-lento

Para validar nuestra implementacién tiempo-dependiente y cuantificar el comportamiento del
viento en la fase transitoria del régimen réapido al lento, se compararon los resultados obtenidos con
las soluciones estacionarias reportadas por Venero et al. (2016) para el modelo T19 (con Q2 = 0,0).
A lo largo del espacio de pardametros, tanto para el régimen de vientos répidos (6 < 0,20) como
para el régimen de vientos lentos (6 > 0,30), se obtiene una concordancia con las predicciones
estacionarias: los valores de la velocidad terminal son idénticos para los resultados m-CAK, lo
que confirma que nuestra implementaciéon dependiente del tiempo recupera la fisica estacionaria.
Esto valida que la velocidad de inyeccién fotosférica adoptada (vy = ¢s/4) y la condicién de
borde de densidad fija ajustan efectivamente el flujo dependiente del tiempo con las condiciones
de regularidad m-CAK.

En la regiéon previamente identificada como una brecha o gap (drea gris en la figura 3.2,
0,21 < § < 0,28), la velocidad terminal sigue una trayectoria continua que coincide con la ra-
ma teérica m-CAK. El cambio en la curva de v, observado (panel superior, figura 3.2) es entonces
una propiedad intrinseca de la topologia de las soluciones m-CAK y no un artefacto numérico,
demostrando que esta transicion es hidrodindmicamente estable y se puede alcanzar de forma
continua y coherente, actuando como puente entre los regimenes rapido y lento, y resolviendo los
problemas de convergencia de los métodos estacionarios.

Una diferencia fisica fundamental aparece en el comportamiento de la tasa de pérdida de masa
dentro del régimen de viento lento (§ > 0,30). En el panel inferior de la figura 3.2, los resultados
estacionarios indican un aumento repentino y exponencial para M después del gap donde hay un
gran aumento por un factor de ~ 4 a través de la transicion, sin embargo, nuestras simulaciones
dependientes del tiempo muestran un aumento mas moderado y suave, de aproximadamente 1,10
a 2,37 x 107°M, /yr. Esta diferencia surge de las condiciones de borde: el cédigo hidrodindmico
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Figura 3.2: Comparacion entre simulaciones dependientes del tiempo (lineas/puntos azules) y re-
sultados estacionarios de Venero et al. (2016) (cuadrados negros), para el modelo T19 sin rotacién
Q0 = 0,0. El panel superior entrega la velocidad terminal en funciéon del parametro de ionizacion
0. El panel inferior muestra la tasa de pé de masa en funcién de 9. El area demarcada gris repre-
senta el "gapreportado por las simulaciones estacionarias. Se observa una inflexién en la curva de
velocidad a través del gap, y un incremento acotado para M en el viento lento, contrastando con
el salto estacionario.
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estacionario fija la profundidad optica 7, lo que fuerza un aumento artificial de la densidad en la
base cuando los gradientes de velocidad son pequenos. Acorde a Araya et al. (2018), cuando se
fija la densidad fotosférica py se tiene como una condicion fisica mas robusta para un reservorio
subsénico estable, el flujo de masa se determina de forma autoconsistente segin los requerimientos
del punto sénico. Esto resultara en un aumento estable y acotado en la pérdida de masa en lugar
de contribuciones artificiales que resulten en aumentos exponenciales.

Este comportamiento monoétono y continuo de M concuerda con las observaciones empiricas
recientes basadas en espectroscopia cuantitativa multicanal, especificamente en los rangos ultra-
violeta (UV) y 6ptico. Estos estudios se apoyan en datos provenientes de proyectos observacionales
de alta resolucién como ULLYSES (que utiliza espectrégrafos del telescopio Hubble) y el proyecto
XShootU (utilizando el instrumento X-Shooter del telescopio VLT) (Verhamme, O. et al., 2024;
de Burgos, A. et al., 2024; Bernini-Peron, M. et al., 2024). El anélisis de estos espectros demuestra
la ausencia de un salto abrupto de biestabilidad en supergigantes B para distintas metalicidades.
Esto sugiere que las sobreestimaciones de la tasa de pérdida de masa en modelos estacionarios y
proyectos recientes de espectroscopia cuantitativa (Araya, L. et al., 2025) pueden tener un origen
metodoldgico asociado a su naturaleza estacionaria en lugar de un origen mas fisico.

3.1.2. Estructura del flujo

Podemos analizar la estructura radial del viento para estudiar la fisica que permite la estabilidad
en las zonas de transicion. La figura 3.3 muestra los perfiles de velocidad v(r) (panel superior) y
la distribucién radial de densidad p(r) (panel inferior) para el modelo T19 sin rotacién (2 = 0,0)
para tres distintos estados de ionizacién (es decir, distintos regimenes de velocidad). La solucién
asociada al régimen répido (§ = 0,10) muestra una toplogia convexa estandar, tipica de los vientos
estelares m-CAK. Su perfil de velocidad presenta una aceleracion rapida y constante cerca de la
superficie estelar (r < 2R,), y transita suavemente hacia un aplanamiento asintético alrededor
de los 10R, mientras se acerca al valor de la velocidad terminal. Como consecuencia, el perfil
de densidad correspondiente presenta un declive pronunciado, impulsado tanto por la expansién
esférica como por la aceleracién del viento (p oc 72071).

Por su parte, la solucién del gap (6 = 0,26) muestra una estructura més compleja e interesante.
Se observa que el viento se acelera inicialmente en las regiones cercanas a la fotosfera, pero presenta
un marcado “quiebre” o kink en la velocidad en la regién entre 2 — 10R,. En esta region, la
aceleracién radiativa es suprimida localmente por el término (n,/W)? presente en el multiplicador
de fuerza (ecuacién 2.11), como n, x p, esto implica una dependencia de gy p°, 1o que reduce la
eficiencia del impulso a medida que disminuye la densidad del viento, provocando el estancamiento
observado antes de la fase de aceleracion final. Esta caracteristica cinematica provoca un efecto
en su estructura de densidad correspondiente: en la regién del kink, donde dv/0r =~ 0, la caida de
la densidad se vuelve estrictamente geométrica (p o< r72). Los perfiles de densidad resultantes se
mantienen consistentes con sus respectivos regimenes de velocidad; para satisfacer la conservacién
de masa, las velocidades de expansion mas bajas en el gap y en el régimen lento conducen a
densidades de masa mas altas a lo largo de todo el viento en comparacion con la solucion rapida.

Por 1ltimo, la solucién lenta (6 = 0,40) representa un régimen estable distinto. A diferencia de la
solucién del gap, no presenta la meseta en la velocidad. En su lugar, exhibe un perfil de aceleracion
mondtono pero significativamente mas plano en todo el dominio. La velocidad terminal es baja
(Voo & 260 km/s), y la densidad se mantiene méas alta que en los régimenes de alta velocidad y
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Figura 3.3: Estructura radial del viento para el modelo estelar T19 con 2 = 0,0 para el régimen
rapido (0 = 0,10, linea azul continua), el régimen del gap (6 = 0,26, linea verde discontinua) y
el régimen lento (6 = 0,40). El panel superior muestra los perfiles de velocidad radial, donde se
logra apreciar la meseta o kink de velocidad que se extiende entre 2 — 10R,. El panel inferior
presenta los perfiles de densidad de masa en escala logaritmica, los cuales presentan consistencia
con sus respectivas velocidades: velocidades altas, densidades bajas y viceversa, para mantener la
conservaciéon de la masa.

del gap fruto de su menor velocidad. Esto confirma que la rama ”lenta.® una solucién robusta y
continua, donde el empuje radiativo es menos eficiente pero estable.

3.1.3. El régimen de Conduccién Débil (k = 0,1)

Extendimos nuestras simulaciones al régimen de impulso débil ("weak driving”, k = 0,1) para
el modelo T19. Estudios estacionarios recientes (Venero et al. (2024)) han encontrado que, para
valores bajos del multiplicador de fuerza, las propiedades del viento cambian drasticamente, evi-
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denciando una disminucién en la tasa de pérdida de masa a medida que aumenta el parametro de
ionizacion 9.

T19: Terminal velocity v.. (k =0.1)
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Figura 3.4: Mapa de soluciones globales para el régimen de impulso débil (T19 con k = 0,1) para la
velocidad terminal v, (panel izquierdo) y la tasa de pérdida de masa M (panel derecho). Se ve una,
diferencia respecto a los modelos estdndar anteriores, donde ahora M disminuye drésticamente a
medida que aumenta ¢, disminuyendo en varios érdenes de magnitud hasta alcanzar un estado de
viento "muerto” para o > 0,30. Se obtienen soluciones estables en todo el dominio de parametros.

Como se puede observar en la figura 3.4, nuestras simuluaciones hidrodinamicas tiempo-dependientes
son capaces de encontrar soluciones para todo el espacio de parametros, poblando las “regiones
prohibidas” reportadas por los trabajos estacionarios. De la misma forma que el caso estandar, la
velocidad terminal decrece con el aumento de §. Sin embargo, el comportamiento de M confirma
la inversién tedrica predicha para vientos con un bajo factor k. Mientras § aumenta, M decae
de forma significativa. Para el régimen de viento répido (6 < 0,20), la tasa de pérdida de masa
se mantiene en el orden de 10~"M /yr, pero sufre una caida exponencial de varios 6rdenes de
magnitud por debajo de 107 al pasar al régimen lento (§ > 0,30). Eventualmente, alcanza un
minimo de aproximadamente 4 x 10711 M, /yr en § = 0,40, acercandose efectivamente a un estado
de "viento muerto” (dead wind).

La figura 3.5 muestra la estructura del viento para el modelo sin rotacién (2 = 0,0) a través de
la regién prohibidareportada por estudios estacionarios (0,22 < § < 0,30). Nuestras simulaciones
presentan un perfil de velocidad que desarrolla un claro cambio de pendiente (panel superior)
dentro de este gap. Por otro lado, para la tasa de pérdida de masa, se observa una transicion
estable en el gap que funciona como puente entre las soluciones rapida y lenta, con una caida
abrupta para altos valores de ionizacion.

En cuanto a la convergencia de estos modelos de impulso débil (k = 0,1), investigamos de qué
forma la seleccion de condiciones iniciales afecta el estado estacionario final. Como se muestra
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T19: Solution Stability & Continuity (k= 0.1)
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Figura 3.5: Estructura del viento para el régimen de impulso débil (k = 0,1, = 0,0). El panel
superior muestra la velocidad terminal vs. . Notese la suave inflexion en la pendiente dentro de la
regién gris (la brecha reportada en Venero et al. (2024). El panel inferior presenta la tasa de pérdida
de masa vs. . La simulacién captura el pronunciado declive en M asociado con la discontinuidad
estructural caracteristica de los vientos débiles.

en las pruebas de sensibilidad (figura 3.6), los modelos inicializados con distintos gradientes de
velocidad (8 = 1,0 y f = 2,0) alcanzan ramas estacionarias que son estables pero presentan
diferencias numéricas. Si bien la discrepancia en la velocidad terminal final es pequena (~ 4 %),
su persistencia tras varios anos de evolucion indica la que la relajacién temporal es capaz de aislar
diferentes equilibrios estables dentro del mismo espacio de parametros fisicos. Esto sugiere que la
configuracion final del estado estacionario cerca de las regiones de transicién de la teoria m-CAK
estd ligeramente influenciada por el estado cinemético inicial (el pardmetro ). Nuestra exploracién
del régimen de impulso débil (k = 0,1) confirma entonces la tendencia predicha por Venero et al.
(2024), donde la tasa de pérdida de masa exhibe una dependencia inversa con la ionizacién. Esto

24



B dependency: Initial vs Final States (k=0.1,6=0.26)
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Figura 3.6: Discrepancias en el "weak driving regimegon respecto a las condiciones iniciales (k =
0,1, = 0,0,0 = 0,26). El panel superior muestra perfiles de velocidad radial, y el panel inferior
presenta perfiles de densidad. Las lineas punteadas representan los estados iniciales en ¢ = 0 para
f = 1,0 (azul) y 8 = 2,0 (naranja). Las lineas solidas muestran los estados finales estacionarios
correspondientes después de ¢t = 4,0 yr. El modelo inicializado con el perfil mas rapido se relaja a
un estado estacionario mas lento, mientras la que parte de un perfil mas lento llega a un estado
mas rapido, confirmando la existencia de miltiples soluciones estables.

contrasta fuertemente con el régimen estandar (k ~ 0,32), donde un aumento en § suele mantener
o incrementar el flujo de masa.

Otro resultado importante en este régimen es la alta sensibilidad a las condiciones iniciales:
obtener soluciones en la rama lenta requiere inicializar el flujo con un gradiente cinematico mas
suave (§ = 2,0). Esto sugiere la presencia de multiples equilibrios hidrodindmicos determinados
segtin la evolucién del flujo. Para § = 0,30, M decae a valores despreciables (~4 x 107" M /yr),
representando el limite fisico de un ”viento muerto”. En sintesis, demostramos que el espacio de
soluciones de m-CAK para impulsos débiles es continuo y conexo entre ramas rapidas y lentas,
inobtenibles mediante modelos estacionarios.
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Figura 3.7: Mapas de calor de v, M v la densidad exterior py. en funcién del pardmetro estelar Q
y el pardmetro viscoso v, para dos simulaciones de delta fijado, 6 = 0,35 (panel superior) y § = 0,40
(panel inferior). Se observa una proporcionalidad inversa con la viscosidad para los 2 < 0,5, sin
embargo al pasar este limite, la proporcionalidad se invierte para la velocidad y la densidad.
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Figura 3.8: Perfiles de velocidades azimutales para las simulaciones viscosas con el parametro
0 = 0,35. En el panel izquierdo, se presentan las velocidades del régimen de rotacién lento (2 = 0,3),
y en el panel derecho las velocidades del régimen de rotacién rapida (2 = 0,7). Para ambas
simulaciones, la velocidad azimutal conserva el momento angular especifico, es decir, vy(r) oc 771,
con lo cual se entiende que no presentan rotacién Kepleriana.

3.2. Efectos viscosos en simulaciones

Se realizaron un total de 90 simulaciones sobre el modelo T19 con los pardametros estelares
presentados en la tabla 2.1. Para cada delta fijo, se obtuvieron resultados numéricos razonables
y coherentes entre si. En la grafica 3.7, se presentan las simulaciones para ¢ € [0,35,0,40] al ser
las soluciones menos contaminadas por ruidos numéricos. Podemos observar que, para cualquier
valor tanto de v como de 2, las tasas de pérdida de masa M disminuyen bruscamente a medida
que aumenta la viscosidad v hasta alcanzar la unidad. Por ejemplo, para (4,Q) = (0,35,0,0), la
pérdida decae fuertemente desde 2,12 x 107%M, /yr para el caso inviscid hasta 0,93 x 1075M, /yr
para el caso de maxima viscosidad. El mismo comportamiento se observa para ambos valores de 4.

En un viento impulsado por radiacién, se define la tasa de pérdida de masa en regiones muy
cercanas a la fotosfera, como son la zona subsénica y el punto critico sénico. Cuando introducimos
una componente de viscosidad cinemética al sistema, el tensor de estrés (y especificamente la
componente normal radial) actia esencialmente como una fuerza de arraste o disipacion viscosa en
el gas que frena su aceleraciéon inicial. Entonces, al haber menos empuje neto en la base del viento,
la densidad que se requiere para cruzar el punto soénico se ajusta a este cambio para mantener el
equilibrio de momento, lo que se traduce en un flujo total de masa menor, como demuestran en
Curé & Araya (2023) donde un menor gradiente de velocidad en la base del viento provoca una
reduccion en el flujo de masa.

La velocidad terminal presenta un comportamiento muy interesante, pues se observa que la
relacién de v, con la viscosidad depende del régimen de rotacién que estemos analizando: para
valores de Q € [0,0,0,1,0,3,0,5], la cinemética decrece a medida que aumenta la viscosidad. Sin
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embargo, para {2 € [0,7,0,9], esta proporcién se invierte, y ahora v, aumenta junto con la vis-
cosidad. Esto implica que la magnitud de la velocidad terminal del viento va a depender de si el
sistema estd en un régimen de alta o baja rotacién, lo cual demuestra un acoplamiento complejo
entre la viscosidad y la rotacion estelar.

La densidad exterior p,,; es un reflejo de la combinacién de las dos cantidades anteriores, que
estén relacionadas por la ecuacién de continuidad (M = 47r2pv). Se observa que un aumento en
la viscosidad tiende a disminuir la densidad exterior en todo el espacio de parametros, para ambos
valores de §.

Luego, el aumento en el parametro de fuerza ¢ implica sistematicamente vientos con una pérdida
de masa M mayor, y con velocidades terminales vo, ligeramente menores, resultado que se condice
con lo reportado tanto en secciones anteriores de este trabajo como otros trabajos (Curé & Araya,
2023) que utilizan la teoria m-CAK.

Como se puede apreciar en la figura 3.8, al agregar viscosidad al sistema las velocidades azimu-
tales contintian obedeciendo la ley de potencia V,, oc 77!, es decir, los vientos viscosos conservan
el momento angular, de la misma manera que los vientos impulsados por radiacién inviscidos, de
lo que se entiende que la viscosidad por si sola no es capaz de alterar la transferencia de momento
angular como para que el sistema presente rotacion Kepleriana.

3.2.1. Comportamiento bimodal de velocidad terminal v

Como se discutio en secciones anteriores, la aceleracién radiativa gj,. no es constante en todo
el flujo: depende de las cantidades locales como la densidad de masa p y el gradiente de velocidad
dv/dr, segin la ecuacién 2.18, donde al utilizar la ecuacién de continuidad, se obtiene la nueva
proporcion de gjipe X (%dv /dr)*cax  Esta relacién muestra de forma explicita que la aceleracién
radiativa es favorecida por un gradiente de velocidad dv/dr de forma proporcional elevada a la
potencia del parametro acax, donde un viento que se expande rapidamente expone a los iones
a fotones del continuo no atenuados, aumentando el empuje. Como la densidad es inversamente
proporcional, para un plasma mas tenue habrd menor inercia, por lo que es mas facil de acelerar
por el mismo campo radiativo.

En un viento estelar con viscosidad, el tensor de estrés viscoso actuara como una friccion
macroscépica en las capas subsénicas méas profundas, lo que limita de forma importante la cantidad
de masa que la radiacion logra desplazar de la estrella, como consecuencia, la tasa de pérdida de
masa decae y por ende la densidad del flujo decae para todos los regimenes de rotacién (ver figura
3.7). Por lo tanto, segtin las proporciones de g;;,., una densidad que decae provoca que la aceleracion
radiativa tienda a aumentar, dejando al gradiente de velocidad dv/dr como la tnica variable que
puede alterar como se va a comportar la aceleracion radiativa, por lo que una diferencia de este
gradiente entre los regimenes rapido y lento seria capaz de explicar el comportamiento bimodal
visible en los mapas de calor.

Lo siguiente corresponderia a estudiar estas cantidades para distintos valores de §2. En la figura
3.9 se observan la tasa de pérdida de masa, la densidad, la aceleracion radiativa y el gradiente
de velocidad dv,/dr para un viento viscoso en el régimen de rotacién lento. Se puede apreciar
un gradiente de velocidad que decae de forma abrupta muy cerca de la estrella para la simulacion
viscosa (curva roja, a = 1), posiblemente dado que el viento sufre un arrastre severo producto de la
disipacion viscosa que frena la aceleracién radial inicial, como se ve que ocurre para el gy, Viscoso.
Como no posee un gradiente cinematico alto y estable y la densidad decae constantemente, la
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Figura 3.9: Pérdida de masa, densidad, aceleracién radiativa y gradiente de velocidad para un
viento viscoso en el régimen de rotacién lento (2 = 0,5). La estrella amarilla representa el radio
donde se igualan las cantidades pertinentes para las simulaciones viscosa e inviscid, teniendo un
valor de R, = 4,4704 donde se igualan los g;;,. vy de R, = 5,3640 para igualar los gradientes de
velocidad. Se aprecia el rapido decaeimiento de la aceleracion radiativa y del gradiente de velocidad
en las regiones internas mas cercanas a la estrella central.

aceleracion radiativa gp,e es incapaz de incrementar, por lo que el flujo nunca recupera el momento
que pierde producto de la fricciéon inicial, resultando en una rama de soluciones donde un aumento
en la viscosidad implica vientos globalmente mas lentos.

Por otro lado, al analizar las soluciones en el régimen de alta rotacién (£2 > 0,7), hay que tener
en cuenta la inyeccion de fuerza centrifuga que debiese tener un efecto en reducir el arrastre viscoso
en las capas internas. Como se observa en la figura 3.10, el gradiente de velocidad viscoso es capaz
de sobrevivir a la caida abrupta en las regiones internas y de mantenerse de forma sostenida y
robusta a lo largo de todo el dominio radial. Esto puede ser producto de que, aunque la viscosidad
sigue queriendo frenar al viento, ahora empieza con un fuerte impulso centrifugo que efectivamente
logra evitar el colapso que presentan los gradientes en el régimen de rotacién bajo o el gradiente
inviscido. Como ahora sobrevive el gradiente de velocidad, la caida constante de la densidad p
(en el denominador de la proporcién) provocard un aumento general en el término de aceleracion
radiativa g;ne, que es precisamente lo que se observa en el panel inferior izquierdo. Fisicamente,
esto representa que un viento viscoso y con cizalle resulta ser épticamente idoneo para absorber el
momento foténico.

Esto refleja una especie de ciclo de retroalimentacion no lineal: la escasez de masa aumenta la
aceleracion radiativa, luego este aumento inducido por el efecto inicial de la viscosidad sobrecom-
pensa el arrastre por friccion, acabando con que el empuje neto radial ahora es dominado por el
empuje radiativo, acelerando la velocidad del viento e invirtiendo la tendencia con la viscosidad
que presentaban los vientos viscosos en rotacion lenta.
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Figura 3.10: Pérdida de masa, densidad, aceleracién radiativa y gradiente de velocidad para un
viento viscoso en el régimen de rotacion réapido (€2 = 0,7). Presenta una importante diferencia
con el viento de rotacion lenta, pues se aprecia que el gradiente de velocidad se mantiene aprox.
constante y, por tanto, la fuerza radiativa sobrevive a mayores radios, y que no hay radios donde
las cantidades se igualen entre simulaciones viscosa e inviscid.

3.3. Efectos viscosos observacionales

Visualmente, todas las lineas reaccionan de forma similar ante la variacion del parametro viscoso
a (Figura 3.11). Al comparar numéricamente los valores de cada caracteristica mencionada (Tabla
3.1), se puede notar que, en efecto, las lineas de Balmer presentan una disminucién del maximo de
emision, una profundizacion de la linea de absorcién y un aumento positivo del ancho equivalente
(que esté directamente relacionado con la fuerza de la emision).

La reduccién en el peak de emisién desde o« = 0 hasta @ = 1 se mantiene casi constante para
todas las lineas, rondando valores cercanos al ~ 17 %. Por otro lado, el cambio en el valle de
absorcién es mas fuerte para Ha con una profundizacién del 13,2 % para a entre 0 y 1, mientras
que H~ es la linea que mas resistié este efecto con una profundizacién del 6,9%. Finalmente,
es interesante observar el cambio en el ancho equivalente (EW) para cada linea, pues se observa
que esta diferencia aumenta para lineas mas energéticas, desde Ha presentando el aumento mas
pequeno de un 43,5% hasta Ho que sufre un aumento significativo del 205,7%, practicamente
doblando el ancho equivalente del modelo inviscid.
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Figura 3.11: De izquierda a derecha, de arriba hacia abajo: perfiles sintéticos de lineas para Ha,
Hp, Hy, Hé de vientos estelares impulsados por radiacién para la simulaciéon de una estrella T19
con parametros 2 = 0,5 y 6 = 0,35, asumiendo vsini = 0 y una velocidad turbulenta vy, = 10
km/s, con la variacién del pardmetro viscoso o € [0,0,0,5,1,0]. Se logra apreciar una relacién
proporcionalmente inversa entre la viscosidad y el flujo normalizado, donde el flujo decae a medida
que aumenta el parametro a.

Linea Parametro a=0 a=05 a=1,0 AVENY: Aos10
H-a  Pico de Emisién (flujo norm.) 5.727 5.318 4.708 —71% —-17.8%
Valle de Absorcién (flujo norm.)  0.891 0.812 0.773 —-89%  —132%
Ancho Equivalente EW (A) —21,642 —16,410 —12,225 +242% +435%
H-p Pico de Emisién (flujo norm.) 2.403 2.240 1.991 —-6,8% —172%
Valle de Absorcién (flujo norm.)  0.685 0.639 0.629 —6,6 % —82%
Ancho Equivalente EW (A) —3,225 —2040 —1,054 +36,7% 4+67,3%
H-v  Pico de Emisién (flujo norm.) 1.643 1.523 1.353 -73% —177%
Valle de Absorcién (fluyjo norm.)  0.719 0.690 0.670 —4.1% —6,9%
Ancho Equivalente EW (A) —0,718 —0,163  0.331  4+773% +146,1%
H-§  Pico de Emisién (flujo norm.) 1.262 1.170 1.050 -73%  —16,7%
Valle de Absorcién (flujo norm.)  0.740 0.709 0.677 —42% —85%
Ancho Equivalente EW (A) 0.266 0.553 0.814  +107,9% +205,7%

Cuadro 3.1: Cuantificacion morfolégica de las lineas de Balmer para distintos valores del pardametro
« y su variacion porcentual respecto al modelo de referencia.

Los efectos de la viscosidad en los perfiles de hidrégeno muestran una clara estratificacion
espacial en la formacion de lineas en la atmosfera. De la ecuacion 2.31, entendemos que hay una
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relacion cuadratica entre la emisividad y la densidad de masa del plasma que forma un viento
opticamente grueso y NLTE. Este acoplamiento no lineal podria explicar la caida en el pico de
emisién de la linea Ha al variar de un caso inviscid a uno viscoso (panel superior izquierdo de
la figura 3.11). Al agregarle viscosidad al sistema, el tensor de estrés normal radial actia como
un mecanismo de frenado macroscépico que suprime la tasa de pérdida de masa M junto con la
reduccion de la velocidad terminal v, lo que provocara una disminucion en la densidad p segun la
ecuacién de continuidad (M = 4mr2pv,). Esta disminucién de la densidad del flujo provocard una
disminucién cuadratica del coeficiente de emisién j, con respecto al caso inviscid, que es lo que se
observa para la linea Ha.

A medida que nos movemos hacia lineas mas energéticas en la serie de Balmer (por tanto a
lineas con menores probabilidades de emisién espontdanea como H Sy H7), el viento se ird volviendo
6pticamente delgado a radios cada vez més cercanos a la estrella. Los perfiles de H 3 (panel superior
derecho), Hv (panel inferior izquierdo) y H¢ (panel inferior derecho) ya son notoriamentes perfiles
P-Cygni propios de un viento estelar al estar ahora dominados principalmente por el perfil de
absorcién de la fotésfera pero el viento atiin aporta una componente de emision que forma la parte
derecha del perfil, y se tiene el mismo comportamiento que para Ha, donde al ir aumentando la
viscosidad, la escasez de densidad asociada a cada valor de « debilita la emision de esa componente,
provocando que las simulaciones viscosas presenten picos de emisién menores y valles de absorcién
mas profundos.

Luego, la distribucién espectral de energia (SED) sintetizada para el rango éptico continuo
(3500 — 7000 A) complementa de forma consistente la discusién realizada sobre lo observado en
las lineas de Balmer. En todo el continuo por encima de los 4000 A se observa que las curvas para
cada viscosidad practicamente se superponen, sin variaciones perceptibles sensibles a un cambio del
parametro «, lo que indica que el continuo esta en efecto dominado por la emisién de la fotdsfera
estelar (dictada por los parametros estelares fijos tabulados en 2.2) méas que por la emisién del
propio viento.

Sin embargo, si se observa una diferencia asociada a la viscosidad alrededor del salto de Balmer
(més detallado en el panel inferior de la figura 3.12). El modelo inviscid (curva roja) al tener mayor
densidad, presenta una contribucion en la emision mayor a los casos viscosos justo antes del salto,
lo que se ve reflejado en que es la curva menos profunda de las tres simulaciones. Luego después
del salto, se ve una inversiéon en las emisiones de los distintos modelos, donde ahora el modelo
viscoso pasa a ser el de mayor emision. Esto coincide con lo propuesto antes, donde el poseer mas
viscosidad implica una densidad menor, con lo cual el viento serda mas épticamente delgado para
la emision del continuo estelar, por lo que logramos observar hasta capas mas calientes lo que se
traduce en emisiones més altas.
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Figura 3.12: El panel superior muestra la distribucién espectral de energia (SED) calculada por
FASTWIND para las simulaciones de FARGO3D de una estrella T19 con parametros 2 = 0,5 y
d = 0,35, asumiendo vsini = 0 y una velocidad turbulenta v, = 10 km/s, con la variacién del
pardametro viscoso « € [0,0,0,5,1,0]. El panel inferior es un zoom alrededor del salto de Balmer en

la SED.
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Capitulo 4

Conclusiones

En el presente trabajo se desarrollé e implement6 una nueva metodologia hidrodindmica para el
modelado de vientos estelares impulsados por radiacion en estrellas supergigantes B. A través de la
utilizacién de simulaciones numéricas dependientes del tiempo, se resolvié el sistema de ecuaciones
de Navier-Stokes acoplando de forma consistente la aceleracién por lineas descrita por la teoria
m-CAK. Esta metodologia permitié una exploracién completa del espacio de pardametros (£2,0),
resolviendo discontinuidades topoldgicas reportadas por trabajos anteriores que utilizaban un en-
foque estacionario. Ademas, este método de trabajo permitié introducir una nueva prescripcion de
la viscosidad cinemdtica turbulenta basada en la Teorfa de Longitud de Mezcla (Mixing Length
Theory) adaptada a flujos radiales supersonicos. Finalmente, se estudiaron los efectos observacio-
nales de la viscosidad turbulenta en los vientos estelares a través de sintesis espectral utilizando
FASTWIND. Los resultados obtenidos a partir de esta implementacion nos permiten concluir lo si-
guiente respecto a ambos analisis:

4.1. Simulaciones 1D no-estacionarias

Con los resultados presentados para las simulaciones tiempodependientes se demostré que las
regiones sin soluciones (gaps) reportadas en trabajos donde se utilizaron c6digos hidrodindmicos
estacionarios no representan una ausencia de soluciones fisicas. El haber involucrado una compo-
nente temporal que permitia al sistema evolucionar de forma natural hacia un estado estacionario
permitio encontrar soluciones que logran resolver el problema del espacio de parametros sin re-
sultados reportado en estudios anteriores, y que ademés coinciden con las predicciones de estos
modelos para las soluciones fuera de esta region prohibida, demostrando asi que existe un puente en
el espacio de parametros que rellena esos gaps entre soluciones rapidas y lentas, junto con indicar
que el motivo por el que los cédigos independientes del tiempo no lograban converger a soluciones
es debido al surgimiento de estructuras cinematicas complejas imposibles de resolver para los algo-
ritmos numeéricos de los codigos estacionarios. En estas regiones de transicion, el perfil de velocidad
exhibe un quiebre (kink) de velocidad supersénico inducido por la supresién local del impulso ra-
diativo. Esta topologia actiia como singularidades matematicas que provoca la divergencia de los
métodos numéricos estacionarios clasicos, pero que se pueden resolver al considerar una evolucién
temporal del sistema. Utilizando esta implementacion, se obtuvo que, a diferencia de los modelos
estacionarios que predicen un salto abrupto de biestabilidad exponencial en la tasa de pérdida de
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masa al transitar hacia el régimen lento, el modelo tiempo-dependiente predice un aumento mode-
rado, coherente y continuo. Esta continuidad estructural obtenida al fijar una densidad fotosférica
(po) se alinea de buena manera con las observaciones empiricas recientes (ULLYSES, XShootU),
lo que sugiere que las sobreestimaciones previas reportadas en la literatura son de origen artificial
numérico. Finalmente, la exploracién del régimen de impulso débil (k = 0,1), en el cual se confirmé
la prediccién de una caida exponencial en el flujo de masa hacia un estado de viento ”muerto”, se
revel6 ademas que la solucién estacionaria final depende fuertemente de las condiciones iniciales
de inyeccion, evidenciando la existencia de multiples equilibrios hidrodinamicos.

4.2. Simulaciones con viscosidad

Por su lado, la incorporacién de la prescripcion generalizada para la viscosidad turbulenta
mediante el uso de la Teorfa de Longitud de Mezcla (MLT) en el cédigo hidrodindmico FARGO3D
permitié explorar por primera vez el impacto de la friccién macroscopica en vientos impulsados
por radiacién (m-CAK) en rotacién, demostrando que el tensor de estrés altera profundamente la
estructura del flujo en expansion.

Los mapas de parametros globales revelan un efecto universal e independiente del pardmetro de
rotacién €2: la presencia de viscosidad actiia como un mecanismo de disipacion y frenado inercial
en las capas subsonicas fotosféricas, poniendo un limite en la inyeccién de momento y provocando
una supresion sistematica de la tasa de pérdida de masa. Segin la ecuacién de continuidad, este
fenémeno provoca una disminucién global de la densidad del viento circunestelar.

A pesar de esta reduccién general de densidad, el comportamiento de la velocidad terminal
exhibe una bimodalidad hidrodinamica determinada segin el régimen de rotacién del sistema.
Para baja rotacién (2 < 0,5), el arrastre viscoso debilita el gradiente de velocidad dv,/dr en las
regiones internas, lo que debilita la aceleracion radiativa en la misma regién resultando en un viento
terminalmente mas lento. Por el contrario, en el régimen de alta rotacién (€2 > 0,7), la inyeccién
de fuerza centrifuga permite al gradiente de velocidad duv,./dr sobrevivir al arrastre viscoso en las
capas mas internas, por lo que se mantiene casi constante a lo largo del dominio de expansion.
Esto provoca que la aceleracion radiativa sea modulada por el inverso de la densidad que decae
constantemente (gyne < p~*¢4%), provocando un aumento del empuje radiativo en las capas mas
internas y, por tanto, un aumento de las velocidad terminal del viento.

Finalmente, el andlisis de estas estructuras alteradas por la viscosidad con el cédigo de trans-
porte radiativo NLTE FASTWIND demuestra que la disipacion por viscosidad turbulenta interna
presenta firmas espectroscépicas directas y medibles en los perfiles de las lineas de Balmer y en la
distribucion espectral de energia (SED). Como la emisividad de la envoltura en las lineas de Balmer
es proporcional al cuadrado de la densidad del plasma, la disminucién global de la masa producto
de la viscosidad provoca un colapso en el peak de emision de la linea Ha. Para transiciones mas
energéticas, formadas en regiones mas internas y opticamente delgada, la falta de gas circunestelar
debilita la componente de emision, resultando en perfiles con nticleos de absorcion sisteméaticamen-
te mas profundos. Por su parte, la SED mantiene su flujo continuo visual practicamente idéntico
pero profundiza el salto de Balmer producto de la reduccién de la opacidad ligada al viento, con-
cluyendo que la viscosidad turbulenta altera fuertemente la estructura hidrodinamica y el balance
de momento del viento pero deja practicamente intacta la integridad fotosférica profunda de una
estrella supergigante B.
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4.3. Trabajo a futuro

Los resultados de este trabajo abren muchos caminos a seguir explorando. Respecto a las
simulaciones 1D tiempo-dependientes, una opcién es expandir el andlisis sobre la existencia de estas
multiples soluciones hidrodinamicas dada la emergencia de topologias complejas, donde ligeras
perturbaciones podrian desencadenar cambios entre estados estables o evolucionar hasta generar las
inestabilidades fisicas observadas. Respecto a las simulaciones viscosas, queda mucho por investigar
y ahondar, por ejemplo, se puede complejizar el sistema expandiendo las dimensiones fisicas en
lugar de trabajar solo con la dimension radial, haciendo que ahora sean importantes los efectos
dependientes de la latitud, como el gravity darkening o diferencias de velocidades azimutales, lo
que podria apuntar en la direccién de los wviscous decretion disks. También se podria expandir el
estudio viscoso al régimen de impulso débil £ = 0,1 y observar qué ocurre con el comportamiento
bimodal de las velocidades terminales.
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