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Introduccién

En el Renacimiento Europa recuperé el rumbo del pensamien-
to cientifico astronémico. A fines del siglo XVI1I Pierre Laplace impul-
sa la Mecanica Celeste y afirma el vinculo entre la Astronomia y las
Matematicas. Esto se entiende, dado que las estrellas (y adn los pla-
netas) eran puntos luminosos de los que s6lo se podian analizar los
movimientos. Pasan mas de 100 afios hasta la incorporacién de los
procesos fisicos que originan la luz y las formas que se observan.
Cuando la luz de las estrellas se hizo pasar por un prisma de vidrio
(o cuarzo) se descubri6 que los colores en los que se descomponia esa
luz blanquecina, del rojo al violeta, presentaban rayas oscuras
(faltantes de luz), que terminaron siendo las marcas especificas que
pueden identificar y caracterizar a cada objeto celeste. Estas rayas
o0 “lineas” de energia faltante, son la energia que utilizan los &tomos
componentes de la atmdsfera de la estrella, para alcanzar un estado
de equilibrio. Ese estado de equilibrio implica un conjunto de proce-
sos y de propiedades que caracteriza univocamente a cada objeto
celeste. La originaria imagen de colores, con sus faltantes (y even-
tualmente agregados) de energia, pasada a un recuento de fotones en
cada color y representada en blanco y negro, es lo que llamamos el
“espectro” de una estrella. En el espectro, los faltantes son las lineas
de absorcidn y los agregados son las lineas de emision.

Historia de una estrella como el Sol

Una estrella irradia energia originada en reacciones nucleares.
En las primeras etapas de desarrollo convierten Hidrdgeno en Helio.
Primero transforma en He al H que tiene en el ndcleo, la zona mas
caliente, y cuando termina de consumirlo inicia la combustién en las
capas exteriores, lo que produce la expansion de las mismas. En esa
expansion la estrella llega a dimensiones comparables a las dimen-
siones de nuestro sistema planetario. Al acabar con la combustion
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del H, las capas exteriores no tienen mas sustento y se desprenden.
El interior se contrae, se calienta, y en él se enciende el He.

La materia perdida se expande a muy baja velocidad y forma
configuraciones estables en intervalos de tiempo de centurias; las
Figs. 1y 2 ilustran esa etapa. En el centro queda una estrella que
transforma Helio en elementos més pesados; finalmente, Fe y Mg.

Fic. 1. Nebulosa Planetaria. NGC 2440 en Puppis

Cuando la estrella llega al final de su vida, este final depende de
su masa inicial. Si es como el Sol, se transforma en una “enana blan-
ca”, una estrella muy densa y de pequefias dimensiones. Si es mayor
gue 1.4 masas solares, termina como “supernova”, fenémeno alta-
mente energético que se desarrolla en un intervalo muy corto en su
escala de tiempo.
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Fic. 2. Nebulosa Planetaria. NGC 6720 en Lyra

FiG. 3. Remanente de la supernova SN1987A, 16 afios después de su aparicion



En las Figs. 3 y 4 mostramos dos imagenes que corresponden a
dos estrellas que fueron mas calientes y de mayor masa que el Sol,
la primera 16 afios después de su aparicién como supernovay la se-
gunda después de varios miles de afios. Para comparar los tamafios
de estas estructuras, deberiamos multiplicar la escala de las figuras
por factores similares a su edad.

Fic. 4. NGC 7635. Remanente de supernova en Cassiopea, mas de mil
afios después de su aparicion

Astrofisica, Vientos Estelares, Lineas de Emision

Hasta 1810 las estrellas eran puntos luminosos e interesaban
sus movimientos: por tanto, la astronomia involucré fundamentalmen-
te a la Mecanica Celeste. Cuando se inici6 el estudio de los espectros
estelares, se omitio a la Mecanica Celeste para involucrar, fundamen-
talmente a la Termodinamica y a la Fisica Atémica. Los puntos lu-
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minosos se transformaron en laboratorios donde los experimentos se
realizan en condiciones que son inalcanzables en la Tierra.

Fig. 5. Espectros de estrellas de distintas temperaturas. La mas caliente
arriba, la mas fria abajo.

Se comienza por reconocer que la estrella tiene una interface
entre la regién donde se producen las reacciones nucleares y el ma-
terial interestelar, la denominada “fotésfera”. Los primeros modelos
de funcionamiento se desarrollaron en condiciones de equilibrio vy,
desde luego, de los equilibrios que era posible —a principios del siglo
XX— manejar; estos fueron el Equilibrio Termodinamico (ET), el
Equilibrio Radiativo (ER) y el Equilibrio Hidrostatico (EH) y siem-
pre sobre la base de una abundancia de elementos tipo solar. Y alli
surge la separacion de “estrellas normales” y “estrellas peculiares”.
Todo lo que se podia describir dentro de las condiciones de estos equi-
librios y abundancias era normal y lo que discrepaba, era peculiar.
Posteriormente al lanzamiento de satélites y la verificacién de que
las estrellas poseian “vientos”, que consistian en material que desde
el borde de la fotdsfera se arrojaba al espacio interestelar, el concepto
de “peculiares” sufrio una revision y su frontera quedd imprecisa

En esta categoria de peculiares tenemos, en general, a todas las
estrellas que muestran lineas de emisién, estrellas que escapan al
ET y al EH, o a los dos primeros junto con el ER o que estan en equi-
librio convectivo. También las que presentan abundancias anémalas.
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Nuestro grupo de investigacion Modelos de Estrellas Peculiares
(MEP) estudia las estrellas peculiares tempranas, o sea, las de tem-
peraturas efectivas mayores de 10000K . Nuestras herramientas son,
basicamente, cuatro ecuaciones, llamadas de conservacion de masa
(1ra.), de conservacion de momento (2da.), de conservacion de ener-
gia (3ra.) y la del Transporte Radiativo (4ta.) y resolvemos tanto las
fotosferas —cuando hay que discutir abundancias quimicas— como los
vientos —en problemas de determinacion de continuos y determina-
cion de perfil de lineas—. En la 2da. ecuacién se suele incluir, en f,
campos de radiacion y magnético y rotacion.

Ecuaci ones basi cas enpl eadas
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En el trabajo del grupo MEP hay que resaltar, que para resol-
ver el problema del transporte no se usa metodologia basada en la
aproximacion de Sobolev, sino soluciones rigurosas para cualquier
opacidad tales como el método del “comoving frame” —segun Kunasz
y Catala- vy el “integral implicito” —segun Crivellari y Simonneau—.
El MEP ha dedicado numerosos estudios a la fenomenologia en la
base del viento, que es la zona de mayor densidad y, por tanto, la que
aporta el mayor nimero de atomos o iones segun la temperatura. Las
contribuciones del MEP se pueden consultar en la correspondiente
pagina www.
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