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Resumen

Este trabajo investiga la dindmica de los vientos estelares impulsados por radiacién en estrellas masivas
bajo el formalismo m-CAK. Historicamente, el modelado estacionario de estos fenémenos ha presentado
limitaciones mateméticas, destacando la aparicién de “regiones prohibidas” (gaps) en el espacio de pard-
metros de rotacién (2) y balance de ionizacion (§), junto con predicciones de saltos irreales en las tasas
de pérdida de masa (M ). Para superar estas barreras, se implementaron simulaciones hidrodindmicas
dependientes del tiempo utilizando el cédigo FARGO3D, resolviendo las ecuaciones de Navier-Stokes en

simetria esférica (1D) y en entornos axisimétricos (2.5D) con potencial de Roche.

En el régimen 1D, los resultados demuestran que los gaps de la literatura no carecen de soluciones fisicas,
sino que presentan transiciones continuas con topologias cineméticas complejas (mesetas supersénicas o
kinks) que hacen que diverjan los métodos estacionarios. El enfoque temporal evidencia una evolucién
suave y acotada de M a lo largo de todo el dominio, refutando los abruptos saltos de biestabilidad teéricos

y alinedndose con recientes resultados empiricos (ej. ULLYSES y XShootU).

La extensién 2.5D revela que, bajo rotaciones moderadas, se forma un flujo ecuatorial denso y lami-
nar acorde al paradigma de Disco Comprimido por el Viento (WCD). Sin embargo, rotaciones extremas
(€ 2 0.70) detonan una cizalle latitudinal del viento que fragmenta la estructura en un medio turbulento
y grumoso (clumpy). Se constata que vientos con ionizaciones mds diluidas (alto ¢) logran atenuar esta
turbulencia, otorgando cohesion estructural al flujo. Finalmente, se remarca que estas estructuras con-
servan su momento angular especifico, evidenciando que se requieren mecanismos adicionales (transporte

viscoso o enfriamiento) para alcanzar la rotacién kepleriana caracteristica de las estrellas Be.

En sintesis, esta investigacion consolida la robustez de los métodos dependientes del tiempo para resolver
discontinuidades clasicas en la hidrodindmica m-CAK, y define el marco fisico que rige las inestabilidades

circunestelares bajo condiciones de rotaciéon extrema.
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Capitulo 1

Introduccion

Todas las estrellas masivas poseen atmoésferas en continua expansién, fenémeno conocido como viento
estelar. Aunque las estrellas mds calientes y luminosas (de tipos espectrales O, B, A y Wolf-Rayet)
representan una fraccién muy pequena de la poblacion estelar, tienen un papel fundamental en la dindmica
y evolucién del medio interestelar (ISM), dominando el “ecosistema galdctico”. Estos vientos consisten en
flujos de plasma, compuestos principalmente por electrones, protones y particulas «, acelerados por la
intensa radiacién estelar mediante la transferencia de momento desde los fotones hacia los iones presentes

en su atmosfera.

La pérdida continua de masa asociada a estos vientos constituye uno de los principales mecanismos de
retroalimentacién estelar. Durante su evolucion, las estrellas masivas enriquecen quimicamente el ISM al
inyectar elementos sintetizados en su interior, como helio, carbono, oxigeno y neén. Ademés, sus vientos
supersénicos generan extensas burbujas de gas caliente (Weaver et al. 1977), que modifican la estructura
de las regiones H II y regulan la formacién estelar al dispersar o comprimir el material circundante.

Desde el punto de vista estelar, la pérdida de masa, que puede alcanzar tasas del orden de 10~* Mg, yr—1,
es un parametro determinante en la evolucién de las estrellas masivas, condicionando su estructura interna
y su transicion hacia etapas evolutivas como supergigantes, Variables Luminosas Azules (LBV) o estrellas
Wolf-Rayet antes de su colapso final (Chiosi y Maeder 1986). Por eso, comprender los mecanismos fisicos

responsables de estos vientos resulta fundamental para describir la evolucién de las estrellas masivas y su

influencia sobre el medio interestelar.

1.1. Fundamentos de los Vientos Estelares

A diferencia del viento solar, el cual es impulsado principalmente por los altos gradientes de presion
térmica originados en la corona estelar, los vientos de las estrellas tempranas (con temperaturas efectivas
Tex = 10* K) se originan a partir del intenso campo de radiacién emitido, el cual acopla su momento
directamente al plasma a través de transiciones atémicas Bound-Bound (absorcién y dispersion en lineas
espectrales) (J. I. Castor, D. C. Abbott y Klein 1975a). La dindmica global e impacto evolutivo de un

viento estelar se cuantifican mediante dos pardmetros fundamentales. El primero es la tasa de pérdida



de masa (M), que representa la cantidad de materia expulsada por unidad de tiempo y el segundo es la
velocidad terminal del viento (v ), que define la velocidad asintética que alcanza el flujo de plasma a
grandes distancias de la estrella, donde la aceleracién radiativa decae y la velocidad se estabiliza. Para
estrellas O tempranas, vs, puede superar facilmente los 3000 km s~ ', evidenciando la inmensa cantidad

de energia cinética inyectada al medio (Rolf-Peter Kudritzki y Joachim Puls 2000).

1.2. Espectroscopia de Vientos

La evidencia de la existencia de vientos estelares se fundamenta en el analisis espectroscépico de su
radiacién. El diagnéstico proviene de la caracteristica de absorciéon y emisién conocida como perfil P-
Cygni (Beals 1929). Este perfil de linea espectral se forma cuando una estrella estd rodeada por una
envoltura de gas en expansiéon continua y se compone de dos elementos fundamentales: una emisién
ancha desplazada hacia el rojo y una componente de absorcién desplazada hacia el azul (Fig. 1.1).

Fisicamente, la componente de absorciéon azulada se origina en el material del viento que se encuentra
exactamente en la linea de vision del observador, frente al disco estelar. A medida que este gas se aleja
de la estrella y se acerca al observador a velocidades supersénicas, absorbe la luz continua de la fotosfera
y recibe un desplazamiento Doppler hacia longitudes de onda mas cortas. El extremo méas azul de esta
componente de absorcién, donde el flujo retorna al nivel del continuo, proporciona una medida directa de
la velocidad terminal del viento (v ). Por otro lado, el material circunestelar expulsado por el viento que
se expande en todas direcciones (sin interponerse directamente frente al disco estelar) dispersa fotones
hacia la linea de vision, generando la componente de emisién. La intensidad global del perfil de emisién
se relaciona con la densidad de la envoltura, permitiendo derivar la tasa de pérdida de masa empirica

(M) (J. Puls et al. 1996).
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Figura 1.1: Gréfico que ilustra la apariencia espectral del perfil P Cygni (izquierda), asi como la geometria
aproximada del viento estelar que genera dicho perfil (derecha), enfocdndose en una regién de la envoltura
dentro del viento estelar que rodea a la estrella central. (Extraido de Carroll y Ostlie 2006).



1.3. Dinamica y Modelado del Viento Estelar

Dado que estos fenémenos son descritos en base a la expulsion y movimiento de un plasma, se modelan
mediante el formalismo de un fluido. Por lo tanto, para estudiar la dindmica de los vientos estelares,
es fundamental plantear y resolver las ecuaciones hidrodindmicas que los describen, incorporando la
transferencia de momento desde el campo radiativo al plasma. Inicialmente, el enfoque clasico para
abordar este problema asume un sistema simplificado: simetria esférica, un medio homogéneo y un flujo
estacionario. Bajo estas premisas, el formalismo estandar que describe la fuerza radiativa se fundamenta
en la teoria CAK (J. I. Castor, D. C. Abbott y Klein 1975a), y su posterior modificacién, conocida
como m-CAK (A. Pauldrach, J. Puls y R. P. Kudritzki 1986a; Friend y David C. Abbott 1986a). Este
modelo parametrizado caracteriza la transferencia de momento de los fotones a los iones a través de miles
de lineas de resonancia distribuidas a lo largo del espectro, incorporando factores de correccién por el
tamafio finito del disco estelar. La aceleracién radiativa resultante se describe matemaéaticamente mediante

un “multiplicador de fuerza”, una funciéon que depende de tres parametros fundamentales:

Mide el nimero efectivo de lineas espectrales capaces de absorber momento proveniente

del campo radiativo y, por ende, de acelerar el viento.

Estimacion de la cantidad de lineas dpticamente gruesas respecto a la totalidad. Si a =

0, todas las lineas son 6pticamente delgadas; si @ = 1, todas son épticamente gruesas.

Describe el cambio en la tasa de ionizacion del material a medida que el plasma se ex-

pande y desplaza a lo largo del viento.

Dependiendo de los valores de estos parametros y de las condiciones de contorno estelares, la topologia de
la ecuacién de movimiento permite diferentes familias de soluciones. Por un lado, emergen las soluciones
“rapidas”, que surgen para valores bajos del parametro § y se caracterizan por alcanzar velocidades
terminales (v,) altas. Por otro lado, existen las soluciones “lentas”, que se dividen en dos grupos: las
soluciones -slow (Michel Curé 2004), tipicas en estrellas con alta tasa rotacional (donde €, el cociente
entre la velocidad de rotaciéon y la velocidad critica de rotacién, es alto) y las soluciones d-slow, que
aparecen cuando hay cambios importantes en la ionizacién del material a lo largo del viento. En ambas

ramas lentas, los valores de v, decaen significativamente en comparacién con el régimen rapido.



El problema de las regiones prohibidas (Gaps) y la necesidad de simulaciones
dinamicas

A pesar del éxito de la teoria m-CAK para describir estos fenémenos, existe un desafio en el modelado
estacionario, el cual denota la existencia de “regiones prohibidas” o gaps en el espacio de parametros
(2, 6). Utilizando cédigos estacionarios como Hydwind, estudios previos (Venero, M. Curé, Cidale et al.
2016) han demostrado que, para ciertas combinaciones de rotacién y cambios en la ionizacion, el algoritmo
matematico es incapaz de converger a una solucién estable. Historicamente, estos gaps se interpretaron
como manifestaciones de inestabilidades fisicas reales o puntos de “bi-estabilidad”, sugiriendo que el
viento saltaria abruptamente de una solucién rapida a una lenta (Henny J. G. L. M. Lamers, Snow
y Lindholm 1995; Vink, de Koter y H. J. G. L. M. Lamers 1999). Este fenémeno implicaria cambios
dréasticos en la tasa de pérdida de masa (M ) frente a pequenas variaciones en la temperatura efectiva.
Sin embargo, esta interpretacién clasica ha entrado en conflicto con datos observacionales recientes de
grandes colaboraciones como ULLYSES y XShootU, las cuales no encuentran evidencia empirica de estos

saltos en el rango de las supergigantes B (de Burgos et al. 2024).

1.4. Evidencia de discos de decreciéon y paradigmas teodricos

La rotacion estelar modifica significativamente la estructura de estos vientos al romper la simetria esférica
del flujo. En los casos més extremos, esta asimetria puede favorecer la formacién de discos de decrecion,
estructuras que se forman por material expulsado desde la superficie estelar y confinado en el plano
ecuatorial. Estos discos constituyen una caracteristica observacional distintiva de estrellas de rapida
rotacién (estrellas Be y Ble]) (Fig. 1.2). La existencia de estas estructuras estd respaldada por diversas
observaciones. Espectroscopicamente, presentan perfiles de emision de Balmer, particularmente Ha, con
la caracteristica de doble peak, consistente con un disco en rotacién kepleriana o cuasi-kepleriana (Struve
1931; Thomas Rivinius, Carciofi y Martayan 2013). Ademas, el gas ionizado produce exceso de emisién en
el infrarrojo y radio mediante procesos free-free y bound-free (Gehrz, Hackwell y Jones 1974), mientras
que observaciones interferométricas han confirmado tanto el aplanamiento geométrico como la estructura

espacial de estas envolturas (Quirrenbach et al. 1997; Meilland et al. 2007).

Diversos mecanismos fisicos han sido propuestos para explicar el origen de estos discos, compartiendo

como elemento comun la rapida rotacién estelar. Entre los principales destacan:

= Viscous Decretion Disk (VDD): propone que el material expulsado desde la superficie es trans-

portado radialmente mediante viscosidad, formando un disco cuasi-kepleriano (Lee, Saio y Osaki

1991; Okazaki 2001).

= Wind-Compressed Disk (WCD): plantea que la rotacién desvia el viento polar hacia el plano
ecuatorial, generando una zona de compresién de alta densidad. (Bjorkman y Cassinelli 1993),
aunque posteriormente se demostré que fuerzas radiativas no radiales pueden inhibir este mecanismo

en ciertos regimenes (Stanley P. Owocki, Cranmer y Gayley 1996).



l B
v
C
=
«~D
A B C D
(HR 5223) (i Cen) (HR 4823) (0 Agr)

AL /K VAN
\/\JJf\_; J\f\__,_/\/\,_

Fe1rA5169

__)(\/‘\_,_,___v e an e T T /‘Y¥

Figura 1.2: Representacién de una estrella Be en rotacién con un disco circunestelar ensanchado (flared).
Los paneles inferiores muestran los perfiles espectrales esperados para distintos dngulos de inclinacion,
desde una configuracién pole-on hasta una geometria shell (adaptado de Thomas Rivinius, Carciofi y Mar-
tayan 2013).

= Viento biestable inducido por rotacién: propone que el oscurecimiento gravitacional (gravity
darkening) genera un viento polar rdpido y un viento ecuatorial més lento y denso, favoreciendo la

acumulacion de material en el ecuador (Henny J. G. L. M. Lamers, Snow y Lindholm 1995).

Aunque este trabajo no busca modelar directamente los discos de decrecién, estos constituyen un ejemplo
de cémo la rotacion puede modificar la estructura de los vientos estelares. En este contexto, motivan la
necesidad de estudiar modelos hidrodindmicos multidimensionales capaces de describir la dependencia

latitudinal del flujo.

1.5. Inestabilidades Intrinsecas y Vientos Inhomogéneos

Aunque el modelo asume un viento estelar suave y estacionario, existe evidencia observacional que de-
muestra que estos flujos son intrinsecamente inhomogéneos y fragmentados (fenémeno conocido como
wind clumping). Esto se manifiesta explicitamente en la variabilidad temporal de los espectros 6pticos y
ultravioletas, destacando fluctuaciones en las lineas P Cygni y la propagacion de absorciones discretas
(moving bumps) (Eversberg, Lépine y Moffat 1998; Markova et al. 2005). Esta fragmentacién llega a tal
nivel que las colisiones entre densos grumos de gas acttian como la principal razén de la emisién de rayos
X suaves detectada en estrellas masivas (Feldmeier, J. Puls y A. W. A. Pauldrach 1997). Observacional-
mente, la presencia de grumos obliga a reducir las tasas de pérdida de masa (M ) derivadas de diagndsticos
estacionarios. ademas, desde el punto de vista tedrico, la formacién de este medio poroso esta respalda-
da por una inestabilidad intrinseca de la fuerza radiativa, fenémeno comentado originalmente por Lucy

y Solomon 1970. Se sugiere que pequenas perturbaciones cinematicas exponen al gas a fotones no ate-



nuados debido al desplazamiento Doppler, desencadenando una retroalimentacién positiva (Inestabilidad
de Desombreamiento de Lineas o LDI; MacGregor, Hartmann y Raymond 1979; S. P. Owocki y Rybicki
1984).

1.6. Motivacion y Justificacién del Estudio

Aunque la teorfa m-CAK ha permitido describir con éxito los vientos impulsados por radiacién en estrellas
masivas, los modelos hidrodinamicos estacionarios presentan limitaciones importantes. En particular, para
ciertas combinaciones de rotacion y balance de ionizacion, aparecen regiones del espacio de parametros
en las que no es posible obtener soluciones convergentes. Atin no esté claro si estas “regiones prohibidas”
(gaps) representan una propiedad fisica del sistema o una limitacién inherente al tratamiento estacionario.
En este contexto, el objetivo principal de esta tesis es desarrollar e implementar un modelo hidrodindmico
dependiente del tiempo utilizando el c6digo FARGO3D (Benitez-Llambay y F. S. Masset 2016). Al permitir
que el sistema evolucione dindmicamente hasta alcanzar un estado estacionario, se busca determinar si
existe un continuo fisico entre las soluciones rapidas y lentas descritas por la teoria m-CAK, o si los
gaps corresponden efectivamente a transiciones hidrodindmicas reales. Asimismo, dado que las estrellas
masivas suelen presentar altas velocidades de rotacion, este trabajo extiende el estudio a simulaciones
hidrodindmicas 2.5D. Estas representan el célculo en dos dimensiones espaciales (r,0) en coordenadas
esféricas, pero resolviendo las tres componentes del campo vectorial de velocidad y asumiendo simetria
axisimétrica ( a% = 0). Esto permitird analizar c6mo la rotaciéon modifica la estructura latitudinal del
viento, la distribucién espacial de la velocidad y la densidad, asi como investigar la apariciéon y evolucién
de inestabilidades hidrodindmicas responsables de la variabilidad observada en estos sistemas. En con-
junto, el desarrollo de simulaciones dependientes del tiempo permitird estudiar tanto la naturaleza de las
regiones prohibidas del modelo m-CAK como el comportamiento dindmico del viento bajo condiciones

maés realistas, avanzando hacia una descripcion consistente de los vientos radiativos en estrellas masivas.
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Capitulo 2

Teoria de vientos impulsados por

radiacion

2.1. Ecuaciones hidrodinamicas

Tal como mencionado en la secciéon anterior, en las estrellas masivas, el mecanismo que domina la dinamica
del viento estelar es la absorcién de momento proveniente del campo de radiacién. Los fotones emitidos
por la estrella, al ser absorbidos (o dispersados) por el material, le transfieren momento a las particulas
que componen la atmosfera estelar, induciendo una aceleraciéon. Por lo tanto, al tratar con un fenémeno
de plasmas en movimiento, hacemos uso de las ecuaciones de conservaciéon de masa 2.1, momento 2.2 y

energia 2.3 las cuales constituyen las ecuaciones de Navier-Stokes.

0
£+V- (pv) =0 (2.1)
dv 1 1 s 1
8t+(v~V)vpVP+g+p{77V v+(§+3n)V(V~v)] (2.2)
oP ~P\ [ 0p B

Donde la velocidad del fluido v, la densidad de masa p, y la presiéon del gas P son funciones de la posi-
cién y el tiempo. El vector de aceleracién g incluye fuerzas externas, como la gravitacion y la radiacién.
Aunque los coeficientes de viscosidad 7 y £ a menudo se consideran constantes, el gas de baja densidad
que rodea a la mayorfa de las estrellas suele asumirse como no viscoso (n = £ = 0), simplificaciéon que

usaremos de aqui en adelante.

La ecuacién de conservacién de la energia interna depende de la tasa neta de calentamiento/enfriamiento
H(T). Si bien esta ecuacién es formalmente necesaria, en los vientos de estrellas tempranas los procesos
radiativos dominan el balance energético y actiian en una escala de tiempo mucho més corta que la di-
namica del flujo, esto permite asumir equilibrio radiativo. Afortunadamente, la estructura hidrodindmica

altamente supersonica del viento estelar es relativamente insensible a estas variaciones térmicas. Por lo

11



tanto, asumiremos un perfil isotérmico T'(r) = Teg para simplificar el modelo.
Asi, las ecuaciones de conservacién de masa y momento para un fluido no viscoso, junto con la ecuacién
de estado isotérmica, forman un sistema cerrado. Dada la geometria de los entornos estelares, expresamos

estas ecuaciones en coordenadas esféricas.

Bt a o) S pusind) + () = 0 24)
et et B @
R T i =t -A

Para modelar la dindmica del viento que rodea a una estrella caliente, nos basamos en la resolucién de las
ecuaciones hidrodinamicas dependientes del tiempo. En lugar de forzar un estado estacionario, el enfoque
de este trabajo consiste en inicializar el sistema bajo simetria esférica y permitir que el flujo evolucione
temporalmente impulsado por las fuerzas fisicas operantes. Eventualmente, el sistema alcanzard un estado
relajado/estacionario, donde las variaciones temporales locales de las variables del fluido se anulan.
La ecuacién de conservacién de masa dependiente del tiempo en simetria esférica unidimensional (donde
las variaciones en 6 y ¢ son nulas) se expresa como:

% + %%(rzpv) =0. (2.8)
Cuando el sistema evoluciona hasta alcanzar su estado relajado, el término de variacién temporal des-
aparece (9p/0t — 0). Bajo esta condicién, la ecuacién se reduce a una derivada espacial, < (r?pv) = 0.
Al integrar esta expresion a través de una superficie esférica, recuperamos la invariancia de la tasa de

pérdida de masa (M) en cualquier punto del dominio radial:
M = 47r?pv = constante. (2.9)

De manera anéloga, la ecuacién de conservacion de momento lineal (1D) describe como las fuerzas externas
aceleran el fluido a lo largo del tiempo. Considerando el gradiente de presién térmica, la aceleracién

gravitatoria estelar y la fuerza radiacion, la ecuacién general es:

ov ov 10P GM,

A G rads 2.10
3t+var p or r2 + Grad (2.10)

donde G es la constante de gravitacion universal, v es la velocidad radial del viento y ¢4 representa
la aceleracién radiativa. Una vez que el flujo se estabiliza (0v/9t — 0), la derivada espacial convectiva
v(dv/dr) domina la cinemética del fluido. Notamos que la gravedad es la unica fuerza que apunta hacia
la estrella, mientras que el gradiente de presion y la radiacion actiian impulsando el material hacia el

exterior de esta.
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Cerrando el sistema, se caracteriza la termodindamica adoptando una ecuacién de estado para un gas ideal
isotérmico. La presién se define entonces como:
kpT,
P=¢c%p, con c,=4 L= (2.11)
wmy
donde kg es la constante de Boltzmann, my la masa del hidrégeno, i el peso molecular medio y ¢, la

velocidad isotérmica del sonido.

2.2. Fuerza Radiativa de Sobolev

La aceleracién radiativa (fuerza por unidad de masa) debido a un campo de radiacién en un punto 7
estd dada por la integral de la intensidad especifica I,, multiplicada por el coeficiente de extincién masica

(opacidad especifica) k, a través de todos los dngulos y frecuencias:

Grad = }/ }{nyly(ﬁ n)n dQdy (2.12)
¢ Jo

1 [ -
= f/ Ky F, (F)dv
0

c

donde ﬁy es el flujo radiativo y 7 es la direcciéon de propagacion.

Podemos separar la opacidad y el campo de radiacién en procesos del continuo (dominados por dispersién
de electrones para estrellas calientes) y en procesos de lineas. Importante recalcar que, aunque las lineas
espectrales estan presentes en intervalos estrechos de longitud de onda, tienen un rol importante en el
impulso de estos vientos. Esto sucede ya que los atomos ligados empiezan a “resonar”, o dicho de otra
forma, interferir constructivamente con fotones del continuo. Por lo tanto debemos hacer un tratamiento

por separado del impulso de radiacion:

9rad = ggzd + gfad = gfad/grcad = M(t) (213)
Grad = &/ j(){],,(r", a)ndQdy + “—L/ %a(u — )L, (7, 2)dQdy
¢ Jo lineas ¢ 0

Donde o, es la opacidad de dispersién de Thomson, M (t) es el multiplicador de fuerzas (lo comentaremos
més adelante), k7, es la opacidad de una sola linea y ¢ es la funcién perfil de linea normalizada.
Notamos que si el gas en la posicién r estd en movimiento, la frecuencia de radiacion v vista desde r

estard bajo el efecto Doppler (a primer orden) por:

/ 1.
v :y0(1+cn~v(r)>,

con vy siendo la frecuencia emitida y v(r) la velocidad del flujo del gas (no relativista).
Si planteamos el cambio de variable, definiendo un desplazamiento de frecuencia adimensional (desde el

centro de la linea) es unidades de Doppler:

13



x= (”A_I/Z‘)), (2.14)

con Avp = v, - vy, /c siendo el ancho de Doppler y vy, = 1/2kpT/A;mp al velocidad térmica de los iones
del gas (Tipicamente se asume para un gas completamente compuesto por Hidrégeno: 4; = 1).

Por lo tanto tenemos:

rad = "C/OOO 7(5(7?, R dQdy + Y @ /Ooof¢<x _n ”(T)>IV(F, 7)dQdy (2.15)

Iy Uth
meas

Asumiendo que el viento es épticamente delgado a la radiacién del continuo (como ocurre tipicamente
en estrellas tipo O y B), la integral del continuo es simplemente el flujo bolométrico. Para el caso de las
lineas, la intensidad se rige por la ecuacién de transferencia radiativa a través de un perfil de linea ¢(r)
(determinado por el ensanchamiento térmico y natural). John I. Castor 1974 demostré que, debido a que el
flujo es altamente supersénico (Jv(r)| > v, ), los fotones escapan con una distribucién espacial simétrica.
Al ser esta emisién difusa (esencialmente isotrdpica), los empujes radiativos en direcciones opuestas se
cancelan casi perfectamente. Por eso, la contribucién de la funcién fuente local (S,) es despreciable, y la
intensidad puede aproximarse de manera puramente absorbente considerando sélo la atenuaciéon del haz
estelar directo:

L(n) = 7™, (2.16)

Escribiendo la aceleracion radiativa:

F. Avp [ ;-
= / ]f ¢(a: - nv(r))[ﬁ"“e‘”fzd(ldx (2.17)
c c oo th

v

lineas

En un viento cuya velocidad aumenta monétonamente, la integral de la profundidad éptica se puede
simplificar utilizando la aproximacién de Sobolev. Esta aproximacion (ejemplificada en Fig 2.1) asume que
propiedades como la opacidad (k1) y la densidad (p) se mantienen constantes a lo largo de una distancia
corta caracteristica, llamada longitud de Sobolev (Lsp). Si la velocidad del fluido es suficientemente
alta, el efecto Doppler domina la integral, restringiendo la interaccién del fotén a una zona sumamente
estrecha donde su frecuencia entra en resonancia exacta con la velocidad local del gas. Especificamente,
la frecuencia de la linea cambia por un ancho Doppler (Avp) sobre una escala de distancia L., que es la
distancia exacta en la que la velocidad del gas aumenta en términos de una velocidad térmica (vyy,). Por
lo tanto, si esta longitud Lg., es mucho menor que la escala en la que cambia la densidad macroscopica
del fluido (H,), la profundidad déptica pasa a depender exclusivamente de las variables locales.

Vth 14 v

~
~

Lgop =~ = 5 .
b dv/dr < Hp dp/dr — dv/dr

(2.18)

Donde por necesidad v > v;. Con lo anterior, dejamos:

(1) = KLp(r) /Os ¢<$ - W)ds/ (2.19)
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Figura 2.1: Esquema de la aproximacién de Sobolev en un viento estelar supersénico (v >> vy,). (a) A
escala macroscopica, un fotéon emitido por la estrella solo encuentra la resonancia Doppler adecuada con
el gas en una franja espacial sumamente estrecha, denominada longitud de Sobolev (Ls.p). (b) Al realizar
un zoom a la zona de interaccion, el perfil de velocidad se linealiza. Debido a que la escala espacial de
resonancia es microscopica frente a la escala de la estrella (Lso,, < R.), las propiedades macroscépicas
como la densidad (p) y la opacidad de la linea (k1) no logran variar significativamente, justificando la
aproximacién analitica de tratarlas como constantes en este régimen.

Bajo este régimen, el efecto Doppler restringe la interaccion a una capa sumamente estrecha, permitiendo
integrar analiticamente la ecuacién sobre el perfil de la linea en funcién de la profundidad 6ptica de

Sobolev
KLPUth

m (2.20)

To =

También, dada la limitada extensién en frecuencia de la mayoria de lineas espectrales, la intensidad se

puede asumir constante sobre la linea:

Gha= > KLAVD ]{ dQAIC(Q) / e @0 4 (z, 1) (2.21)
C

lineas -

_ KLVoUth " rC 1—e™

lineas
Esto representa la aplicacién general de la aproximaciéon de Sobolev a la fuerza de la suma de lineas
espectrales
Aterrizando el calculo, podemos decir que hay simetria esférica o aproximacién de fuente puntual, por lo

que:

F, = f I°(Q)dQn = (2.22)
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2.2.1. Analisis del aporte de una sola linea

Considerando una tunica linea espectral cuya frecuencia de resonancia se ubica cerca del “peak” de emision
del espectro continuo (donde v,L, = L), su contribucién individual a la aceleracién radiativa toma la

forma:

(2.23)

L Krvg Ly |[1—e™ e
Grad =

c?  4mr? T,

1. Lineas Opticamente Delgadas (7, < 1): Fisicamente esto implica que las transiciones atémicas
son méas débiles o que hay pocos iones que absorban o dispersen. Usando la expansién de Taylor
para el exponencial (e”" &~ 1 — 7,):

1—e™
|: —c - :| -1 = gfad x r2 (2.24)
To

Notamos que en este caso, no hay aporte especial a la aceleracion, solo es un pequeno empuje que

decae con la distancia.

2. Lineas Opticamente Gruesas (7o > 1): Si la linea es muy fuerte, el medio absorbe rdpidamente

todos los fotones en esa frecuencia (e~ = 0)

1—e 7 1
—_— |~ — 2.25
[ To } To ( )
L kv L 1 Vth,
2 : _ 2.26
Irad 2 4mr?T,’ ot To KLpdv/dr (2.26)
L 1dv
L *
_ 1 2.27
Irad 47r?c? (p dr) ( )
Notamos que:
L x dv
9rad dr

Para este caso, el empuje radiativo no depende de que tan fuerte sea la linea (k). Si no que la
unica forma de obtener méds empuje es gracias a la aceleracion del gas, lo cual permite cambiar
la frecuencia resonante local (dado el efecto Doppler) y asi lograr acceder a fotones no atenuados.
Esta es la idea central de la teorfa de vientos estelares (Teoria CAK). Los fotones en el niicleo de
las lineas gruesas se agotan rapidamente, por lo que la tnica forma de exponer material nuevo para

que siga absorbiendo fotones y recibiendo empuje, es acelerando mas el fluido.

2.2.2. Aporte de un ensamble de lineas

En un viento estelar real, la aceleracion radiativa resulta de la contribucién de un ensamble de lineas
espectrales Opticamente gruesas y delgadas. Para describir este efecto, J. I. Castor, D. C. Abbott y Klein
1975b introdujeron una distribucién estadistica de fuerzas de linea, aproximando la suma discreta plantea-
da en la seccion anterior mediante una ley de potencias en funcién de una profundidad 6ptica ponderada

respecto a la dispersién por electrones para un medio en movimiento.
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gTLad o kt™¢, t= ePUth

= o jor" (2.28)

Esta funcién ponderada t representa la profundidad éptica local que la linea tendria si su opacidad fuese

igual a la de dispersién de electrones o.. En base a esta definicién, podemos reescribir lo siguiente:

To =Nl (2.29)

Notamos que el término 7, = k1, /0. encapsula solo las propiedades intrinsecas de la linea (su opacidad
relativa a la dispersién de Thomson). En cambio, el pardmetro ¢ nos habla solo de las variables del viento.
Bajo esta simplificacion, el comportamiento colectivo de todas las lineas del viento queda gobernado por

sélo dos constantes fisicas (previamente mencionadas en la seccién 1.3):

= k: Representa el niimero efectivo de lineas que son capaces de generar un empuje en el viento.

= a: En el rango de 0 < a < 1, mide la importancia relativa entre las lineas 6pticamente gruesas que

dominan la transferencia de momento con respecto a la totalidad.

Finalmente, al sustituir la definicién explicita de ¢, la aceleracién radiativa total por lineas adopta la

siguiente forma:

1 v\ oL
L T el/x
=k 2.30
Irad (aepvth Oor > 4mer? ( )
——
M(t) 95aa

Donde recuperamos el multiplicador de fuerzas que actia sobre la contribucién de radiacién proveniente

del continuo

2.2.3. Efectos del balance de ionizacién

Friend y David C. Abbott 1986a realizaron un calculo exhaustivo de la fuerza radiativa por lineas consi-
derando transiciones desde el hidrégeno hasta el zinc. Este trabajo confirmé la dependencia de la fuerza
con la temperatura y la composicién quimica (a través de la opacidad del continuo o,), e introdujo una
nueva dependencia fundamentada en el estado de ionizacién relativo del viento. Dado que los estados de
ionizacién mas bajos poseen un mayor nimero de lineas, la fuerza radiativa tiende a incrementar con
la densidad electronica n.. Para modelar este efecto, asumen una dependencia de ley de potencias débil

respecto a la cantidad Nyq:

Ny = ”W % 1071 ¢m?, (2.31)

donde W es el factor de dilucién geométrica adimensional. Este factor representa la fracciéon del angulo

solido 2, subtendido por la estrella para un observador a una distancia r, y se define como:

Q. 1 ot ! 347 1 Rz
ngfﬂ/o /H*dudqﬁ 75(17;1*), donde . (r) =1/ — 2 (2.32)

La inclusiéon de W es esencial para tomar en cuenta la geometria esférica de la envoltura extendida. A

medida que el material se aleja de la estrella, la densidad de radiacién se diluye, afectando directamente el
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balance de fotoionizacién-recombinacién. Para un gas completamente ionizado, la densidad electrénica se
puede aproximar como n. ~ p/umg. De esta forma, la expresién modificada para la aceleracién radiativa

por lineas adquiere la forma:

1 8’[} o.L
L i edsx s
Grad < < PUth ) ) \rer? 11 ( )

Donde el exponente § € [0.02,0.20] Para estrellas tipo early-type. Recordando la expresién del multipli-

cador de fuerza planteado anteriormente podemos decir que:

M(t) = kt NP, (2.34)

2.3. Teoria M-CAK

Esta es la teorfa estdndar con la cual se modelan los vientos de estrellas masivas (CAK modificada).
Desarrollada por A. Pauldrach, J. Puls y R. P. Kudritzki 1986b y Friend y David C. Abbott 1986b,
consideraron la correccién del tamano finito del disco estelar, dado que la teoria CAK planteaba a la
estrella como una fuente puntual. En la ilustracién (2.2) se representa como es la correccién en si y por
lo tanto explica como los fotones no son solo recibidos en la direccién radial, sino también en todo dngulo

subtendido por la fuente, visto desde una distancia r. Al introducir este efecto, aparece la expresién del

Figura 2.2: Comparacién geométrica entre la aproximaciéon de estrella puntual y el factor de correccién
de disco finito en la teoria m-CAK.

/7
\

factor de correccién C'F' en el multiplicador de fuerzas, el cual tiene la siguiente forma:

(L+ o) — (1 — op2)i+e

O = T ajo o) 2)

Donde en este caso . representa el coseno del angulo medio medido desde el centro de la estrella y el

borde del disco estelar, mientras que o se define de la siguiente manera:

r Ov
— -1 2.
o o (2.35)

Con esto, el término de aceleracion debido a las lineas queda de la siguiente forma:
L c
Irad = M(t)grad (236)

= kt= N}, CF¢S,, (2.37)
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Finalmente, al reemplazar con las expresiones de t y gf’;d, la componente de linea de la aceleracién

radiativa se representar de la esta forma:

«@ §
gL, = k<8”/a’"> Tels (”e“)> CF (2.38)

Gepvr ) Amer2 \ W (r

2.4. Rotacion Estelar: Efectos Centrifugos

A diferencia de los fluidos incompresibles, las estrellas masivas centralmente condensadas no conservan
su volumen al rotar, sufriendo un achatamiento u oblateness donde el radio ecuatorial se expande. Asu-
miendo un radio polar constante R, el potencial gravitacional efectivo puede aproximarse mediante los
equipotenciales de Roche:

GM, 1

O(r,0) = — 592 r? sin” 0 (2.39)

t
r ro

Donde ., es la velocidad angular constante del cuerpo. La superficie de una estrella rotante estard
confinada en base a superficies equipotenciales, y si el radio polar (# = 0) r = R, es especificado,

recuperamos:

Figura 2.3: Secciones transversales ecuatoriales de superficies equipotenciales de Roche, para una distribu-
cién uniforme de valores de w entre 0 y 1.05, en incrementos de 0.05. La curva punteada es una superficie
representativa cuando w=1.0 (Limite critico) y la curva roja w=1.05 representa la ruptura estelar

r = R,(0) al resolver la ecuacién cubica para R,. En practica, la velocidad angular €,.,; no siempre es
conocida. Para aquel caso la velocidad de la estrella en el ecuador Ve, se utiliza. Tomando en cuenta
el primer caso (€, conocido), se debe plantear una velocidad angular de quiebre/critica {2.,;;, para la
cual V@ es magnitud cero en el ecuador (6 = 7/2). Cuando Q,o; = Qcrit, €l radio R.(7/2) = Req llega a

su méximo valor posible Req = (3/2)R,. Cuando Q¢ < ¢rit, se define una tasa fraccional de rotacién
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w = Qpot /Qerit, por lo tanto:

GM, 8G M,
Qro = chi = =
t W erit ”\/ R?, “’\/ 27R?

Donde 0< w <1 para un equipotencial estelar cerrado.
Dado este planteamiento (Revisar la derivacién en el apéndice A), la ecuacién que describe el radio a la
superficie de la estrella en funcion de la colatitud se expresa como:

3R,

R.(0) = wsing

(2.40)

7+ cos™ ! (wsin 9)1
3

Nota: De acé en adelante, definiremos la tasa de rotacién adimensional w como 2 por temas de conven-

cion.

2.5. Wind Compressed Disks

La rotacion estelar modifica la estructura del viento mediante efectos centrifugos y fuerzas de Coriolis,
rompiendo la simetria esférica del flujo e introduciendo una dependencia latitudinal en sus propiedades.
Para parametrizar estos efectos en las simulaciones adoptaremos el formalismo del modelo Wind Com-
pressed Disk (WCD) propuesto por Bjorkman y Cassinelli 1993, el cual incorpora la dependencia con
la rotacién de la velocidad terminal y de la pérdida de masa a partir de los resultados obtenidos por

Friend Abbott1986.

2.5.1. Parametrizacion del campo de velocidades

La componente radial del viento se describe mediante una ley (3, cuya velocidad terminal depende de la

colatitud debido a la reduccién de la gravedad efectiva producida por la rotacién,

R.(0)\"
vp(1,0) = v + Voo () (1 — ()> (2.41)
r
Esta dependencia latitudinal se puede expresar como:
Urot . 7
Voo (8) = V00 (1 - sin 0) (2.42)
Verit

donde v o corresponde a la velocidad terminal polar, v, es la velocidad de rotacién ecuatorial, veri: la
velocidad critica y v = 0.35 es el valor adoptado por el modelo WCD que nos indica la sensibilidad de
Uso @ la reduccién de la gravedad efectiva causada por la fuerza centrifuga a medida que nos desplazamos
hacia el ecuador.

La componente azimutal se obtiene suponiendo conservacién del momento angular especifico,

vg(r,0) = Vyor ( R*r(e)) sin 6 (2.43)
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Inicialmente se adopta vy = 0, permitiendo que la evolucién del sistema determine de manera autocon-

sistente esta componente durante las simulaciones.

2.5.2. Distribucién de masa y densidad

La tasa de pérdida de masa también presenta una dependencia latitudinal, definida por:

€
M(9) = M, (1 ~ Yot gin 9> (2.44)
Verit
donde My representa la tasa de pérdida de masa polar y € = —0.43 cuantifica la eficiencia con la que

la fuerza radiativa logra levantar material de la fotosfera cuando la gravedad efectiva se debilita en el
ecuador. Por lo tanto la distribucion inicial de densidad se obtiene directamente a partir de la ecuacién
de continuidad y las variables con sus respectivas dependencias angulares,

M(9)

p(r.0) = 4mr2v,.(r,0) (2.45)

2.5.3. Limitaciones del modelo WCD Yy justificacion metodolégica

Aunque el modelo WCD constituye una descripcién sencilla del efecto de la rotacion, estudios hidrodi-
namicos posteriores mostraron que la convergencia del viento hacia el ecuador puede verse inhibida por
fuerzas radiativas no radiales (Stanley P. Owocki, Cranmer y Gayley 1996). Estas componentes, ausentes
en la formulacion original de WCD, pueden ser comparables a la aceleracién efectiva local y modificar
significativamente la trayectoria del flujo, evitando la formacién de un disco comprimido en determinados
regimenes de rotacion. A pesar de estas limitaciones, el modelo WCD es 1til para definir condiciones ini-
ciales de un viento rotante. En este trabajo no se emplea como un modelo fisico de formacién de discos,
sino como una aproximacién para introducir una dependencia latitudinal en la velocidad y la pérdida de
masa antes de la evoluciéon hidrodindmica. En consecuencia, esta evolucion serd calculada integramente
mediante las simulaciones hidrodindmicas, permitiendo evaluar de forma autoconsistente el efecto de la
rotacién sobre la distribucién de velocidad, densidad y la posible apariciéon de estructuras ecuatoriales e

inestabilidades.
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Capitulo 3

Simulaciones y Métodos Numéricos

En este capitulo se mencionan las metodologias numéricas utilizadas para estudiar los vientos estelares.
Para comprender la fisica de estos flujos, se necesita resolver sistema de ecuaciones no lineales que go-
biernan la hidrodinamica. Histéricamente, el tratamiento de este problema computacional se ha dividido
en dos grandes paradigmas: los métodos estacionarios y los métodos dependientes del tiempo. Compren-
der las ventajas y limitaciones fisicas de cada enfoque es fundamental para justificar las herramientas
adoptadas en esta investigacién. Con este propésito, en las siguientes secciones se detallan las condiciones

iniciales, la configuraciéon geométrica de los dominios computacionales y la metodologia implementada.

3.1. Meétodos Estacionarios y sus Limitaciones

En los enfoques estacionarios, el estudio hidrodindamico se simplifica asumiendo a priori que el sistema
ha alcanzado un estado de equilibrio (9/9t = 0). Esta aproximacién permite reducir las ecuaciones
diferenciales parciales a un sistema de ecuaciones diferenciales ordinarias. Computacionalmente, este
sistema suele resolverse empleando algoritmos iterativos de busqueda de raices (método de Newton-
Raphson). En términos generales, estas herramientas resultan eficientes y de bajo costo computacional
cuando el fluido presenta un comportamiento suave. Sin embargo, la aplicacién de estos algoritmos a los
vientos estelares mediante la teoria m-CAK presenta profundos desafios. La principal debilidad de estos
métodos es que asumen la existencia de una solucién tnica a través de gradientes locales. Por el contrario,
la topologia de la ecuacion de movimiento para vientos impulsados por radiacién es altamente no lineal
y estd gobernada por una compleja estructura de multiples puntos criticos (Michel Curé e Ignacio Araya
2023).

En regimenes fisicos exigentes, como los que involucran una alta rotacién estelar (€ — 1) o variaciones
en la ionizacién del viento (altos valores del §), esta topologia matemadtica se complejiza. Bajo estas
condiciones, el método estacionario se vuelve sensible a la condicién inicial entregada al algoritmo. Al
intentar converger, el sistema suele desestabilizarse, saltando entre distintas familias de soluciones (rdpidas
o lentas) o perdiendo la capacidad de localizar el punto critico exacto que conecta fisicamente la fotosfera

con el medio interestelar. El mayor riesgo de este enfoque es que los codigos suelen interpretar esta
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divergencia como la inexistencia de una solucién fisica, dando origen a los supuestos gaps o regiones
prohibidas en el espacio de parametros. Esta limitacién intrinseca es la que motiva a la transicién hacia
métodos dependientes del tiempo. En lugar de forzar la bisqueda de una raiz, el enfoque temporal permite

que el sistema evolucione de manera natural hacia su estado de equilibrio.

3.2. Meétodos dependientes del tiempo

A diferencia de los métodos estacionarios, una simulacién tiempo-dependiente resuelve las ecuaciones de
Navier-Stokes integrandolas paso a paso en el tiempo. El viento se inicializa y se deja evolucionar bajo
la influencia continua de la aceleracién radiativa, la gravedad y la rotacién. La ventaja de este enfoque
es que no se “busca” matematicamente una raiz, simplemente se permite que el sistema evolucione de
forma natural hacia el equilibrio en base a las fuerzas fisicas. Ademaés, dado que la evidencia observacio-
nal presentada en la introduccién demuestra que los vientos son estructurados, variables y susceptibles
a inestabilidades, la suposiciéon de un estado estacionario resulta insuficiente. Para superar los limites
impuestos por los métodos estacionarios, esta investigaciéon emplea el cédigo FARGO3D, adoptando un

enfoque dependiente del tiempo.

3.2.1. FARGO3D

FARGO3D (Benitez-Llambay y F. S. Masset 2016) es un cédigo de uso publico principalmente disefia-
do para el estudio de discos astrofisicos. Este resuelve las ecuaciones de Navier-Stokes y la ecuacién de
continuidad en una malla euleriana. FARGO3D utiliza métodos numéricos de diferencias finitas, que in-
volucran principalmente el algoritmo Fast Advection in Rotating Gaseous Objects (FARGO) (F. Masset
2000), para simular la evolucién dindmica de sistemas astrofisicos en presencia de diversas fuerzas. Sus
opciones de modelo pueden ser tanto en 1D, 2D o 3D (en geometrias cartesianas, cilindricas o esféricas).
En esta instancia, definimos un setup donde modificamos la subrutina, condiciones iniciales y de borde
del sistema de tal modo de incorporar el término de aceleracién de linea m-CAK (1D) ademés del poste-
rior achatamiento de la estrella (2.5D) a las ecuaciones gobernantes. Las simulaciones fueron realizadas

considerando solo la presencia de gas en 1D y 2.5D.

3.3. Implementacién y Metodologia

Para que las simulaciones representen bien la fisica de los vientos estelares impulsados por radiacién, es
importante definir un conjunto adecuado de parametros estelares, condiciones iniciales y de frontera en
el c6édigo FARGO3D. En esta seccién, detallaremos las configuraciones y posprocesamiento empleado para
caracterizar computacionalmente los vientos estelares, tanto para modelos con simetria esférica (1D) como

para aquellos con deformacion rotacional (2.5D).
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Figura 3.1: Esquema de la grilla escalonada en el plano meridional (r,6). Las cantidades escalares como
la densidad (p) residen en los centros de las celdas (azul), mientras que las componentes vectoriales como

la velocidad se evaltian en las interfaces perpendiculares a su direccién de flujo (rojo y verde). Las celdas

fantasma (ghost cells) se utilizan para imponer las condiciones de borde en la superficie estelar.

3.3.1. Implementaciéon 1D

Para realizar el andlisis de la estabilidad de las soluciones m-CAK, creamos un setup en el cual mo-
dificamos la subrutina que maneja la evolucién temporal del sistema, donde se integra la dindmica y
fuerzas sobre el fluido en la direccién radial. El cédigo calcula dindmicamente la profundidad éptica local,
t = (gepven)/(dv/dr), para evaluar el multiplicador de fuerza radiativa junto al factor de correccion de

disco finito CF' (Ec. 2.38). Esta aceleracion radiativa se suma al gradiente de presién y al potencial gra-

vitatorio para actualizar el campo de velocidades en cada paso de tiempo mediante transporte advectivo.

Planteando la condiciones iniciales del sistema, establecemos la termodinamica del gas determinando la

. . P kBT,
velocidad del sonido térmica cg 2B -gas

YTt donde kp es la constante de Boltzmann y my es la masa
del hidrégeno. Seguidamente, inicializamos el viento utilizando una ley-3 v,.(r) = vg + Vo (1 - R*) para

T
conectar la inyeccién subsonica en la base estelar con la velocidad terminal. Para asegurar la consistencia
fisica inicial, el perfil de densidad proviene directamente de la ecuacién de continuidad asumiendo un flujo

constante, p(r) = M /(4mr?v,(r)). Por su parte, la rotacién del fluido se establece conservando el momento
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angular desde la superficie de la estrella, definiendo la velocidad azimutal como vg(r) = vyt (Ra /7).

Respecto a las condiciones de borde, se defini6 la posicién de la fotosfera en el borde interno (r = R.). En
este limite, implementamos una condicién de valor fijo (fized-value) con una densidad de masa constante
po = 107! [g/em?®] y una velocidad de inyeccién subsénica vy = cs/4. Esto es crucial para establecer
un reservorio base estable. Siguiendo a I. Araya, M. Curé, ud-Doula et al. 2018, esta configuraciéon de
densidad fija en un régimen 6pticamente delgado (donde la profundidad éptica de Rosseland se encuentra
en Tres ~ 0.096 para el modelo T19) permite que el viento se relaje de forma autoconsistente, evitando las
inestabilidades numéricas que ocurren cuando la conexién se ubica en zonas épticamente gruesas (Josiek

et al. 2025).

El espaciado de la malla en la direccién radial (r) es logaritmico. Esta eleccién permite obtener una
mayor resolucion espacial cerca de la superficie estelar, justo en la regién de aceleracién inicial. El limite
interno del dominio coincide con el radio polar de la estrella (R. = 0.186 en unidades de cddigo para
T19), extendiéndose hasta un limite externo de Ry.x = 18.6, cubriendo asi una distancia equivalente a
100R,. En el limite externo de la grilla, se tiene que el fluido “escape” del dominio computacional, asi
evitando reflexiones numéricas que alteren la evolucién del viento. Finalmente, la resolucién del domino

radial estd descrita por N, = 2048 celdas.

Para hilar y permitir una comparacién directa con estudios hidrodindmicos estacionarios previos, adopta-
mos los pardmetros estelares definidos por Venero, M. Curé, Cidale et al. 2016. Seleccionamos tres modelos
representativos que abarcan el rango espectral de las estrellas supergigantes B (B-supergiants): T15 (tipo
tardio, Teg = 15000 K), T19 (tipo medio, Tog = 19000 K), y T25 (tipo temprano, Teg = 25000 K). Las
propiedades fisicas y los correspondientes parametros de las fuerzas de linea («, k) para cada modelo se
detallan en la Tabla 3.1. Con respecto a la composiciéon quimica, adoptamos abundancias solares para
todos los modelos, con una razén de helio-hidrégeno de Ny./Np = 0.1. Dado el rango de temperaturas
estudiado, asumimos que el viento se mantiene completamente ionizado, resultando en un peso medio
molecular de x4 = 0.636 y una opacidad de dispersién de electrones fija de o, = 0.34 [cm?/g]. Para estas
simulaciones se dejé evolucionar el sistema por 4 afios, asegurandose de que el sistema alcance un estado

estacionario, guardando la informacién del estado dindmico cada 1 afio.

Llevando a cabo una exploracién completa, se realizaron un total de 567 simulaciones tiempo-dependientes.
Para cada configuracion estelar, la tasa adimensional de rotacién se varié en el rango 2 € [0.0,0.9], mien-
tras que el pardmetro de ionizacién ¢ se exploré en el intervalo [0.0,0.40] con una resolucién uniforme de

Ad =0.02.

Cuadro 3.1: Pardmetros estelares y del viento para los modelos representativos. Masa (M, ), luminosidad
(L), y el pardmetro de Eddington (T'.) son derivados a partir de Teg, logg, y R, siguiendo la relacién
estandar para atmésferas de hidrogeno ionizadas.

Model Tog (K) logg Ry (Re) M, (Mg) log(L/Lg) T, e 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
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3.3.2. Implementacién 2.5D

En esta configuracion, se modifico el setup usado en al seccién 3.3.1 para incluir la extension del dominio en
la coordenada latitudinal. Con respecto a la subrutina, se mantuvo la misma prescripcion de la aceleracion
de radiaciéon unidimensional con el fin de preservar el mecanismo WCD y no introducir componentes no
radiales al término. Uno de los principales cambios fue la modificacién del potencial de la estrella. En
lugar del potencial Newtoniano esférico, implementamos una aproximacién de equipotencial de Roche

que incorpora la aceleracién centrifuga efectiva (Ec. 2.39).

Dado los cambios mencionados, se reformularon las condiciones iniciales del setup a partir de la depen-
dencia angular presente en el radio estelar (ec. 2.40) y en los términos de densidad, velocidades y tasa de
pérdida de masa, descritas en la seccién 2.5. Tomando en cuenta que ahora el limite interno del domino es
funcién de 6, se requiri6 establecer la zona de inyeccion del viento de forma dindmica para que el cédigo
mantuviera la forma achatada de la estrella durante la duracién de la simulacién. Esto se hizo fijando
la condicién (fized-value) (po = 10711 [g/cm®] y vg = ¢4/4.) para valores del dominio radial que fueran

inferiores a la prescripcién de R, (f) definida previamente.

Como la implementacién anterior, se usé una malla espaciada logaritmicamente, con un una extension
méxima de 100R,. En esta prescripcién, el dominio se expande al plano meridional (r,8) con una resolu-
cién espacial de 1024 x 1024 celdas (N4 = 1). La coordenada de colatitud (6) abarca desde 6yin = 0.05
rad hasta 0y,x = 3.09 rad (~ 7 — 0.05). Estos recortes en los bordes se implementaron para evitar sin-
gularidades numéricas y divisiones por cero en el eje polar del sistema de coordenadas. En relacion al
tiempo de integracion, el sistema se dejé evolucionar por 1 ano, tomando capturas de la dindmica del

viento cada 8.76 horas.

Con respecto a los modelos estelares, en estas simulaciones sélo se trabajé con T19 (k = 0.32) con sus
respectivos parametros descritos en la tabla 3.1. De igual forma que en las configuraciones unidimensio-
nales, las simulaciones 2.5D mantienen las abundancias solares (Nyo/Ny = 0.1), garantizando la misma

formulacién tanto para el peso medio molecular como para la opacidad de dispersiéon de electrones.

Finalmente, para el analisis multidimensional de estos vientos, la exploracién del espacio de pardmetros
se estructurd en dos fases. Inicialmente, evaluamos cémo la rotacion (2=[0.3, 0.6, 0.9]) induce la acumu-
lacién de material en el plano ecuatorial fijando el pardmetro de ionizacién arbitrario § = 0.25. De esta
forma estudiamos las dependencias latitudinales de la densidad y velocidad radial, ademés de los campos
de velocidad y como son influenciados por la rotacién. Posteriormente, para investigar el desarrollo de
inestabilidades hidrodinamicas y turbulencia, realizamos un barrido més exhaustivo restringido al régi-
men de alta rotacién (2 €[0.6, 0.95]). En este dominio, el pardmetro 0 se varié sistemdticamente en el

rango de [0.0,0.40] con una resolucién de A§ = 0.02.
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Figura 3.2: Diagrama de flujo del algoritmo implementado en FARGO3D. El esquema detalla el ciclo compu-

tacional principal y resalta las diferencias fisicas clave implementadas entre el modelo unidimensional (1D)
y el bidimensional axisimétrico (2.5D).
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Capitulo 4

Resultados y Discusion

4.1. Simulaciones 1D

En esta seccién se presentan los hallazgos obtenidos de la exploracién sistemética del espacio de para-
metros (£2, ) mediante simulaciones hidrodindmicas dependientes del tiempo. El enfoque principal serd
estudiar los mecanismos detras del los gaps reportados en estudios previos y comparar nuestras soluciones
obtenidas con los métodos estacionarios. ademéas de una caracterizacion sobre el régimen del Weak wind,

donde k£ = 0.1 para T19.

4.1.1. Existencia Global de Soluciones y el Cierre del Gap

Las simulaciones dependientes del tiempo revelan una distribucién de soluciones continua en el espacio de
pardmetros (£, §). La figura 4.1 muestra las velocidades terminales (v, ) resultantes y las tasas de pérdida
de masa (M ) para los tres modelos estelares. Los rectdngulos blancos solapados sobre los mapas de T15
y T19 indican las zonas “prohibidas” reportadas por Venero, M. Curé, Cidale et al. 2016, donde el cédigo
estacionario Hydwind (Michel Curé 2004) falla en converger. Un resultado central de este trabajo es la
demostracién de que las (gaps) no representan una ausencia de soluciones. Sin importar el tipo espectral
o la tasa de rotacion, el enfoque tiempo-dependiente logra alcanzar un estado estacionario en la totalidad
del dominio. En el caso de las supergigantes tipo B tardias y medias (T15 y T19), la velocidad terminal
decrece de manera mondtona conforme se incrementa §, transitando suavemente desde un régimen de
viento rapido hacia uno lento, sin exhibir discontinuidades. Los gradientes de color presentados en la
Figura 4.1 evidencian que esta transicién ocurre justamente a través de las areas demarcadas. Esto sugiere
que el gap no representa una region sin soluciones fisicas, sino mas bien un dominio donde la topologia
del flujo se pone méas compleja. Esto probablemente involucra la aparicién de multiples puntos criticos

o la coexistencia de soluciones que impiden la convergencia algoritmica de los modelos estacionarios

tradicionales.

En cuanto a la tasa de pérdida de masa, las simulaciones revelan una profunda dependencia respecto
a los pardmetros estelares, la velocidad de rotacién y las variaciones de ionizacién dictadas por §. Para

el modelo de referencia T15 (k = 0.32), la magnitud de M fluctiia de forma continua dentro del orden
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de 1075 My yr~!. En ausencia de rotacién (Q = 0), la tasa decae moderadamente de 0.83 a 0.31 x
107% Mg yr~—! a medida que § crece. Por el contrario, en regimenes de rotaciéon extrema (Q = 0.9), este
valor crece hasta 2.01 x 1076 My, yr~!. Este patrén de comportamiento se mantiene coherente a través
de los modelos estandar, donde la aceleraciéon radiativa posee la eficacia necesaria para sostener el gran

flujo expulsado.

En el caso de la supergigante tipo B temprana (T25), investigaciones previas (Venero, M. Curé, Cidale
et al. 2016) reportaron tnicamente una rama de soluciones rapidas. No obstante, nuestras simulaciones
(paneles inferiores de la Figura 4.1) corroboran la existencia de soluciones estables incluso hasta ¢ = 0.40.
Sin embargo, se observa una diferencia fisica importante. Atn para valores elevados de ¢, la velocidad
del viento se mantiene considerablemente alta (vs, = 1000 km s~!). Esto implica que, para estrellas de
alta luminosidad, la fuerza radiativa es lo suficientemente intensa como para evitar que el flujo decaiga

hacia un régimen estrictamente “lento” (vs, < 500 km s~!) dentro del espacio de pardametros clésico del

modelo m-CAK.

4.1.2. Validaciéon y Continuidad de la Transicion

Para poder validar nuestra implementacién tiempo-dependiente y poder cuantificar el comportamiento del
viento a través de la fase transitoria del régimen rapido al lento, se compararon los resultados obtenidos
directamente con las soluciones estacionarias reportadas por Venero, M. Curé, Cidale et al. 2016 para el

modelo T19 (2 = 0.0).

A lo largo de todo el espacio de pardmetros, incluyendo tanto el régimen de viento répido (§ < 0.20)
como el lento (6 > 0.30), encontramos una concordancia exacta con las predicciones estacionarias. Los
valores de la velocidad terminal son bésicamente idénticos a los resultados m-CAK, lo que confirma
que nuestra implementacién dependiente del tiempo recupera con precisiéon la fisica estacionaria. Esta
convergencia valida que la velocidad de inyeccién fotosférica adoptada (vy = c¢s/4) y la condicién de
borde de densidad fija sincronizan efectivamente el flujo dependiente del tiempo con las condiciones de
regularidad m-CAK.En la regién previamente identificada como una brecha o gap (0.21 < § < 0.28,
drea demarcada), la velocidad terminal sigue una trayectoria continua que coincide con la rama teérica
m-CAK con alta precisién. El “cambio de ritmo” observado en la curva de v (Fig. 4.2, panel superior)
es una propiedad intrinseca de la topologia de la solucion m-CAK y no un artefacto numérico. Nuestro
enfoque dependiente del tiempo demuestra que esta transicién es hidrodindAmicamente estable y se puede
alcanzar de manera continua, sirviendo de puente entre los regimenes rapido y lento y resolviendo los

problemas de convergencia propios 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 (6 2 0.30). Como se muestra en el panel inferior de la Fig. 4.2, los modelos
estacionarios predicen un aumento repentino y exponencial (“salto”) en M inmediatamente después de
la brecha. En contraste, nuestros resultados dependientes del tiempo revelan un aumento moderado y

mondtono en M. Mientras que las predicciones estacionarias inflan M por un factor de aproximadamente
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Figura 4.1: Mapas de velocidad terminal (vs, izquierda) y tasas de pérdida de masa (M, derecha)
en el espacio de pardametros (§2,d) De arriba hacia abajo: Modelo T15 (late B-supergiant), T19 (mid
B-supergiant), y T25 (early B-supergiant). El gradiente de color indica la magnitud de las soluciones
estacionarias estables encontradas por las simulaciones tiempo-dependientes. Los rectangulos blancos
superpuestos en T15 y T19 indican las zonas prohibidas previamente reportadas en (Venero, M. Curé,
Cidale et al. 2016), Donde no habia una aparente solucién. Nuestros resultados denotan transiciones
continuas entre los resultados estables en el dominio completo, llenando estos ’gaps’
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Figura 4.2: Comparacién cuantitativa entre nuestras simulaciones dependientes del tiempo (lineas/circulos
azules) y los resultados estacionarios de (Venero, M. Curé, Cidale et al. 2016) (cuadrados negros) para
el modelo T19 sin rotacién (2 = 0.0). Panel superior: Velocidad terminal vs. pardmetro de ionizacién 4.
Panel inferior: Tasa de pérdida de masa vs. ¢. El drea achurada en gris indica el “gap” (brecha) reportado
en el estudio estacionario. Nétese la inflexién en la curva de velocidad a través de la brecha y el incremento
acotado en M en el régimen de viento lento, contrastando con el salto estacionario (ver texto para la
discusién).

4 a través de la transicion, las simulaciones muestran un aumento mucho mas suave (de aproximadamente
1.10 a 2.37 x 107 5Mgyr—1). Esta discrepancia surge de las condiciones de borde. El c6digo estacionario
Hydwind fija la profundidad dptica a un valor constante caracteristico (eg., 7, = 2/3). Esto genera que,
en el régimen de viento lento donde el gradiente de velocidad es poco pronunciado, la escala de altura
de densidad aumenta. Para mantener una profundidad optica integrada constante 7, = [ pdr bajo estas
condiciones, el solver estacionario esta forzado a aumentar la densidad base en la fotosfera, induciendo

este salto en la tasa de perdida de masa.

Al fijar la densidad fotosférica (po) lo cual, siguiendo a I. Araya, M. Curé, ud-Doula et al. 2018, es una
condicion fisicamente mas robusta para un reservorio subsénico estable, el flujo de masa se determina de
manera autoconsistente por los requerimientos del punto sénico. Esta condicién basicamente trata a la
fotosfera como un borde hidrostatico estable determinado por la estructura estelar, independiente de la
dindmica del viento. Esto resulta en un aumento estable y acotado en la pérdida de masa en lugar de un

descontrol artificial.
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Es importante destacar que nuestro comportamiento monétono y continuo de M concuerda excelen-
temente con las observaciones empiricas mas recientes (Verhamme et al. 2024; de Burgos et al. 2024;
Bernini-Peron et al. 2024), las cuales demuestran la ausencia de un salto abrupto de biestabilidad en
supergigantes B de diversos entornos de metalicidad. Esto sugiere que las sobreestimaciones de M en mo-
delos estacionarios y proyectos recientes de espectroscopia cuantitativa I. Araya, M. Curé, Machuca et al.
2025, e.g., ISOSCELES, pueden tener un origen metodolégico asociado a su formulacion estacionaria,

maés que fisico.

4.1.3. Estructura y Consistencia del Flujo

Para investigar el mecanismo fisico que modula la estabilidad dentro de los gaps, analizamos la estructura
radial del viento. La figura 4.3 muestra los perfiles de velocidad v, (r) (panel superior) y la distribucién de
densidad p(r) (panel inferior) para el modelo T19 (2 = 0.0) correspondientes a tres estados de ionizacién
representativos: el régimen rapido (§ = 0.10, linea azul continua), la regién de la brecha o gap (§ = 0.26,
linea verde discontinua) y el régimen lento (6 = 0.40, linea roja punteada). La solucién rapida (6 = 0.10)
exhibe la topologia convexa estandar tipica de los vientos m-CAK. Su perfil de velocidad experimenta una
aceleraciéon rapida cerca de la superficie estelar (r < 2R, ) y transita suavemente hacia un aplanamiento
asintético alrededor de r ~ 10R, a medida que se acerca a la velocidad terminal. En consecuencia, el
perfil de densidad presenta un declive pronunciado esperado, impulsado tanto por la expansion esférica

como por la rapida aceleracién (p o< r=2v71).

En contraste, la solucién dentro del gap (6 = 0.26) revela una estructura mas compleja. Como se muestra
en el panel superior de la Fig. 4.3, el viento se acelera inicialmente cerca de la fotosfera pero encuentra
un marcado “quiebre” (kink) en la velocidad dentro de la regién 2 R, < r < 10 R,. En esta region, la
aceleracién radiativa es suprimida localmente por el término (n,/W)? en el multiplicador de fuerza. Dado
que ne x p, este término introduce una dependencia gine o p°, la cual reduce la eficiencia del impulso
a medida que disminuye la densidad del viento, provocando el estancamiento observado antes de la fase
de aceleracién final. Esta caracteristica cinemaética tiene una contraparte hidrodinamica directa en la
estructura de la densidad (panel inferior). En la regién de la meseta de velocidad, donde dv,./0r = 0,
la caida de la densidad se vuelve puramente geométrica (p o< r~2). 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 la brecha y en el régimen lento conducen a densidades

de masa més altas a lo largo de todo el viento en comparacién con la solucién réapida.

Finalmente, la solucién lenta (6 = 0.40, linea roja punteada) representa un régimen estable distinto. A
diferencia de la solucién dentro del gap, no exhibe una meseta de velocidad. En su lugar, muestra un perfil
de aceleracién monétono pero significativamente mas plano en todo el dominio. La velocidad terminal
es baja (Ve ~ 260 km s~1), y la densidad se mantiene consistentemente més alta que en los regimenes
rapido y del gap debido a su menor velocidad. Esto confirma que la rama “lenta” es una solucion robusta

y continua donde el empuje radiativo es menos eficiente pero estable.

Dado estos resultados sugerimos que la incapacidad del cédigo estacionario HYDWIND para encontrar
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Wind Structure: T19 (Q=0.0)
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Figura 4.3: Estructura del viento para el modelo T19 (2 = 0.0) en el régimen rdpido (6 = 0.10, linea
azul continua), la region del gap (6 = 0.26, linea verde discontinua) y el régimen lento (6 = 0.40, linea
roja punteada). Panel superior: Perfiles de velocidad radial. La solucién dentro de la brecha exhibe una
meseta de velocidad o “quiebre” (kink) que se extiende desde 2 R, hasta 10 R,. Panel inferior: Perfiles
de densidad de masa (escala logaritmica). Los perfiles de densidad son consistentes con sus respectivos
regimenes de velocidad, donde velocidades mas bajas resultan en niveles de densidad maés altos, tal como
lo requiere la conservacién de la masa.

soluciones en este régimen estd ligado a la dificultad numérica para resolver la topologia compleja del
flujo. Dado que nuestro enfoque permite que el sistema se relaje naturalmente y logre encontrar un
puente estable entre soluciones, la aparicién de esta compleja estructura cinematica indica que el viento
transita por un régimen fisicamente inestable. En general, los métodos estacionarios se basan en integrar
la ecuaciéon de momento desde el punto sénico en adelante, tipicamente buscando por una condicién de
regularidad especifica para un solo punto critico. La apariciéon de esta meseta extendida implica que el
gradiente de velocidad dv/dr tiende a 0 dentro del flujo supersénico. Esta topologia probablemente crea
multiples puntos criticos o se asemejan a una singularidad, causando que los métodos de integracion

estandar diverjan.

En contraste, nuestro enfoque permite que el sistema se relaje naturalmente, ajustando su estructura
de densidad para conservar el flujo de masa. Sin embargo, la emergencia de esta compleja estructura
cinematica indica que el viento ocupa un equilibrio metaestable. Esto sugiere un panorama hidrodindmico
rico donde podrian coexistir miltiples ramas de soluciéon, similar a la biestabilidad reportada en el dominio

rotacional por I. Araya, M. Curé, ud-Doula et al. 2018.
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4.1.4. El Régimen de Conducciéon Débil (k = 0.1)

Para complementar nuestro anélisis, extendemos nuestras simulaciones al régimen de impulso débil (weak
driving, k = 0.1) usando el modelo T19. Estudios estacionarios recientes (Venero, M. Curé, J. Puls et
al. 2024) han demostrado que, para valores tan bajos del multiplicador de fuerza, las propiedades del
viento cambian drasticamente, evidenciando una disminucién en la tasa de pérdida de masa a medida

que aumentan cambios en la ionizacién (pardmetro 4).

T19: Terminal velocity v., (k=0.1) T19: Mass loss rate M (k = 0.1)
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Figura 4.4: Mapas de existencia global para el régimen de impulso débil (Modelo T19 con k = 0.1).
Panel izquierdo: Velocidad terminal ve.. Panel derecho: Tasa de pérdida de masa M. A diferencia de
los modelos estandar, M disminuye drasticamente a medida que 6 aumenta, cayendo en varios 6rdenes
de magnitud hasta alcanzar un estado de “viento muerto” para § > 0.30. No obstante, se encuentran
soluciones estables en todo el dominio.

La Figura 4.4 presenta el mapa de estabilidad global para este régimen. Nuestro cédigo dependiente
del tiempo logra encontrar soluciones estacionarias estables a lo largo de todo el espacio de pardametros,
poblando los gaps. Al igual que en el caso estdndar, la velocidad terminal decrece de manera monétona
en funcién de 4. Sin embargo, el comportamiento de la tasa de pérdida de masa (Fig. 4.4, panel derecho)
confirma la inversién tedrica predicha para vientos con un factor k bajo. Conforme § aumenta, M decae
de manera significativa. Para el régimen de viento rapido (§ < 0.2), M se mantiene en el orden de
10~ "My yr—!, pero sufre una caida exponencial de varios 6rdenes de magnitud a 102 al ingresar al
1

régimen lento (§ > 0.3). Eventualmente, alcanza un minimo de aproximadamente 4 x 1071* My yr=! en

d = 0.40, acercdndose efectivamente a un estado de “viento muerto” (dead wind).

Para comprender esta transicién, la Figura 4.5 detalla la estructura del viento en el caso sin rotacién
(© = 0.0) a través de la regién que los modelos estacionarios identifican como una brecha (0.22 < § <
0.30). Nuestras simulaciones revelan que el perfil de velocidad (panel superior) desarrolla un claro cambio
de pendiente dentro de la zona de transicién. Aunque la tasa de pérdida de masa cae abruptamente, la
transiciéon se mantiene continua, actuando como un puente entre la solucién rapida y la tenue solucién

lenta.

En cuanto a la convergencia de estos modelos de impulso débil (k = 0.1), investigamos de qué manera
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Figura 4.5: Estructura del viento para el régimen de impulso débil (k = 0.1,Q = 0.0). Panel superior:
Velocidad terminal vs d. Nétese la suave inflexién en la pendiente dentro de la regién gris (la brecha
reportada por Venero, M. Curé, J. Puls et al. 2024). Panel inferior: Tasa de pérdida de masa vs. 4. La
simulacién captura el pronunciado declive en M asociado con la discontinuidad estructural caracteristica
de los vientos débiles.

la eleccion de las condiciones iniciales afecta el estado estacionario final dentro del gap. Como se detalla
en las pruebas de sensibilidad (Fig.4.6), los modelos inicializados con diferentes gradientes de velocidad
(8 =1.0y B8 =2.0) alcanzan ramas estacionarias que son estables pero numéricamente distintas. Aunque
la discrepancia en la velocidad terminal final es pequena (~ 4 %), su persistencia tras varios afios de evo-
lucién simulada indica que la relajacion temporal en este régimen 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 teorfa m-CAK esta ligeramente influenciada por el

estado cinemdtico inicial (pardmetro ).

Discutiendo los resultados, nuestra exploracién del régimen de impulso débil (k = 0.1) confirma la ten-
dencia predicha por Venero, M. Curé, J. Puls et al. 2024, donde la tasa de pérdida de masa exhibe una
dependencia inversa con los cambios de ionizacién. Esto contrasta marcadamente con el régimen estandar
(k =~ 0.32), donde un mayor ¢ suele sostener o incrementar el flujo de masa. Un hallazgo clave en este
régimen es la alta sensibilidad a las condiciones iniciales: acceder a la rama lenta requiere inicializar el
flujo con un gradiente cinemdtico mas suave (8 = 2.0). Esto sugiere la presencia de multiples equilibrios

hidrodindmicos determinados por el historial del flujo. Para § = 0.30, M decae a valores ultra-tenues
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B dependency: Initial vs Final States (k=0.1,6=0.26)
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Figura 4.6: Discrepancias en el weak driving regime con respecto a las condiciones iniciales (k = 0.1, =
0.0,0 = 0.26). Panel superior: Perfiles de velocidad radial. Panel inferior: Perfiles de densidad. Las lineas
punteadas representan los estados iniciales en ¢ = 0 para § = 1.0 (azul) y § = 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 méas rapido, confirmando la existencia de multiples soluciones
estables.

(=~ 4 x 1071 Mg yr=1), representando el limite fisico de un “viento muerto”.
En sintesis, demostramos que el espacio de soluciones m-CAK para impulsos débiles es continuo, conec-

tando ramas rapidas con ramas ultra-lentas inalcanzables mediante técnicas estacionarias.

4.2. Simulaciones 2.5D

En esta seccion se presentan los resultados de las simulaciones 2.5D, extendiendo el anélisis previo hacia
una exploracién de la dependencia latitudinal de los vientos estelares. El enfoque principal sera de ca-
racterizar como la rotacion de la estrella y la introduccién del potencial modificado (ec. 2.39) influyen en
la estructura del radial y latitudinal (0) del viento. Asimismo, se estudiard la variabilidad de los perfiles
de velocidad radial y densidad local en funcién del angulo, con el objetivo de determinar el impacto de
la rotacién en la distribucién asimétrica del material y posibles inestabilidades fisicas derivadas de este

mecanismo.

4.2.1. Visualizacién en el espacio de parametros

Para comprender como evoluciona la dinamica del viento, analizaremos directamente como se distribuye
la masa (densidad) y con qué rapidez se mueve el gas en el dominio. Los paneles representan el modelo
T19 para distintas tasas de rotacién, manteniendo un valor de é = 0.25 fijo. En el panel superior de la

figura 4.7 (Q = 0.3), se observa que la velocidad radial del viento se ve modulada levemente hacia el plano

36



ecuatorial. De igual forma, esta reduccién en la velocidad del viento y por ende este régimen de rotaciéon no
logra modificar lo suficiente la estructura del flujo para generar una zona de compresién densa en la zona
ecuatorial. En el caso de rotacion moderada €2 = 0.6, indicado en el segundo panel hacia abajo, los mapas
muestran que el gas comienza a acumularse y comprimirse hacia el plano ecuatorial, formando una zona
densa y compacta. Justo en esta region, la velocidad radial disminuye considerablemente en comparacién
con los polos. Se denota que todo el movimiento es ordenado y suave, donde las distintas capas de gas
fluyen sin mezclarse, manteniendo un comportamiento laminar. Sin embargo, el escenario cambia cuando
llevamos la estrella a tasas de alta rotacién 2 = 0.9. Como se observa en el panel inferior, el orden en la
region ecuatorial colapsa. Los mapas de densidad muestran que la acumulacion en el ecuador deja de ser
una estructura delgada y continua, fragmentandose, formando ciimulos y ondas muy marcadas. Al mismo
tiempo, las velocidades revelan un flujo turbulento, intercalando zonas donde el gas acelera de golpe con
otras donde casi se frena por completo. Esto demuestra visualmente que al alcanzar un limite de rotacién
y por ende compresién en el ecuador, la fisica del viento se vuelve inestable. Para observar mas en detalle
el campo de velocidad de cada modelo, revisar el apéndice B. También se hace mencion a el achatamiento
de la estrella acorde el aumento en la tasa de rotacién. Esta ampliacién en el radio estelar se observa
principalmente para el caso 2 = 0.9 como una sobre densidad extendida en la estrella, aumentando el
radio estelar previamente definido de R, = 0.186 AU a R, (6 = 90°) = 0.233 AU, entregando una razén
de Req/Rpote = 1.25. Este valor disminuye para el caso de rotacién moderada 2 = 0.6, donde esta razén

llega hasta R.q/Rpoie = 1.08.

4.2.2. Perfiles radiales de velocidad y densidad

El andlisis de los perfiles radiales de velocidad y densidad en la figura 4.8 confirma la transicién del
viento estelar desde un régimen estable/estacionario hacia uno turbulento a medida que aumenta la tasa
de rotacién (€2). Para una rotacién moderada (2 = 0.3), el flujo exhibe un comportamiento estable y
suave en todas las latitudes; aunque el ecuador (linea roja) presenta una velocidad radial menor y una
densidad levemente mayor que las regiones adyacentes (linea azul (polo) y verde (latitud media)), el
viento logra acelerar de manera monétona. Al aumentar la rotacién a Q = 0.6, la estratificacién respecto
a la colatitud se hace mas notoria. Mientras el viento polar acelera de forma eficiente, el material en el
plano ecuatorial sufre un fuerte estancamiento cerca de la base estelar, lo que incrementa su densidad y
evidencia la formacién de un posible disco ecuatorial. Finalmente, bajo un régimen de rotacién extrema
(2 =10.9), el perfil de velocidad ecuatorial muestra un comportamiento cadtico, con oscilaciones e incluso
valores negativos en la base que indican la caida de material hacia la estrella. Simultdneamente, el perfil
de densidad ecuatorial exhibe peaks y fluctuaciones que confirman la presencia de choques y el desarrollo
de fuertes inestabilidades no lineales, un fenémeno que contrasta radicalmente con los flujos polares y de

latitud media que logran mantenerse estables a lo largo de todo el dominio.
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Figura 4.7: Evoluciéon espacial de las componentes hidrodinamicas del viento en el plano meridional. Los
paneles comparten el mismo eje radial. De arriba hacia abajo se varia el pardmetro € [0.3,0.6,0.9]

manteniendo § = 0.25 fijo.
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Figura 4.8: Evolucion de los perfiles radiales de velocidad (paneles superiores) y densidad (paneles infe-
riores) del viento estelar en funcién de la distancia radial (r/R.). De izquierda a derecha, las columnas
presentan regimenes de rotacion creciente (€2 = 0.3,0.6 y 0.9) manteniendo un pardmetro de ionizacién
constante de 6 = 0.25. En cada panel se compara el comportamiento en tres colatitudes representativas:
la regién casi polar (6 a2 2.9°), una latitud media (6 & 45.0°) y el plano ecuatorial (6 ~ 90.0°). Se observa
como las discrepancias entre colatitudes se acentian al aumentar la tasa de rotacién, y como a partir del
mismo fenémenos las velocidades ecuatoriales decrecen sustancialmente. Para el caso de rotaciéon extre-
ma (© = 0.9), los perfiles de velocidad y densidad presentan inestabilidades prominentes, indicando un
régimen no estacionario y ruidoso.

4.2.3. Casos de alta rotacién (Q2-slow solutions) y presencia de inestabilidades

Como se evidencid en los andlisis previos, las simulaciones con tasas de rotacién extremas no evolucionan
hacia un estado estacionario suave, sino que desarrollan notables inestabilidades. Para comprender a
fondo la naturaleza de estos fenémenos y determinar sus instigadores fisicos, es nuestro objetivo pasar a

una medicién mas rigurosa de las fluctuaciones del plasma.

Descriptores Estadisticos del Viento Estelar

Para cuantificar la inestabilidad y las propiedades del viento en las simulaciones, se utilizaron los des-
criptores estadisticos propuestos por Runacres, M. C. y Owocki, S. P. 2002. Estos descriptores se basan
en el calculo de momentos estadisticos temporales para cada celda espacial del dominio computacional.
Considerando una cantidad fisica arbitraria ¢, su promedio temporal discreto (¢) evaluado sobre un

ndmero N de salidas (snapshots) en el estado cuasi-estacionario del viento se define como:

XN
(@) = qu’“
k=1

Utilizando este operador, el clumping factor (fe), que mide la varianza fraccional de la densidad p, se

calcula como:
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Figura 4.9: Diagrama de fases evaluando la estabilidad del viento circunestelar en funcién de la rotacion
estelar () y el pardmetro de ionizacién (). Los mapas de color cuantifican el grado de inestabilidad
mediante el clumping factor (fq, panel izquierdo) y la dispersién de velocidad latitudinal (vgisp, panel
derecho). Se evidencia una regién de fuerte turbulencia y fragmentacién para regimenes de rotacién
extrema (2 > 0.75) acoplados a bajos valores de d. Asimismo, se ilustra la sistemdtica atenuacién de las
inestabilidades (convergencia a fo ~ 1y vgi sp 0) a medida que 6 incrementa, estabilizando la dindmica
del flujo ecuatorial incluso para tasas de rotaciéon cercanas al limite critico.

_ ¥
f =1

Para un flujo estacionario, la densidad no varia en el tiempo, resultando en f,; = 1. Valores de f, >
1 indican la presencia de grumos o discontinuidades en el viento. La dispersién de la velocidad, que
caracteriza la amplitud de las fluctuaciones cinematicas debido a los choques, se evalia separando sus
componentes direccionales. La dispersion de la velocidad radial (vgisp) y la dispersién de la velocidad en

colatitud (v9, Sp) se definen respectivamente como:

Vaisp = V{07) = (vr)?

,Ugisp = <,Ug> - <U9>2

Finalmente, para eliminar el ruido numérico, los descriptores temporales calculados por celda son pro-
mediados espacialmente sobre la siguiente regién del viento ecuatorial (entre 1.5 R, y 100 R,).
Por lo tanto, se analizaron estos descriptores mediante el barrido de pardmetros Q € [0.6,0.95] en in-

tervalos de AQ2 = 0.05 y § € [0.00,0.40] en Ad = 0.02. Los resultados son presentados en Fig 4.9.

A partir del barrido de pardmetros presentado en la figura 4.9, se denota como las soluciones transitan de
un régimen estable (fy =1, vgisp ~ 0km/s) cuando las tasas de rotacién < © = 0.65, a uno en presencia
de inestabilidades al aumentar €2, llegando a sus valores mas altos para = 0.95. Esto se correlaciona
con los visto en Fig 4.8, donde para los modelos laminares la diferencia entre las velocidades polares y
ecuatoriales no son lo suficientemente pronunciadas para inducir efecto de cizalle que fragmenten el flujo.

Analizando en el espacio de pardmetros, se observa la concordancia entre las simulaciones con valores
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del Clumping Factor mayores con las con mayor presencia de velocidad de dispersién en la colatitud,
caracterizando un régimen altamente no estacionario. Aun asi se observa una gradual atenuacién de estas
inestabilidades con respecto al parametro de ionizacién §, donde hasta para el caso de mayor rotaciéon

Q = 0.95 estas variabilidades se anulan en el rango de d ~ 0.38.

4.2.4. Atenuacién de la inestabilidad por J

Para analizar la evoluciéon temporal de las inestabilidades presentes en la base del viento, se estudié la
zona ecuatorial cerca de la estrella (Entre los 70° y 110° en colatitud, hasta una distancia maxima de
r/R. = 5). Se graficaron las evoluciones del modelo de rotacién = 0.9 variando el pardmetro § =
entre [0.00, 0.11, 0.25, 0.36]. Complementando, se graficé el nimero de Mach (v,.qq/cs) para los distintos
modelos, denotando los regimenes subsénicos y supersénicos en la estructura del viento. Los resultados
presentes en Fig 4.10 muestran que al cambiar el pardmetro J, estas acumulaciones o clumps de materia
se hacen menos distinguidas y por lo tanto se puede asumir que ese mecanismo las atentia (Figura 4.9).
Recordando el andlisis desarrollando en la secciéon unidimensional de este trabajo, una fenomenologia fisica
del parametro de balance de ionizacién en la teoria m-CAK es que la fuerza de aceleracion escale de la
forma g& , o< p°. A medida que § aumenta, el modelo transita hacia el régimen de las denominadas J-slow
solutions. En este dominio, la fuerte dependencia con la densidad provoca que las velocidades terminales
del viento disminuyan globalmente, lo que a su vez eleva las densidades del sistema para conservar el flujo
de masa. Como se verific previamente (Figura 4.1), esta combinacién maximiza las tasas de pérdida de
masa (M). Esto inducirfa un mayor flujo de materia y posterior acumulacién en el plano ecuatorial. Esta
mayor concentracion provocara una mayor cohesion entre las celdas de densidad, sobreponiéndose a los
efectos de inestabilidad proporcionada por la rotacién extrema y por ende entregando un flujo estable,

en comparacion con los casos con < 4.

Notamos que se clarifica atin més este fenémeno con ¢ = 0.36 (Figura 4.11), donde en la zona ecuatorial
se denota un flujo denso y de mayor ancho, pero estable en relacién con los otros casos (no se observan
notables aglomeraciones en base esta cohesién mencionada anteriormente (§ oc M)). Al analizar los
ndmeros de Mach (v,/cs) en el dominio para cada modelo, se observa que para los casos de menor 9,
el gradiente de velocidad entre los planos subyacentes al plano medio es mayor que para los casos con
un balance de ionizacién mayor. Esto nos presenta con una posible explicacion fisica de la formacién de
estructura. Cuando los flujos entre latitudes presentan un gradiente pronunciado entre sus velocidades,
se generan cizalles (shear instability) entre sus capas colindantes, induciendo efectos de “latigo” que se
aprecian en los paneles superiores. Esto se entrelaza con lo comentado previamente, al adentrarse en un
régimen donde las velocidades terminales del viento son menores en todo el dominio (alto €2, alto §), el
material expulsado por la estrella presenta una mayor cohesion y es menos susceptible a perturbaciones

dado que el campo de velocidad se empieza a homogeneizar.
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Figura 4.10: Evolucién temporal de la morfologia del viento. Todos los paneles presentan el caso de alta
rotacién £ = 0.9, variando el pardmetro § = 0.00 para panel superior § = 0.11 el del medio y § = 0.25 y
el panel inferior. También se grafica el nimero de Mach (v,q4/cs) para los distintos modelos, denotando

los regimenes subsonicos y supersénicos en la estructura del viento.
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los distintos modelos, denotando los regimenes subsénicos y supersénicos en la estructura del viento.
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4.2.5. Relacién entre el balance de ionizacién (J) y tipos espectrales

Los resultados numéricos 2.5D obtenidos en este trabajo ofrecen una explicacién fisica a una conocida
diferencia observacional. La prevalencia de discos ecuatoriales densos en estrellas de rotacién réapida de

tipo Be y Ble], frente a su ausencia en estrellas de rotacién extrema de tipo O.

Como se analizé anteriormente, en el formalismo m-CAK, la sensibilidad del multiplicador de fuerza a la
densidad electrénica local esta parametrizada por el exponente 0 (grLad o p%). A partir de modelamientos
cuantitativos del viento basados en célculos de atmodsferas NLTE multilinea, se ha demostrado que para
estrellas de tipo O (Teg = 35000 K), el intenso campo de radiacién ultravioleta mantiene el plasma
en un grado de ionizacién extremadamente alto y estable a grandes distancias (R.-P. Kudritzki et al.
1992). En consecuencia, el equilibrio de ionizacién apenas responde a variaciones locales en la densidad
de masa, lo que se traduce tedricamente en valores muy bajos para este parametro, tipicamente § =~
0.00 — 0.12. Tal como se observa en nuestras simulaciones en el limite de bajo ¢ (Figuras 4.9, 4.10), en
este régimen la fuerza radiativa es incapaz de responder al incremento local de densidad en las regiones
ecuatoriales comprimidas por la rotacién. Al no tener un mecanismo adicional que estabilice el plasma, el
contraste latitudinal genera inestabilidades que fragmentan el material, impidiendo la formacién de una
estructura ecuatorial estacionaria. Esta incapacidad de formar envolturas ecuatoriales suaves a bajo
concuerda de buena forma con la realidad empirica de las estrellas de tipo O tempranas. A diferencia de
las estrellas Be, las estrellas O no desarrollan discos ecuatoriales keplerianos, si no que sus vientos exhiben
un comportamiento intrinsecamente inhomogéneo y turbulento en todas sus latitudes. Espectroscopia de
alta relacion senal-ruido realizada por Eversberg, Lépine y Moffat 1998 en la supergigante O4I(n)f ¢
Puppis reveld la presencia de subestructuras estocdsticas y variables (mowing bumps) en la linea de

emision He IT A\4686. Este hallazgo muestra que los vientos de estrellas O estan altamente fragmentados
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y compuestos por grumos en expansion (outmoving clumps) y choques. Asi, la fragmentacién predicha
por nuestros modelos 2.5D, al suprimir la dependencia geométrica de ionizacién (§ — 0), reproduce
la naturaleza grumosa observada en los vientos estelares calientes. Por el contrario, al descender hacia
temperaturas efectivas correspondientes a estrellas de tipo B y Be (Tog ~ 15000—23 000 K) este fen6meno
cambia. Es crucial destacar que, tal como senalan Michel Curé e Ignacio Araya 2023 basdndose en los
dominios de existencia de Venero, M. Curé, Cidale et al. 2016 y como mostramos en los resultados 1D
para el modelo T25 en la figura 4.1.1, el régimen estacionario de soluciones lentas (d-slow) desaparece
para estrellas con Teg > 21000 K. Esta restriccién térmica explica tedricamente por qué el conocido salto
empirico de biestabilidad y la caida de las velocidades terminales se observa justamente en torno a los
21000 K en supergigantes B, indicando atin més que para tipos espectrales mas frios, el valor de § debe

ser alto.

En nuestras simulaciones multidimensionales dependientes del tiempo, al cruzar hacia regimenes de alto
¢ activa el mecanismo de amortiguaciéon previamente mencionado. Al depender la fuerza radiativa de
la densidad electrénica local (g, o p%), el incremento de densidad en el plano ecuatorial potencia la
aceleracion de manera retroalimentada, homogeneizando el campo de velocidades e inhibiendo la frag-
mentacién por cizalle. De esta forma, nuestro modelo predice que s6lo aquellos flujos circunestelares que
cruzan el limite de biestabilidad hacia regimenes con mayor dilucién en la ionizacién (§ alto) desarrollan

la cohesion necesaria para preservar zonas ecuatoriales densas y estables.

4.2.6. Estructura Azimutal

Finalmente, realizaremos un andlisis del viento en el espacio de pardametros en donde no se detectaron
inestabilidades para poder caracterizar la estructura de los flujos estacionarios. Se analizara si es que las
velocidades azimutales varian de pendiente para distintos casos de rotacién, determinando si es que la
dinamica de estos vientos es kepleriana o de conservacién de momento angular, dando indicio si es que el
modelo genera discos de decrecién sostenidos por su presién interna o son simplemente flujos no esféricos

en el rango de Q € [0.5,0.7].

Al analizar la regién ecuatorial en nuestras simulaciones, observamos un comportamiento sistematico en
el campo de velocidades azimutales. En todos los casos analizados, la velocidad azimutal decae siguiendo
una pendiente vy o< 7~ 1. Este perfil cinemético indica una conservacién del momento angular especifico a
lo largo del dominio circunestelar. Este comportamiento es el resultado fisico esperado dentro de nuestro
marco tedrico, ya que la fuerza dominante que impulsa sobre el material (presién de radiacién) actia
en direccién puramente radial, sin ejercer torques sobre el plasma. Sin embargo, este perfil de momento
angular conservado presenta una discordancia con la evidencia empirica de los discos ecuatoriales, par-
ticularmente en estrellas Be clasicas. Histéricamente, se plantearon tres posibles regimenes cineméticos
para estos discos: conservacién de momento angular (vs r~1), rotaciéon kepleriana (vp r—Y Ny
corrotacién rigida forzada por campos magnéticos fuertes (v4 o 7). Finalmente, observaciones interfe-
rométricas avanzadas (Meilland et al. 2007; Delaa et al. 2011; Wheelwright et al. 2012) y el modelado
de variaciones espectrales tipo V/R (Th. Rivinius, Baade et al. 1998; Th. Rivinius, tefl y Baade 2006;
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Figura 4.12: Comparacion de velocidades azimutales para distintos modelos sin inestabilidades de rotacion
(€2 =10.5,0.6,0.7]). Se denotan las pendientes que presentan con respecto al radio vy o r? para constatar
el tipo de rotacién que tienen estos flujos. Para todos los casos, la pendiente de las curvas es b = —1,
implicando conservaciéon de momento angular especifico.

Okazaki 1991) confirman que estos discos circunestelares rotan en un régimen kepleriano (vg o< 7~1/2),

el cual requiere velocidades radiales minimas para mantenerse estable.

La existencia de una rotacién kepleriana (v, o< 7~1/2) implica un desafio fundamental. En este régimen,
el momento angular especifico del material crece con el radio (o 7'/2). Esto significa que una parcela
de gas expulsada desde la fotosfera estelar debe aumentar su momento angular. Dado que un campo de
velocidades puramente radiativo no provee este torque, los discos keplerianos no pueden ser generados
o sostenidos exclusivamente por el mecanismo de inyeccion directa del viento. Por lo tanto, nuestras si-
mulaciones al no reproducir un disco con estas caracteristicas, sino mas bien un viento comprimido por
la rotacién, corroboran esta limitacién. Un explicacién fisica para el necesario transporte de momento
angular es la presencia de torques viscosos operando internamente en el plasma. Esto fue estudiado pre-
viamente de forma estacionaria por Okazaki 2001, el cual en base a su modelo de VDD fue capaz de
explicar cualitativamente estos discos de decrecion, pero no cuantitativamente. Por lo tanto, mientras
que nuestro modelo basado en el paradigma del Wind-Compressed Disk (WCD) es exitoso en inyectar el
material hacia el plano medio, se vuelve evidente que requiere componentes extra (componentes viscosas,
enfriamiento, etc) para que esta acumulacién ecuatorial evolucione hacia el estado kepleriano extendido

caracteristico de las observaciones.
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Capitulo 5

Conclusiones

En este trabajo se realizé un estudio profundo sobre el fenémeno de los vientos estelares, el formalismo
m-CAK (1D) que las describe y la exploracién completa del espacio de pardmetros (£2,6). El modelo
se extendié a 2.5D para caracterizar la morfologia de los vientos en base a los parametros previamente
discutidos, caracterizando inestabilidades y tipo de rotacién. Para el desarrollo del trabajo, se emplearon
métodos numéricos dependientes del tiempo para resolver las ecuaciones de Navier-Stokes en coorde-
nadas esféricas, incluyendo el término de aceleracién radiativa y el potencial de Roche para 2.5D. De
los resultados obtenidos a partir de nuestra implementacién es posible concluir lo siguiente para las dos

prescripciones geométricas.

5.1. Simulaciones Unidimensionales (1D)

Las simulaciones dependientes del tiempo demostraron que las regiones de no convergencia (gaps) re-
portadas por cédigos estacionarios no representan una ausencia fisica de soluciones. El enfoque temporal
logré alcanzar estados estacionarios estables en todo el dominio, demostrando que existe un continuo
fisico entre las soluciones de viento rapido y lento. De igual forma se descubrié que el motivo por el cual
los cédigos estacionarios fallan en los gaps radica en la presencia de una estructura cinemaética compleja.
En estas regiones de transicion, el perfil de velocidad desarrolla un “quiebre” (kink) o meseta supersénica
inducida por la supresién local del impulso radiativo. Esta topologia mimetiza singularidades matema-
ticas que hacen divergir a los métodos clasicos estacionarios, pero que son resueltas de forma natural
por la evolucién temporal. Mediante esta implementacién, se noté6 que a diferencia del modelo estacio-
nario que predice un salto de biestabilidad abrupto y exponencial en la tasa de pérdida de masa (M )
al transitar hacia el régimen lento, nuestro modelo predice un aumento moderado, acotado y continuo.
Esta continuidad estructural obtenida al fijar la densidad fotosférica (pg) se alinea de buena manera
con las observaciones empiricas més recientes (e.g., proyectos ULLYSES y XShootU), sugiriendo que las
sobreestimaciones previas en la literatura tienen un origen metodolégico. Como ultimo punto, se estudié
el limite de conduccién débil (k = 0.1), en el cual confirmamos la prediccién de una caida exponencial

en el flujo de masa hacia un estado de “viento muerto”. Ademaés, revelamos que en este régimen, la solu-
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cién estacionaria final depende de las condiciones iniciales de inyeccion, evidenciando la coexistencia de

multiples equilibrios hidrodindmicos.

5.2. Simulaciones Multidimensionales (2.5D)

Mediante el estudio en 2.5 dimensiones de estos vientos, se analizé la formacién de flujos no esféricos y
posibles formaciones de discos de decrecion, influenciados por rotaciéon. Para casos de rotaciones modera-
das (€ = 0.6), la fuerza centrifuga canaliza exitosamente el material hacia el plano medio, formando una
zona densa y estable con flujo laminar, tal como predicho por el planteamiento WCD. Sin embargo, al
alcanzar tasas de rotacién extremas (Q 2 0.7), el contraste cinematico entre el viento polar (rapido) y el
ecuatorial (lento y denso) genera un fuerte cizalle latitudinal. Esta interaccién genera una fragmentacién
del flujo en el plano medio, generando un ambiente grumoso (clumps). A partir de una exploracién de los
pardametros del formalismo m-CAK, identificamos que el pardmetro § actia como un modulador directo
de la inestabilidad. Un valor alto de d (tipico de estrellas menos calientes y medios menos ionizados)
genera densidades ecuatoriales mucho mayores, las cuales homogenizan el campo de velocidades, reducen
el cizalle y otorgan una cohesion estructural que atentia la turbulencia del viento. En cambio para valores
bajos de d (tipico de estrellas més calientes y medios més ionizados), la presencia de inhomogeneidades
prevalece, inhibiendo la formacién de estructuras estables, corroborando la ausencia de estas en este rango
espectral.

Finalmente, se realizé un andlisis del campo de velocidad azimutal, el cual demostré que los discos ge-
nerados puramente por inyeccién de viento conservan su momento angular especifico (v o r~1). Esto
confirma que, si bien el mecanismo radiativo junto a la rotaciéon logra concentrar masa en el ecuador,
es insuficiente por si solo para generar o sostener la rotacién kepleriana (vy o r=l/ 2) que exigen las

observaciones de estrellas Be clédsicas.

5.3. Trabajo a Futuro

Los hallazgos de este trabajo abren multiples vias para futuras investigaciones. En primer lugar, propone-
mos extender este analisis bidimensional dependiente del tiempo al dominio de las estrellas mas calientes
(estrellas tipo O, donde § & 0.0). La fragmentacién predicha por nuestro modelo bajo un balance de
ionizacion bajo o nulo servird como prueba tedrica robusta para explicar la falta de evidencia empirica
de discos estables en estrellas masivas tempranas de la secuencia principal.

Otro aspecto a estudiar serfa la formacién de los discos de decrecién, donde se propone incluir componen-
tes viscosas para introducir mecanismos de transporte de momento angular y reemplazar la suposicion
isotérmica por una ecuacién de energia completa (modelo adiabdtico) que incluya tasas de enfriamiento
radiativo. Esperamos que al decaer la presion del gas en las regiones externas, la gravedad dominaria la
vertical en el disco (dada una reduccién de las velocidades radiales por la viscosidad), forzando posible-

mente al fluido a adoptar naturalmente una 6rbita kepleriana/cuasi-kepleriana soportada por rotacion.
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Apéndice A

Derivacion del radio estelar como

funcion de la colatitud ¢

Dado lo comentado en la seccién 2.4, comenzamos con el potencial efectivo del modelo Roche, el cual

esta definido como:

M, 1 .
Qcsp(r,0) = fGT - 5(227“2 sin? @
Donde en el polo (6 = 0):
GM,
(I)()(’I’) = —
Ry

Para obtener la expresién del radio local (R.(6)) igualamos los dos casos anteriores.

_GM, _ 1927”2 sin? @ = _EM,

r 2 R,

Multiplicando por r y reordenando:

1 M,
5(227“3 sin? 6§ — GR r+GM, =0

P

Al sustituir la expresiéon de Q:

Zw? 8G sin? 6r3 — G

M, =
2" 27R3 R, TOM=0

Simplificando y realizando el cambio de variable x = r/Ry:

4 5 . 9,3 _
ﬁw sin” Ox z+1=0

Notamos que esta ecuacién cubica no tiene la forma standard para presentar una solucién trigonométrica,

donde sabemos que estas soluciones se aplican a cubicas de la formas:

2 —3pr—2¢=0=2—ar+b=0
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Por lo tanto, queremos que el coeficiente de x® sea 1. Por ende, como el coeficiente real de z3 es

(4/27)w?sin? 0, se lo dividimos a toda la expresion:

5 27 27

_ T+ —
4w2sin’ 0 4w2sin 0

Ahora podemos plantear la siguiente forma de solucién: estructura cubica deprimida x> — Az + A = 0,

con A = 27/4w?sin? f. Para este tipo de estructuras existe una solucién analitica conocida

x—21/_—pcos lcos_1 3—q _—3
N 3 3 2\ p

Sean p = —27/4w?sin? ), ¢ = 27/4w? sin® § y simplificando:

3

T = -
wsin @

1
cos [3 cos ™! (—wsin 9)]
Usando la siguiente propiedad trigonométrica:
—1 _ -1
cos” (—u) =mw —cos ~ (u)

Por lo tanto:

1 1
3 cos ! (—wsin @) = g ~3 cos ! (wsin 6)
Ahora cuando:
—1 .
cos [T = 4) = cos 7+ cos™! (wsin )
3 3
Obtenemos que:
3 7+ cos™! (wsin 6)
= ———cos
wsin 6 3
Y dado que z =r/R):
B 3R, 7+ cos™! (wsin6)
T_R*(e)_wsinﬂcos 3
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Apéndice B

Visualizacion de los campos de

velocidad

Como elemento extra presentamos los campos de velocidad para caracterizar la dindmica bidimensional
del viento. En el caso de 2 = 0.3, el panel superior de la figura B.1 denota un viento estable donde
el campo exhibe un comportamiento casi puramente radial Las lineas emergen de forma perpendicular
a la superficie de la estrella y se expanden de manera uniforme. En este régimen, no se observa una
deflexion en la latitud importante a medida que el flujo avanza, manteniendo una simetria respecto al

plano ecuatorial.

Para el caso de 2 = 0.6, el panel de al medio muestra como el campo de velocidades pierde su simetria
esférica y presenta una fuerte deflexion hacia el plano ecuatorial. El material expulsado desde latitudes
intermedias es canalizado hacia el ecuador a medida que se aleja de la superficie estelar. A pesar de esta
fuerte compresién, en este estado intermedio el flujo logra mantener un régimen laminar y ordenado, sin
presentar formacién de estructuras complejas. Este comportamiento es un claro ejemplo de la formacién
de una region ecuatorial densa, coherente con la acumulacién de material en discos comprimidos por
el viento. Eso si, al observar las zonas més internas de plano ecuatorial se aprecia como los campos
de velocidad cambian de direccién, indicando una posible re-acrecién del material. Sin embargo, bajo
rotaciones extremas 2 = 0.9 observadas en el panel inferior, donde el gradiente de velocidad entre la
zonas media y las subyacentes es mas empinado, el régimen suave colapsa en la region ecuatorial. Las
lineas del campo muestran una severa disrupcion cerca de r/R, = 2.5, dando lugar a un flujo altamente
cadtico y turbulento. Se destaca la formacion de estructuras de pequena escala, tales como vértices y
remolinos cerrados, localizados espacialmente entre /R, ~ 3 y 5. Esta intrincada topologia sugiere
fuertemente la presencia de ondas de choque y el desarrollo de inestabilidades hidrodinamicas no lineales,

producto de la colision del material que converge desde ambos hemisferios estelares hacia el ecuador.
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Figura B.1: Visualizacién de las lineas de corriente (streamlines) del campo de velocidad en el plano
meridional, ilustrando el impacto de la rotacién en la dindmica del viento estelar. Los paneles muestran
simulaciones con una tasa de rotacién incremental: Q = 0.3 (superior), @ = 0.6 (centro) y Q@ = 0.9
(inferior), manteniendo fijo el balance de ionizacién en § = 0.25. A bajas tasas de rotacion, el flujo se
expande de manera suave y predominantemente radial. Al incrementar €, el material converge hacia
el ecuador (z/R,. = 0), iniciando la formacién de un disco de decrecién. En el régimen de rotacién
extrema (panel inferior), el agudo contraste cinemdtico entre el viento polar y el flujo ecuatorial detona
inestabilidades por cizalladura latitudinal; esta turbulencia destruye la coherencia estacionaria del disco,
generando vortices y una morfologia altamente caética caracteristica de la fragmentacion del flujo.
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