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Resumen

Las estrellas enanas blancas constituyen el destino final mas comtn de la evolucién estelar
(Althaus et al} [2010b]), de hecho, se espera que mas del 97 % de las estrellas culminen su vida
como enanas blancas. La evolucién de estos objetos estelares puede describirse como un proceso
de lento enfriamiento que se prolonga por larguisimos periodos de tiempo (miles de millones de
anos). Debido a que estas estrellas son fésiles muy abundantes y evolucionan tan lentamente,
ellas acarrean valiosa informacién acerca de las propiedades de todas las poblaciones Galacticas
(Althaus et all[2010b} [Hansen and Liebert] 2003)). En particular, las enanas blancas son conside-
radas como relojes césmicos para inferir la edad de una amplia variedad de poblaciones estelares
tales como el disco y halo Galactico (Garcia-Berro et al] [1988a} [Winget and van Horn] [1987)) y
el sistema de Ctimulos Globulares y Ctimulos Abiertos (Hansen et al] R007 [Winget et al] [2009).
Para poder emplear esta clase de estrellas en este amplio abanico de aplicaciones, es necesario
disponer de secuencias evolutivas detalladas que respondan a una teoria de evolucién precisa,
particularmente en lo que respecta a su estructura interna.

En este sentido, existen procesos que acttian durante la evolucion de las estrellas progenito-
ras de enanas blancas, encargados de moldear la estructura interna, que no se conocen con total
exactitud. En particular, las proporciones exactas de carbono y oxigeno esperadas en el interior
de estas estrellas depende fuertemente tanto de la tasa de reaccién nuclear que convierte carbono
en oxigeno, como de los procesos de mezcla extra que ocurren durante la fase de quema central de
helio. Especificamente, la reaccién nuclear >C(a, v)'®O es una de las reacciones mas importantes
de la astrofisica estelar no solo porque su eficiencia determina el cociente C/O en el interior de
las enanas blancas, sino porque afecta la producciéon de todos los elementos mas pesados que el
oxigeno, influyendo asi en la evolucién quimica de la Galaxia. Ademads, la proporcién de C/O
hallada en el interior de las estrellas enanas blancas afecta apreciablemente las determinaciones
de los tiempos de enfriamiento (Salaris et al.| [2010]). Por otro lado, y no menos importante, los
procesos de mezcla extra que ocurren durante la fase de quema central de helio y en la fase de
pulsos térmicos en la Rama Asintética de las Gigantes, acarrean incertezas que afectan fuerte-
mente los perfiles quimicos de los modelos de estrellas enanas blancas. En este sentido, se espera
que las propiedades pulsacionales y determinaciones astrosismolégicas obtenidas de los modelos
tedricos resultantes de la evolucion estelar, estén afectadas por las incertezas en la evolucién de
los progenitores. Mas aiin, es esperable que los resultados obtenidos de las propiedades funda-
mentales de las particulas elementales, teorias de altas densidades y determinaciones de edades
inferidas a través del modelado de estrellas enanas blancas se vean afectadas por tales incertezas.

No existe, hasta ahora, un trabajo que evalie detalladamente el impacto de estas incerte-
zas sobre el espectro de periodos tedricos y sobre las determinaciones astrosismoldgicas de los
parametros estelares mas importantes. Esta es la meta principal de este trabajo de tesis. En
los proximos capitulos nos concentraremos en cuantificar el impacto de las actuales incertezas
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0. Resumen

de los principales procesos fisicos encargados de modelar el interior estelar, sobre la estructu-
ra quimica resultante en las enanas blancas asi como también sus propiedades pulsacionales y
astrosismologicas.

Los resultados obtenidos responden al calculo de secuencias evolutivas para estrellas proge-
nitoras de enanas blancas, desde la etapa de secuencia principal hasta la fase de pulsos térmicos
y luego la fase de enfriamiento de enana blanca. Los calculos se basaron en el uso del coédigo
de evolucion estelar LPCODE el cual posee una descripcién fisica actualizada y apropiada para
simular la formacién y evolucion de estrellas enanas blancas. Para cuantificar el impacto de las
incertezas sobre los parametros estelares de interés, hemos modificado las variables necesarias de
acuerdo a la literatura. Especificamente, para el caso de la incerteza en la reaccién >C 4+« hemos
tenido en cuenta tasas de reaccién que contemplan los errores experimentales. Para el caso de
los procesos de mezcla extra conocidos como “overshooting”, hemos propuesto dos escenarios:
uno en donde adoptamos un pardmetro de overshooting estandar (f =0.016) y otro en donde
suprimimos por completo este efecto. Finalmente, hemos considerado la ocurrencia de distinta
cantidad de pulsos térmicos durante la fase de Rama Asintética de las Gigantes.

Hemos podido cuantificar las variaciones inducidas en los espectros de periodos esperados en
estrellas ZZ Ceti para cada una de las incertezas consideradas. En este sentido, hemos concluido
que la mayor fuente de incerteza que afecta a los periodos tedricos proviene de la cantidad
de pulsos térmicos experimentados por los progenitores de estrellas enanas blancas, siendo los
modelos de menor masa los que se ven mayormente afectados. Por otro lado, a partir de ajustes
astrosismologicos, cuantificamos las variaciones inducidas sobre los parametros estelares de mayor
importancia como lo son la masa estelar, la masa de la envoltura de hidrégeno y la temperatura
efectiva. Hemos encontrado que, si bien los parametros estelares se ven afectados, la mayor parte
de los ajustes astrosismoldgicos muestran diferencias del orden de los errores observacionales.

Por ultimo, y como un primer paso de un trabajo a futuro, se analizaron las propiedades evo-
lutivas y pulsacionales de las estrellas enanas blancas provenientes de progenitores enriquecidos
en helio. En este sentido, hemos encontrado que la masa final de los progenitores enriquecidos en
helio es marcadamente mayor que la esperada en aquellos progenitores con abundancia de helio
inicial estandar.
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Capitulo 1

Introduccion

1.1. Contexto general y motivaciéon de la Tesis

Las estrellas enanas blancas constituyen el final evolutivo de més del 97 % de las estrellas,
incluido nuestro Sol (Althaus et al] 2010b} [Fontaine and Brassard], 2008} [Fontaine et al] R00T}
[Winget and Kepler} [2008]). Estos remanentes estelares son los nicleos de progenitores de estrellas
con masas iniciales menores que ~ 10.5 My, cuya evoluciéon puede describirse como un proce-
so muy lento de enfriamiento , mediante el cual la energia térmica almacenada
en los iones es liberada durante el enfriamiento de la estrella. Esta caracteristica sumada a la
simplicidad, relativa a otras etapas evolutivas, de los procesos fisicos responsables de su evolu-
cién, convierte a las enanas blancas en herramientas de fundamental importancia con potenciales
aplicaciones en diversos campos de la astrofisica estelar.

La poblacién actual de enanas blancas contiene un registro detallado de los procesos de for-
macién estelar temprana de la Galaxia, preservando informacién precisa de su historia evolutiva
completa (Hansen and Liebert] 2003). En las tltimas décadas, las enanas blancas han cobrado
importancia como herramientas para el estudio de diversas cuestiones de interés tales como la
composicion de la materia oscura, lentes gravitacionales, progenitores de supernovas Tipo Ia, in-
cluido el destino final de sistemas planetarios extra-solares. Por otra parte, dada la lenta evolucién
que caracteriza a estas estrellas, las enanas blancas constituyen relojes césmicos precisos con los
cuales es posible datar de manera independiente la edad de diversas poblaciones estelares. En este
sentido, es posible hoy en dia mediante el uso de la funcién de luminosidad de las enanas blancas,
establecer cotas muy precisas a la edad y procesos de formacién de las poblaciones galacticas,
incluyendo el disco (Garcia-Berro et al] [1988b} [Winget and van Horn) [1987), y la poblacién de
ctimulos globulares y abiertos de nuestra Galaxia (Garcia-Berro et al] R010} [Hansen et al] R007}
[Richer et al] [1997 [von Hippel and Gilmore] 2000]). Las enanas blancas de ctimulos ofrecen la
ventaja de que poseen la misma edad, distancia, metalicidad y enrojecimiento por lo que proveen
una muestra pura y homogénea que resalta claramente en el diagrama Hertzsprung-Russell (HR)
y por lo tanto no puede ser confundida con las estrellas de secuencia principal del campo como si
sucede con las enanas blancas de campo (Hansen and Liebert] [2003]). Su historia evolutiva puede
ser reconstruida debido a que la edad y composicién quimica de sus progenitores son conocidas.

No menos importante que estas aplicaciones, es de destacar el uso de las enanas blancas en el
estudio de la composiciéon quimica de sistemas planetarios extra-solares. En efecto, la mayor par-
te de las estrellas con sistemas planetarios evolucionaran a enanas blancas, y actualmente existe
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1. Introduccion

evidencia de que una fraccién considerable de enanas blancas alberga remanentes de sistemas
planetarios antiguos (Farihi et al] 2009]). Debido a la pureza de sus atmosferas, las enanas blan-
cas son detectores que permiten, de manera Unica, determinar fehacientemente la composicién
quimica de planetas extra-solares que han sido acretados por la enana blanca (Génsicke et al.]
P012} [Zuckerman et al] 2007).

Durante décadas, las enanas blancas han sido consideradas como laboratorios césmicos capa-
ces de testear procesos fisicos que suceden bajo condiciones extremas de temperatura, densidad y
presién que, por su naturaleza, son irreproducibles en los laboratorios terrestres. En este sentido,
las enanas blancas pueden ser utilizadas para restringir propiedades fundamentales de particulas
elementales tales como axiones y neutrinos (Corsico et al.| [2001} |Garcia-Berro et al.} [2014} [[sern]
et al.] 2010} 2008} [1992} [Miller Bertolamil [2014]), estudiar problemas relacionados con la variacién
de las constantes fundamentales (Althaus et al] [2011} [Corsico et al.} [Garcia-Berro et al.
y la teoria de cristalizaciéon a altas densidades (Barrat et al) [1988} [Chabrier et al. [1993
[Hernanz et al] [1994} [Segretain et al] [[994 Winget et al] 2009), incluido el estudio de plas-
mas de altas densidades (Kowalski] P006]). Las conclusiones y resultados inferidos en este sentido
dependen fundamentalmente del modelado de la estructura interna y evolucién de las estrellas
enanas blancas. Cabe mencionar también que las incertezas actuales en los modelos, se propagan
a la teoria de nucleosintesis de poblaciones estelares y evolucién galdctica (Maraston) [1998]).

Es importante notar que la mayoria de las aplicaciones de las enanas blancas dependen del
comportamiento de sus propiedades colectivas como poblaciones estelares, sea mediante la funcién
luminosidad o secuencia de enfriamiento en ctimulos, junto con determinaciones espectroscépicas
proveen informacién de las propiedades bésicas superficiales de las estrellas — temperatura efectiva
(Terr), masa estelar (M), gravedad (log(g)), composicion quimica superficial, etc—. Sin embargo,
incertezas que persisten hoy en dia en la evolucion estelar, en particular procesos de mezcla extra
durante las etapas de quema central y los procesos de pérdida de masa, conllevan a incertezas
en el modelado actual de las enanas blancas y, por ende, a las conclusiones derivadas a partir
de estos modelos y su comparaciéon con las propiedades observadas en enanas blancas. En este
sentido, propiedades globales de las enanas blancas tales como su distribuciéon de masa, resultan
fundamentales para restringir y calibrar la teoria de evolucién estelar, como puede ser la pérdida
de masa en la rama asintética de las gigantes (AGB, segtn sus siglas en inglés) (vinculada con
la relacién masa inicial /final de las enanas blancas [Williams et al] 2009)).

Afortunadamente, durante su evolucién, las enanas blancas experimentan varias fases de
inestabilidad pulsacional, mostrando variaciones intrinsecas en su luminosidad (pulsaciones) en
escalas de tiempo menores que la escala de cambios evolutivos. Estas pulsaciones son el resultado
de la excitacion de modos de pulsacién debido a diferentes factores perturbadores tales como
conveccién, opacidad o energia nuclear y donde la fuerza restauradora es la gravedad. Estos
patrones de pulsacién constituyen una herramienta muy poderosa para explorar la estructura
interna de las enanas blancas, inaccesible a la observacién directa, y con resultados mucho mas
prometedores que los inferidos indirectamente mediante el estudio de las propiedades colectivas
de las enanas blancas en poblaciones estelares, como hemos mencionado.

La comparacién de las frecuencias de oscilacion con aquellas calculadas mediante modelos
tedricos representativos apropiados (astrosismologia) es utilizada para inferir parametros estela-
res y de evolucién [Fontaine and Brassard] R008} [Winget and Kepler] [2008), aventajando
ampliamente a otras técnicas de observacién debido a que las frecuencias de pulsaciéon, ampli-
tudes y fase de las oscilaciones pueden ser observadas con mucha precisiéon. La astrosismologia
explota el hecho de que cada modo individual de oscilacién se propaga en una region especifica
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de la estrella, proveyendo asi informacion de esa zona del interior estelar. Mientras mas modos
de oscilacién sean observados, mayor serd la informacion que pueda extraerse.

En la actualidad existen dos técnicas bien establecidas para la astrosismologia de enanas
blancas. La primera hace uso de modelos estelares estaticos con perfiles quimicos parametrizados.
Esta aproximacion tiene la ventaja que permite una exploraciéon casi completa del espacio de
pardmetros para encontrar un modelo sismico 6ptimo ([Bischoff-Kim and Ostensen} [2011} [Bischoff
[Kim et al] 2014} [Bradley} [[998] 2001} [Castanheira and Kepler] 2009} [Giammichele et al] [2017a][b)),
pero requiere un gran numero de modos de pulsacién detectados para resolver el gran nimero
de parametros. Otra desventaja de esta técnica es que puede dar lugar a soluciones que no estén
de acuerdo con los calculos predichos por la evolucién estelar.

La otra aproximacién, que hemos empleado en esta tesis, utiliza modelos que resultan de la
evolucién completa de la estrella progenitora desde la secuencia principal de edad cero (ZAMEEI)
hasta la fase de enana blanca (ver [Romero et al} [2012} [2013]). Este método utiliza modelos
evolutivos detallados particularmente en lo que respecta a la estructura quimica interna esperada
de la historia de quema nuclear del progenitor, lo cual es un aspecto crucial para decodificar
correctamente la informacién encriptada en los patrones de pulsacion de las estrellas enanas
blancas variables. Este método ha sido empleado exitosamente en diferentes casos de enanas
blancas pulsantes (ver por ejemplo|[Cérsico and Althaus| [2006f [Cérsico et al.| 2006} 2009 [Romero]
et al] 2012 P0T3] para estrellas ZZ Ceti, DBVs y estrellas PG1159 pulsantes).

La astrosismologia de enanas blancas nos permite “mirar al interior” de estos objetos e inferir
detalles de su estructura interna tales como abundancias quimicas, masa del niicleo, posicion de
transiciones quimicas, masa de las envolturas de helio (He) e hidrégeno (H), asi como también
propiedades externas como Terr, M, y log(g). Estas determinaciones también son relevantes
para obtener informacién sobre los procesos fisicos que son responsables de formar la estructu-
ra quimica de los progenitores de las estrellas enanas blancas. Como consecuencia, un analisis
astrosismoloégico detallado nos permite mejorar nuestros modelos de enanas blancas aumentan-
do el grado de precisiéon de las determinaciones de edad, metalicidad, grado de cristalizacién, y
procesos fisicos en las estrellas progenitoras.

No obstante, ninguna de las técnicas astrosismoldgicas tiene en cuenta las incertezas reales
en la evolucién estelar ni en el modelado ni en la fisica considerada en los progenitores de enanas
blancas. En este sentido, existen varias incertezas importantes ligadas a la evolucién previa de las
enanas blancas que deben ser exploradas. Como es sabido, las proporciones exactas de carbono
y oxigeno en el niicleo de las enanas blancas constituye un factor fundamental que impacta
fuertemente en las propiedades de enfriamiento de las enanas blancas. Ademads la forma precisa
de la distribucion de las abundancias quimicas es critica para las propiedades pulsacionales de
las enanas blancas pulsantes. Las principales incertezas que afectan la composicién de carbono-
oxigeno y los tiempos de enfriamiento de las enanas blancas estan relacionadas con la tasa de
reaccién nuclear 2C(a,)'%0. Otro de los procesos que modifican la estructura quimica es el
overshooting: el tamano preciso del nicleo convectivo y las regiones de mezcla son actualmente
una de las mayores incertezas que afectan los céalculos evolutivos y de la estructura estelar.
Particularmente, la extension del “overshooting” durante la quema central de He no se conoce
a ciencia cierta y afecta fuertemente el perfil quimico de carbono/oxigeno, masa del nicleo
convectivo y la estratificacion de la temperatura. Incertezas en procesos fisicos que operan durante
la fase de pulsos térmicos en la rama asintética de las gigantes (TP-AGB, por sus siglas en

!De sus siglas en inglés Zero Age Main Sequence



1. Introduccion

inglés) también afectan la estructura quimica final esperada en enanas blancas. Particularmente,
la estratificacion quimica de las capas mas externas depende fuertemente de la ocurrencia de
“overshooting” y pérdida de masa durante esta etapa. Especificamente, la masa del “intershell”
—estructura qurhica desarrollada durante la AGB- rico en He y C que queda luego de un breve
episodio convectivo depende tanto del “overshooting” como del nimero de pulsos térmicos (PT) el
cual estd determinado, entre otras cosas, por la pobremente determinada eficiencia de la pérdida
de masa (Karakas and Lattanzio] [2014)).

En esta Tesis se propone cuantificar por primera vez el impacto de tales incertezas en la
evolucién de las estrellas progenitoras, sobre las inferencias astrosismologicas de parametros fun-
damentales de las enanas blancas. Si bien se espera que las incertezas en la evolucion previa
afecten los tiempos de enfriamiento de las estrellas enanas blancas, esto ya ha sido estudiado
en diversos trabajos previos (Prada Moroni and Straniero| 007} [Salaris et al] R010). El trabajo
realizado en esta tesis estd basado en diversos trabajos de investigacién publicados en revistas con
referato a saber: los resultados presentados en el capitulo en el que describimos el impacto de las
incertezas sobre la estructura quimica y propiedades pulsacionales de las estrellas enanas blancas
DA estan incluidos en el trabajo “Asteroseismology of ZZ Ceti stars with fully evolutionary white
dwarf models I. The impact of the uncertainties from prior evolution on the period spectrum”
el cual fue publicado en la revista Astronomy & Astrophysics (A&A) (2017, A&A, 599, 21); los
resultados referidos al impacto sobre las determinaciones astrosismologicas debido a las incerte-
zas durante la etapa de pulsos térmicos fueron volcados en el trabajo “Asteroseismology of ZZ
Ceti stars with fully evolutionary white dwarf models. II. The impact of thermal pulses in the
AGB on the asteroseismic inferences.” presentado y aceptado para su publicacién en la revista
A&A, mientras que los resultados referentes a las incertezas en la tasa de reaccién 2C(a, )60,
incluidos en el mismo capitulo, forman parte de un trabajo que actualmente se encuentra en
proceso de escritura titulado “Asteroseismology of ZZ Ceti stars with fully evolutionary white
dwarf models. III. The impact of 2C(a, v)'%0 reaction rate during core helium burning on the
asteroseismic inferences”.

Por tltimo, los resultados volcados en el capitulo[7} constituyen un primer paso de un trabajo
que pretende determinar el impacto de un enriquecimiento en la abundancia de He inicial sobre la
formacion, evolucién y propiedades pulsacionales de estrellas enanas blancas. Como es sabido, la
contaminacion de generaciones estelares previas, tal como puede suceder en ciimulos globulares
viejos, enriquece el medio en el que se formaran nuevas generaciones de estrellas. Se espera que
estas diferencias en las abundancias iniciales de las estrellas progenitoras cambien profundamente
las propiedades estructurales y evolutivas de las estrellas. Particularmente, los tiempos durante la
quema central de H se reducen considerablemente y la relacién masa inicial-final es marcadamente
afectada. Si bien esto no constituye una incerteza propiamente dicha de la evolucién previa, es
de suma importancia investigar el impacto que tiene un cambio las abundancias iniciales sobre
las propiedades estructurales, evolutivas y pulsacionales de las enana blancas resultantes. Los
resultados de dicho capitulo forman parte del trabajo de investigaciéon publicado en la revista
A&A, titulado “The evolution of white dwarfs resulting from helium-enhanced, low-metallicity
progenitor stars” (2017, A&A, 597, 67)). Desearia mencionar también que algunas de las secuencias
evolutivas desarrolladas durante esta tesis han formado parte de un trabajo en colaboraciéon
titulado: “Probing the structure of Kepler ZZ Ceti stars with full evolutionary models-based
asteroseismology” Romero et. al 2017, el cual se ha sido publicado en la revista The Astrophysical
Journal (2017, Apj, 851, 60)).

Quisiera mencionar que mi trabajo de tesis ha sido desarrollado en el seno del grupo de evo-
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1.2. Evolucién estelar de estrellas de masa baja e intermedia.

lucion estelar y pulsaciones de La Plata. Los investigadores de este grupo han llevado a cabo
avances importantes en el estudio de las propiedades pulsacionales de las enanas blancas a lo
largo de casi dos décadas. Solo para mencionar en relacion a la tematica de mi tesis, las investiga-
ciones realizadas por el grupo han demostrado que los procesos de difusién microscépica son un
ingrediente fundamental en el modelado del espectro de periodo de pulsacién de las enanas blan-
cas, con consecuencias importantes para las propiedades de atrapamiento de modo que presentan
estas estrellas. Pero fundamentalmente, este grupo ha demostrado por vez primera la importan-
cia del modelado de los procesos fisicos involucrados en la evolucién de las estrellas progenitoras
en la determinaciéon de propiedades fundamentales de las enanas blancas inferidas mediante las
técnicas astrosismologicas. Estos resultados han dado robustez a las determinaciones astrosismi-
cas de masa, radio y temperatura efectiva de las enanas blancas, las que a su vez constituyen
cantidades fundamentales a la hora de utilizar a las enanas blancas como estimadores de la re-
laciéon masa inicial-masa final y por ende del enriquecimiento quimico de la galaxia, y también
como relojes césmicos de precisién para determinaciones de edades de poblaciones estelares. En
este contexto, las investigaciones a lo largo de mi tesis han permitido cuantificar las incertezas
en las inferencias astrosismolégicas que resultan de nuestro actual desconocimiento de ciertos
procesos fisicos y etapas evolutivas de las estrellas progenitoras. Esto es un aspecto clave puesto
que convierte a la astrosismologia de enanas blancas en una herramienta confiable y robusta a
la hora de derivar parametros fundamentales de las enanas blancas totalmente independiente
del método estandar, y muchas veces incierto, de ajustes a espectros con modelos tedricos de
atmosferas estelares.

1.2. Evolucién estelar de estrellas de masa baja e intermedia.

La formacion de protoestrellas en equilibrio hidrostatico a partir del colapso de materia en
una nube de gas y polvo primordial, es un fenémeno que ocurre cominmente en el universo.
Estas nubes de gas comienzan a incrementar su masa debido a la fuerza gravitatoria contrayén-
dose y elevando su temperatura interior. Durante este colapso, la densidad de la nube crece en
direccién al centro. Eventualmente el niicleo se vuelve denso y opaco. A partir de este momento,
la configuracion es una protoestrella con un nicleo rodeado por gas que cae libremente hacia él y
que aumenta la radiacion de energia. Si la nube original tiene la masa suficiente, la temperatura
puede elevarse hasta alcanzar valores en los que ocurre la fusién de H en su centro, unos ~ 107K.
La estrella comienza asi la fase de quema de H (o Secuencia Principal). Durante esta etapa, el He
es producido a costas de la fusién de cuatro protones ademas de que cierta cantidad de energia es
liberadaﬂ (unos ~ 26,7 MeV). Parte de esta energia es usada para detener la constante contrac-
cién de la nube de gas y polvo, dejando a la estrella en un estado de equilibrio hidrostatico. La
etapa de quema central de H es una de las fases mas importantes en la evolucién de las estrellas.
Al ser la etapa evolutiva mas duraderaﬂ estadisticamente pueden observarse més estrellas en esta
fase que en cualquier otra. Para estrellas con masas iniciales menores a 1.2-1.3 Mg (secuencia
principal inferior) el mecanismo dominante de quema nuclear es la cadena p — p. Esto se debe
a que este mecanismo es mas eficiente para las temperaturas caracteristicas en el centro de este

2La fusién de los nicleos de H puede ser realizado mediante dos cadenas de reaccién distintas: la cadena p — p
o mediante el ciclo CNO. Aunque pueden ocurrir simultdneamente, sus eficiencias dependeran de la masa total de
la estrella.

3Debido a la gran cantidad de energfa liberada durante la reaccién nuclear, el H disponible se consume de forma
més lenta que en cualquier otra fase de quema nuclear.
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Figura 1.1. Energia liberada por el ciclo
p —p y CNO y su dependencia con la tem-
peratura central. Imagen tomada del sitio
http://eagle.phys.utk.edu/guidry/astro615/.

tipo de estrellas, ver figura[I[.I] Durante esta fase, este tipo de estrellas tiene un nicleo radiativo
y una envoltura convectiva debido a la presencia de H y He parcialmente ionizado. Para estrellas
con masas mayores a 1.2-1.3Mg (secuencia principal superior), la temperatura interior aumenta
considerablemente por lo que, debido a la fuerte dependencia con la temperatura, el ciclo CNO
toma el control y los procesos de quema se encuentran concentrados en el centro. Esto causa que
el gradiente radiativo aumente considerablemente en direcciéon hacia el interior. Debido a esto,
de acuerdo al criterio de Schwarzschild, el interior de la estrella se vuelve convectivo durante
toda la quema central de H. La existencia de un nicleo convectivo implica que la quema de H
en He se realiza en una regién que esta completamente mezclada, por lo que el gradiente qui-
mico es muy diferente de aquel que puede encontrarse en estrellas menos masivas. Los cambios
estructurales sufridos en esta etapa, determinaran las condiciones iniciales para el comienzo de
las etapas posteriores.

A medida que se acaba el H en las regiones centrales, los procesos de quema se trasladan a
las regiones circundantes, el nticleo se contrae y la envoltura se expande mientras que la quema
de H contintia en una capa alrededor del niicleo de He inerte. Durante esta etapa (rama de las
gigantes rojas) la estrella posee una envoltura convectiva. A medida que la conveccién penetra
hacia el interior de la estrella, parte del He producido durante la etapa de quema central de H es
mezclado en la superficie. La abundancia superficial de He aumenta monétonamente hasta que
la conveccion alcanza su maxima penetracion y ocurre el llamado “primer dragado” Por otra
parte, como consecuencia de que la capa de quema de H en He se mueve de forma continua hacia
las capas exteriores que contienen H fresco, tanto la masa del nicleo de He como la densidad
central estdn en continuo crecimiento.

Para aquellas estrellas de masa bajaﬁ la quema de He sucede en un nicleo de He degenera-
do. Esta degeneraciéon electrénica también aumenta, proveyendo la presién necesaria como para

4 Se definen como estrellas de baja masa a aquellas que desarrollan un nicleo de He degenerado inmediatamente
después de la fase de secuencia principal, lo que impone un limite superior en la masa de las estrellas de 2-2.3 M,

y uno inferior de 0.8-1.0M¢ |Iben and Renzinil |1983|).
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soportar la envoltura que yace por encima. El aumento de la degeneracién electronica causa
un decrecimiento en las opacidades conductivas del niicleo por lo que el transporte conductivo
pasa a ser muy eficiente. A pesar de la pérdida de energia debido a flujo de neutrinos y con-
duccién electromica, la temperatura aumenta monétonamente. Cuando la temperatura alcanza
aproximadamente 10% K, la quema de He se enciende en forma repentina. En el niicleo, el He se
encuentra bajo una fuerte degeneracion electrénica, por lo que la presién del gas no es sensible a
los cambios de temperatura. Cuando se enciende la quema nuclear en un nicleo no degenerado,
la energia liberada por la quema nuclear aumenta la temperatura y en consecuencia ocurre un
aumento en la presién, a continuacién el nicleo se expande y enfria previniendo un continuo
incremento en la generacién de energia. Por el contrario, para nicleos con fuerte degeneracién
electronica, el nicleo no responde al incremento de temperatura inicial con una expansién, por
lo que la tasa a la cual las reacciones de quema de He ocurren aumenta repentinamente, con
un continuo incremento de la temperatura, lo que es llamado “fuga (6 escape)’ﬂ termonuclear.
Durante este intervalo de tiempo se produce una gran generacién de energia que puede alcanzar
10'°L,, donde L, expresa la luminosidad del Sol. La mayor parte de esta energia es absorbida
por las capas de la envoltura, las cuales se expanden moderando la intensidad del flash de He.
Las grandes cantidades de energia liberada inducen un transporte de energia convectivo y esto
también auto regula la produccién de energia.

Por otra parte, en estrellas de masa intermediaﬂ el nicleo no degenerado responde al aumento
de la temperatura inducido por la fuente de energia con un aumento en la presién y la consecuente
expansion y enfriamiento. Esto impide que, como en el caso de estrellas de baja masa, haya un
continuo aumento de la generacién de energia. La estrella comienza una fase de quema nuclear
de He en un niucleo convectivo que se encuentra en constante crecimiento

La quema central de He, en contraposiciéon con lo que pasa para las estrellas en secuencia
principal, ocurre de manera similar independientemente de la masa del progenitor. Aun asi, el
camino evolutivo que describen en el diagrama HR depende fuertemente de la masa inicial. Los
principales procesos nucleares que actian durante esta etapa son los encargados de convertir He
en carbono, como primer paso fundamental, y carbono en oxigeno hacia finales de la etapaﬂ La
primera reaccién encargada de comenzar la quema de He es la reaccion triple-a.. En esta reaccién,
tres nticleos de “He se fusionan para generar un nticleo de 2C. Esta fusién se da generalmente
en dos pasos:

‘He +* He —8 Be
8Be +* He —'2 C + ¥

La sensibilidad a la temperatura de la energia liberada por la reaccién triple-a es muy fuerte:
€30 & T4 para T ~ 108 K y €3, ox T2° para T ~ 2 x 10® K por lo que se puede prever que durante
la quema de He, las estrellas tienen nucleos convectivos extendidos. Como veremos en capitulos
siguientes, dentro del nicleo convectivo ocurren diversos procesos de mezcla relacionados con los
cambios de opacidad generados al cambiar la composicién quimica, asi cémo también mecanismos

En inglés suele denominarse “flash”.

5Se definen como estrellas de masa intermedia a aquellas que encienden el He en condiciones no degeneradas,
pero desarrollan un nicleo de carbono-oxigeno (C-O) degenerado luego de la quema del He en el centro, esto nos
dé un limite superior para la masa de la estrella de 8-9M, |Iben and Renzinit |1983|).

"Durante esta etapa existen tres procesos més que involucran particulas «, pero no los explicitaremos aqui por
no ser tan determinantes en la estructura quimica final.
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que fomentan la extensién del niicleo convectivo mas alld del limite impuesto por el criterio de
Schwarzschild. La eficiencia, ain muy incierta, de estos procesos fisicos impactan directamente
sobre el tiempo de vida durante esta fase y las siguientes, asi como también la estructura quimica
interna que queda luego de que se agote el He en el interior de la estrella.

La segunda reaccién mas importante durante esta etapa, es la reaccién 2C(a,7)'®O encar-
gada de producir oxigeno. Esta reaccién es una de las mas importantes en lo que respecta a la
astrofisica estelar debido a que:

» determina el cociente de carbono/oxigeno en el nicleo de las enanas blancas, afectando
fuertemente los tiempos de enfriamiento,

= una vez generada una cantidad suficiente de '2C, esta reaccién compite con la reaccién
triple-a en términos energéticos, afectando el tiempo de vida en la fase de quema de He,

= influencia tanto la produccién de elementos mas pesados que el oxigeno asi como la evolu-
cién de las fases siguientes,

» siendo que los elementos producidos en progenitores de supernovas tipo II son dispersados
en la galaxia, afecta la evoluciéon quimica de la misma (Woosley and Weaver] [1995)),

= afecta el valor inicial de la masa estelar para la cual el remanente de supernova serd una

estrella de neutrones o un agujero negro (Hashimoto] [T995])

Desafortunadamente, esta reaccién tiene una resonancia y una seccién eficaz muy pequena
para bajas energias por lo que los parametros nucleares son muy dificiles de medir experimen-
talmente o bien calcular mediante un analisis tedérico. Es por esto que esta reaccion constituye
una de las mayores incertezas que afectan la estructura quimica y por lo tanto la evolucién de
las estrellas.

A medida que la quema central de He va haciéndose maés eficiente, la luminosidad de la capa de
quema de H decrece mondtonamente y la estrella realiza un bucle en el diagrama HR, volviendo
hacia temperaturas mas frias. Al agotar el He en su nucleo, la quema nuclear de He se mueve a
una capa que rodea al nicleo de carbono/oxigeno. Este ntcleo a su vez va aumentando de tamafio
y la estrella comienza a “ascender” en el diagrama de HR por la AGB. La extrella se expande,
reduce su temperatura y la capa de quema de H se extingue. Durante esta primera etapa llamada
AGB temprana, aquellas estrellas con masas superiores a ~ 4 Mg sufren un importante episodio
convectivo. Este evento ocurre luego de que, debido a un gran flujo de energia producido por la
capa de quema de He, la base de la envoltura de H se expande y enfria extinguiendo la quema de
H. Eventualmente, la zona convectiva externa penetra hacia dentro de la estrella llevando hacia
la superficie los materiales producidos en la quema de H (*He y algiin elemento catalizador del
ciclo CNO como el N). Este evento es llamado “segundo dragado”. Ademéas de contaminar la
superficie estelar con otros elementos quimicos, el segundo dragado reduce el tamano de la regiéon
libre de H, previniendo la formaciéon de enanas blancas muy masivas. Para aquellas estrellas con
masas superiores, la quema de H en capa no logra extinguirse previniendo que la zona convectiva
exterior penetre hacia el interior de la estrella.

Una vez que la capa de quema de He se acerca a la zona de transicién quimica de H/He, se
apaga y luego de una rapida contraccién la capa de quema de H se establece como la fuente de
energia necesaria para mantener la estructura de la estrella. Es en este momento en que la estrella
comienza una fase conocida como Pulsos Térmicos (TP, segin sus siglas en inglés). Durante la
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Figura 1.2. Evolucién esquematica de la estructura
interna de una estrella desde la ZAMS hasta la fa-

se de enana blanca. Figura obtenida del trabajo de

[Goswami and Reddy] 1|2010|

quema de H en capa, el He resultante se posa sobre el nicleo degenerado de carbono-oxigeno
mientras se comprime y calienta. Al alcanzar una masa del orden de 1073M, el He se enciende
de forma inestable, produciendo fuertes aumentos de la tasa de liberacién de energia que pueden
alcanzar Ly, ~ 107 — 108L@. Estos eventos son conocidos como pulsos térmicos.

A causa de esta gran liberacién de energia se desarrolla una regién convectiva que se extiende
desde la capa de quema de He hasta la transicion H/He. Este episodio convectivo deja su impronta
en la estructura quimica de la estrella, generando una regién “intershell” rica en carbono y He.
El tamano de esta regién asi como también otras caracteristicas de la estructura quimica interna
dependen fuertemente tanto de la ocurrencia de “overshooting” durante esta fase como de la
cantidad de pulsos térmicos que experimente la estrella. Particularmente, la cantidad de pulsos
térmicos (NTP) que pueda experimentar una estrella depende de su masa inicial, composicién,
episodios de mezcla extra y de la pobremente determinada tasa de pérdida de masa. En la
actualidad, la falta de conocimiento de los procesos operativos durante la fase TP-AGB hacen
del ntimero de pulsos térmicos experimentados por la estrella una incégnita y constituya otra de
las incertezas que afectan la estructura quimica interna de la futura enana blanca.

Luego de atravesar la etapa TP-AGB, las fuertes pérdidas de masa reducen la envoltura lo

9
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suficiente como para que ya no puedan ocurrir mas pulsos térmicos. La estrella abandona la
AGB moviéndose hacia temperaturas efectivas mas calientes, hasta alcanzar el punto de méxima
temperatura efectiva en el diagrama HR. Alli la capa de quema de H se apaga y consecuentemente
la envoltura rica en H y la capa rica en He se contraen rapidamente. A continuacién, la estrella
puede seguir diferentes escenarios posibles lo cual dara nacimiento a diferentes tipos de enanas
blancas. Nuestro interés se centra en aquellas enanas blancas que desarrollardn una envoltura
rica en H (DA). El camino evolutivo seguido por estas estrellas, luego de alcanzar el punto mas
caliente del diagrama HR, es simplemente un enfriamiento a radio constante. En la figura [1.2
mostramos un grafico esquematico de la evolucién de la estructura interna de una estrella desde
la secuencia principal, pasando por las fases de quema de H en capa, rama horizontal y AGB
hasta la fase de enana en donde las fuertes pérdidas de masa ocurridas durante la etapa TP-AGB
han removido una gran parte de la envoltura.

1.3. Estrellas enanas blancas

Luego de la evolucién por la etapa TP-AGB, con la consecuente pérdida de la mayor par-
te de su envoltura, las estrellas progenitoras evolucionan hasta el punto previo de la curva de
enfriamiento de las enanas blancas a unos 2x10° K. A partir de este punto, la evolucién sera
béasicamente un proceso de enfriamiento. En este momento de la evolucién las estrellas estan
compuestas por un niicleo de carbono-oxigeno degenerado y por una envoltura no degenerada
de aproximadamente 1072M,,q4, donde M,q es la masa estelar de la enana blanca. La fase de
enfriamiento, principalmente debida a la pérdida de energia por neutrinos, ocurre a radio practi-
camente constante. Esto es debido a que la presién ejercida por el gas de electrones degenerado
impide cualquier tipo de colapso gravitatorio. Aunque las enanas blancas evolucionan casi a radio
constante, el papel de la contracciéon no es despreciable. La energia gravitatoria residual que surge
de la lenta contraccién de la enana blanca es invertida en aumentar la energia interna del gas de
Fermi de modo que, dada la ausencia de fuentes de energia nuclear, la fuente de luminosidad de
la estrella es el decrecimiento paulatino de la energia almacenada en los iones (con la consiguiente
disminucién de la temperatura interna). La naturaleza compacta de las estrellas enanas blancas
se traduce en densidades centrales y gravedades extremas (~ 10%gr/cm3, log(g) ~ 8 [cgs]), y lu-
minosidades entre 103 —107° L. La ecuacién de estado que rige el estado y estructura del nticleo
degenerado es puramente cudntica, la cual implica una masa limite por encima de la cual ninguna
enana blanca estable con nicleo de carbono-oxigeno puede existir, alrededor de ~1.4M¢
[drasekhar] [1939)). Por otra parte, un gas de electrones degenerado es un excelente conductor de
calor por lo cual el niicleo de las enanas blancas es practicamente isotérmico. En enanas blancas
frias (como las enanas blancas pulsantes ZZ Ceti, con temperaturas superficiales de alrededor de
12000 K), se espera la formacion de zonas convectivas. Cudndo estas zonas convectivas alcanzan
el interior degenerado, se da lugar a un acople entre el nicleo y la superficie aumentando la tasa
de transferencia de energia a través de la envoltura. A medida que la estrella se enfria, la energia
interna del gas de iones disminuye, pasando el gas de un estado gaseoso a uno liquido y luego
a un estado sdlido (cristalizacion), debido a las interacciones Coulombianas dominantes a baja
temperatura y altas densidades. Durante este iltimo cambio de fase se libera calor latente y los
tiempos de enfriamiento de la estella, los cuales dependen de su composicién quimica interna, se
prolongan. Finalmente, el remanente reduce su temperatura hasta desaparecer en forma de un
objeto frio.
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Figura 1.3. Clasificacién y posible evolucion espec-

tral de las enanas blancas (|A1thaus et a1.|, |2010b|).

La clasificacién espectral de estas estrellas se hace de acuerdo a su composiciéon superficial.
Ademas existen otras subclasificaciones de acuerdo a la presencia de polarizacion, campos mag-
néticos y pulsaciones. Las observaciones muestran que la mayoria de las enanas blancas tienen
envolturas puras de H con trazas de otros elementos. Estas son las llamadas enanas blancas DA
y constituyen aproximadamente el 85 % de todas las enanas blancas. Es en esta clase de estrella
que vamos a concentrar nuestro trabajo. La otra clase espectral refiere a aquellas enanas blancas
deficientes en H, con atmoésferas ricas en He, conocidas como no-DA. Estas ultimas se dividen
en diferentes subclases: DO (muestran lineas de He ionizado, Hell), DB (muestran lineas de He
neutro) y las DC, DQ y DZ que muestran trazas de carbon y metales en su espectro. En la figura
mostramos un esquema de los posibles caminos evolutivos para las enanas blancas calientes.
Notar que las enanas blancas DA se observan a lo largo de toda la curva de enfriamiento debajo
de T,yr ~ 170,000 K hasta el limite de temperaturas fijado por la edad de la Galaxia.

El incremento del interés en el estudio de estrellas enanas blancas ha proporcionado un
entorno ideal para que tanto las misiones espaciales como asi también telescopios terrestres
tengan como objetivo la observacién y descubrimiento de nuevas enanas blancas. El nimero de
enanas blancas conocidas ha crecido intensamente en las tltimas décadas, perfeccionando asi
nuestro conocimiento de las funciones de luminosidadf| y distribucién de masa. A partir de la
funcién distribucién de masa es posible calcular cotas en los procesos que actian en las etapas
finales, debido a que revelan la cantidad de masa expulsada por la estrella durante su evolucién.
Este hecho es de vital importancia para la determinacion de la relacion masa inicial-final y para
el analisis de la evoluciéon quimica de las poblaciones estelares.

8Se define a la funcién luminosidad como el ntimero de enanas blancas por parsec ctibico y unidad de magnitud
bolométrica (6 luminosidad) como funcién de la magnitud bolométrica (6 luminosidad).
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et al} [2005)

Las funciones de distribuciéon de masa tipicas que pueden encontrarse en la literatura, como
la que mostramos en la figura (Liebert et al] [2005)), revelan un excelente acuerdo con las
determinaciones de gravedades superficiales y temperaturas efectivas derivadas del ajuste de
modelos de atmosferas a las lineas espectrales, que en conjunto con relaciones teéricas de masa
radio dan una masa promedio de enana blanca M =~ 0,6 Mg. En la misma figura podemos
observar que las enanas blancas con mayor masa yacen entre 1.0 y 1.3 My . Se espera que este
tipo de estrellas, a diferencia de las enanas blancas promedio con nicleos de carbono-oxigeno,
alojen nucleos compuestos mayormente por oxigeno y neédn ([Ritossa et al} [1996)). Se cree que este
tipo de estrellas enanas blancas masivas son el resultado de la fusién de dos enanas blancas de
masa promedio en estrellas binarias en las que ocurre transferencia de masa (Lorén-Aguilar et al.
2009)) o de estrellas con mayor masa que hayan experimentado flashes de carbono 1|Ritossa et al.
1999)). Las enanas blancas ubicadas en la parte de baja masa de la funcién distribuciéon de masa,
son mayormente producidas en sistemas binarios, donde la evolucién ha sido truncada por la
transferencia de masa (Sarna et al}[1999)). Este tipo de estrellas no puede responder a la evolucion
de estrellas aisladas, debiendo haber sido la masa del progenitor muy baja y, en consecuencia,
edades extremadamente altas. Otra de las herramientas que nos permite obtener propiedades de
las poblaciones estelares de enanas blancas en conjunto, es la funcién luminosidad. A partir de la
determinacién de esta funcién es posible restringir directamente la tasa de nacimiento y muerte
de estrellas de masa baja e intermedia. Por otra parte, nos permite obtener informacién sobre
edades, estructura y evolucién de nuestra Galaxia, ademas de ser una excelente herramienta para
testear la teoria de plasmas densos y astroparticulas.
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1.4. Pulsaciones Estelares

Una primera y simple aproximacién a la estructura de una estrella es considerarla como
una esfera de gas con gravedad propia. En esta descripcién, las estrellas alcanzan un equilibrio
en donde la energia generada se pierde en forma de radiacién y en cada capa de la estrella el
gradiente de presion compensa la fuerza gravitatoria. Si bien una estrella es considerada como un
sistema estable, no estd exenta de posibles perturbaciones en su interior. En particular, dentro
del interior estelar existen mecanismos que desencadenan perturbaciones y que pueden alcanzar
las amplitudes suficientes como para ser observadas. Este tipo de perturbaciones se manifiestan
como variaciones periddicas en la luminosidad de la estrella (pulsaciones).

Las pulsaciones estelares son ondas estacionarias (modos propios) que se propagan en el
interior de la estrella, con una cierta frecuencia (frecuencia propia) asociada. Estas pulsaciones,
excitadas por algiin mecanismo tal como cambio en la opacidad, energia nuclear o conveccién, son
perturbaciones dependientes del tiempo (funciones propias) en el desplazamiento de los elementos
de fluido, presién, densidad o campo de gravedad que se hacen visibles como variaciones peridédicas
en el brillo, principalmente en la region del 6ptico. Los valores del espectro de frecuencias y los
modos propios estan determinados por las caracteristicas de la estructura interna, masa estelar
y su temperatura efectiva. Por otro lado, los tiempos de escala de los agentes excitadores de las
perturbaciones determinaran cuiles de todas las autofrecuencias disponibles, seran excitadas.

Las estrellas pulsantes estan presentes en todo el diagrama HR como muestra la figura [1.5
Alli podemos ver que las clases de estrellas variables son muy numerosas, abarcando un amplio
abanico de masas estelares y diferentes mecanismos de pulsacion. A grandes rasgos, podemos
clasificar a las estrellas pulsantes en dos grandes grupos: pulsadores radiales (al que pertenecen
las estrellas pulsantes “clasicas” como las Cefeidas tipo II, RR Lyrae y Miras) y pulsadores no-
radiales (entre los cuales se puede encontrar 5 Cep, v Dor, GW Vir y ZZ Ceti). Las pulsaciones
radiales son aquellos modos que mantienen la simetria esférica de la estrella y son los modos de
oscilacién mas simples que puede tener una estrella pulsante. Por el contrario, aquellos modos
que no mantienen la simetria esférica son llamadas no radiales.

En el caso de las pulsaciones radiales, las variaciones en la luminosidad se deben a cambios
en el volumen de la estrella en forma peridédica, manteniendo la simetria esférica. Este tipo de
oscilacién corresponde a ondas actisticas donde la fuerza restauradora es la presién. Por otro lado,
en el caso de las pulsaciones no-radiales, el apartamiento del estado de equilibrio se produce sin
conservar la simetria esférica. En este tltimo caso, el materia se desplaza tanto en direccién radial
como horizontal, siendo tanto la presién como la gravedad (flotacién) las fuerzas restauradoras.
Por consiguiente, mientras las pulsaciones radiales tienen un espectro de modos acusticos o
de presién (modos p), las pulsaciones no-radiales muestran ademés un espectro de modos de

gravedad o modos g (Cowling] [1941])

1.4.1. Pulsaciones no-radiales

Las pulsaciones no-radiales son el tipo de pulsaciones méas general que puede encontrarse.
Estas pulsaciones pueden dividirse en dos subclases: modos esferoidales o modos toroidales.
De nuestro interés son los modos esferoidales, caracterizados por frecuencias de pulsaciéon no
nulas. Esto modos esferoidales pueden, a su vez, ser clasificados de acuerdo a la principal fuerza
restauradora del modo de acuerdo a que sea la gravedad (modos g y f) y el gradiente de presion
(modos p).
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Figura 1.5. Diagrama HR esquemaético que mues-
tra la ubicacién de las distintas clases de estrellas
variables pulsantes. En la figura se muestran diferen-
tes secuencias evolutivas calculadas por el autor. Las
regiones sombreadas diagonalmente corresponden a
variables con modos de pulsaciéon p o g excitadas
por mecanismos relacionados con la opacidad. Las re-
giones sombreadas con lineas horizontales correspon-
den a modos p producidos por excitacién estocastica
de la conveccion. Finalmente las zonas sombreadas
verticalmente corresponden pulsaciones altamente no
adiabaticas, posiblemente modos extrafios de varios

tipos (Jelfery} P00).




1.4. Pulsaciones Estelares

Las ecuaciones fundamentales que gobiernan las pulsaciones no radiales son las ecuaciones
bésicas de la hidrodinamica, dadas por las ecuaciones de conservacién de masa, el momento y la
energia. Un desarrollo completo de las ecuaciones que modelan las pulsaciones no radiales para la
aproximacién adiabética es presentada en el Apéndice [A] en donde presentamos el tratamiento
(simplificado) expuesto por |Unno et al.| (1989).

Generalmente, las oscilaciones estelares son estudiadas en el régimen lineal, donde se con-
sideran pequefios apartamientos del equilibrio. En este sentido, para obtener las ecuaciones de
las oscilaciones, perturbamos levemente este sistema en equilibrio con simetria esférica y nos
quedamos con los términos a primer orden, obtenemos por lo tanto un sistema de ecuaciones li-
nealizadas. Para una estrella con simetria esféricaEl7 el modo de pulsacién puede ser representado
como una onda estacionaria tridimensional en términos del arménico esférico Y, (6, gb)'ﬂ:

wl,cém (Ta 9» d): t) = w;dm (7”)Yem(97 (b)eiakemt (11)

donde las primas indican pequenas perturbaciones Eulerianas de la cantidad dada (como puede
ser el desplazamiento, la presién o el potencial gravitatorio), oy, es la frecuencia de oscilacion, 6
es la co-latitud y ¢ la longitud. La funcién v}, (r) representa la parte radial de las autofunciones.
Cada modo propio de una estrella esféricamente simétrica esta especificado por tres indices, k
(orden radial), ¢ (grado armoénico) y m (orden azimutal). Geométricamente k = 0,1,2... es el
nimero de nodos en la componente radial de la funcién (superficies esféricas concéntricas donde el
desplazamiento radial es nulo), £ = 0, 1, 2... es el nimero de lineas nodales en la superficie estelar y
m = 0,+£1, ..., ¢ es el nimero de tales lineas nodales, en longitud. Tanto las autofunciones como

los autovalores son obtenidos como soluciones de un problema de autovalores de cuarto orden en
el espacio, si consideramos la aproximaciéon adiabatica (dS = 0) (ver ecuaciones (A.48)-(A.51))).

En la figura mostramos los patrones nodales superficiales de los armoénicos esféricos en
funciéon de los valores de £ y m. Claramente se puede observar que cuando m = 0, todas las
lineas nodales son paralelos, mientras que si £ = |m| solo se tienen meridianos. El caso en que
¢ =m = 0 corresponde a una oscilacién radial donde se conserva la simetria esférica. En general,
la superficie de la estrella queda dividida en regiones de fase opuesta en brillo y velocidad del
material. En un modo no-radial, algunas partes de la superficie estelar son més brillantes y otras
mas débiles. Algunas de las partes se mueven en direcciéon al observador mientras que otros
en direccién contraria, como resultado se produce un efecto de cancelacién que aumenta con el
valor de ¢ debido a que las regiones limitadas por las lineas nodales se vuelven cada vez maés
pequenas. En consecuencia, la variabilidad total de la estrella se vuelve mas pequefia dificultando
la deteccién de modos con £ > 3.

En modelos donde se suprime la rotacién, campos magnéticos o cualquier factor que pueda
modificar la simetria esférica, las ecuaciones de pulsacién no dependen explicitamente del orden
azimutal, por lo que los valores de la autofrecuencia o seran independientes del valor de m con
la consecuente degeneracién de cada frecuencia de oscilacion en 2¢+ 1 componentes. Es decir, los
distintos 2¢ + 1 modos normales estaran caracterizados por la misma frecuencia de oscilacion.

9Para estrellas enanas blancas, como la gravedad es alta y la tasa de rotacién es lenta en comparacién a los
periodos tipicos de las enanas blancas, esta aproximacién se cumple satisfactoriamente.

0y™0,¢) = (=1)™cemP;™(cosh)exp(ime), donde P™ es el una funcién de Legrendre asociada y cem una
constante de normalizacién.
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Figura 1.6. Esquema de la parte real de los armé-
nicos esféricos Y;™ (0, $). Imagen tomada del sitio
http://www.atmos.albany.edu/daes/atmclasses/atm410/.
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1.4. Pulsaciones Estelares

1.4.2. Modos esferoidales

Como mencionamos anteriormente, de acuerdo a qué fuerza restauradora actiie obtendremos
modos g o modos p. Las propiedades de dichos modos esferoidales estan gobernadas por dos
funciones caracteristicas N y Ly.

A grandes rasgos los modos g estén caracterizados por frecuencias de oscilacién bajas (perio-
dos largos). La estructura del espectro de periodos estd gobernada por la frecuencia de Brunt-
Viisila, la cual estd dada por:

1 dinp dinp
N?2=g( = — 1.2
g (F1 dr dr ) (12)

donde g es la aceleracién gravitacional local. En particular, N provee la diferencia entre los
gradientes de densidad actual y el adiabatico. Si N2 > 0 entonces N es la frecuencia real de
oscilacién de una porcién de fluido alrededor del punto de equilibrio bajo accién de la gravedad
(Unno et al} [1989)). Los periodos de pulsacién que caracterizan a estos modos aumentan en valor
conforme k y ¢ aumentan. Para el caso de enanas blancas, la frecuencia de Brunt-Véisild es muy
pequeiia en el nicleo degenerado, por lo que los modos de gravedad se propagan en regiones cada
vez mas externas a medida que aumenta la degeneracién.

Por otra parte, los modos p se caracterizan por frecuencias altas (periodos cortos) y por
desplazamientos del fluido estelar esencialmente radiales. La frecuencia critica para los modos p
es la frecuencia de Lamb:

E3

C

L =0(+1) (1.3)

[\

r

donde ¢2 = I'1p/p es la velocidad del sonido local adiabatica con I'y = (dinp/dinp),.q. Particu-
larmente la frecuencia de Lamb es inversamente proporcional al tiempo que tarda una onda de
sonido en recorrer una distancia Ay = 27r/¢ (Unno et al [1989)).

El anélisis local del valor de ambas frecuencias puede darnos una gran cantidad de informa-
cion fisica sobre las oscilaciones y como ellas muestrean el interior de la estrella (ver, por ejemplo
[Unno et al} [1989)). Si se consideran modos con longitudes de onda cortas comparadas con las
escalas caracteristicas de vibracién espacial de las cantidades fisicas y en el contexto de la apro-
ximacién de Cowling, ® = 0 siendo @ el potencial gravitatorio, los coeficientes en las ecuaciones
de pulsacién varian lentamente en comparaciéon con las autofunciones y asumiendo dependencia
radial de los desplazamientos de la forma e donde k, es el nimero de onda radial, se puede
obtener la relacién de dispersién :

(02 — L})(0* — N?) (1.4)

La ecuaciéon ([1.4]) nos permite ver cémo las dos frecuencias caracteristicas en conjunto de-
terminan las propiedades de pulsaciones no-radiales de la estrella. A partir del andlisis de esta
ecuacién se puede obtener informacién muy valiosa de las regiones de propagacién de los modos
no radiales. Para que un dado modo pueda propagarse es necesario que k2 sea positivo lo cual
sucede en dos situaciones bien definidas:

17
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0?> Ly N? ()

3

(0
o? < N2 L7 (1)

Estas desigualdades mateméaticas definen las regiones en donde la onda puede propagarse en
el interior de la estrella, también llamadas “cavidades de resonancia”.

La primera clase de soluciones representa a los modos p, donde los desplazamientos radiales
dominan. Para estrellas enanas blancas estos modos tienen escala de tiempo de segundos, de-
masiado cortos para ser los periodos de las oscilaciones observadas. La segunda clase de modos
representa a los modos g, los cuales tienen tiempos de escala de cientos de segundos y mas, tal
como las oscilaciones observadas en estrellas enanas blancas. En estos modos, predominan los
movimientos horizontales a lo largo de las superficies equipotenciales de la gravedad, la cual es
energéticamente mas favorable para excitar los modos de pulsacién a amplitudes observables.

Si por el contrario ocurre que N? > g% > L% o bien L% > 02 > N? esto implicarfa que
k% < 0y k, serfa un ntimero imaginario, por lo que las soluciones son evanescentes disminuyendo
o aumentando su amplitud exponencialmente con r.

En la figurdl.7] mostramos los valores de la frecuencia de Brunt-Véiséld y de Lamb para
modos con £ = 1 en estrellas pre-enanas blancas y enanas blancas. Alli se muestran las distintas
zonas de propagacion (regién gris) de modos g y p para el interior de estas estrellas selecciona-
das. El valor de L; exhibe un comportamiento, a grandes rasgos, similar para cualquiera de los
modelos. Mientras que, por el contrario, el valor N muestra distinto comportamiento de acuerdo
al modelo seleccionado. Esto se debe principalmente a las distintas intensidades de la degene-
racion electronica de cada modelo. Los cambios en el valor de la frecuencia de Brunt-Vaisila
conducen a importantes cambios en la ubicacién y extensiéon de las cavidades de propagacién.
Particularmente para el caso de estrellas ZZ Ceti (DAV), la cual constituye la configuraciéon mas
degenerada, el valor de la frecuencia de Brunt-Vaisild es muy pequena en la regién del nicleo,
forzando a los modos ¢ a propagarse principalmente en la envoltura. Por el otro lado, los modos
p estan restringidos al interior de la estrella. Aunque los modos g muestrean mayormente las
regiones exteriores en estrellas DAV y DBVs, algunos modos g de bajo orden radial son capaces
de sondear su interior.

En la figura [I.7] se observa también que los perfiles de ambas frecuencias presentan picos.
Estos picos o “bumps” estan relacionados generalmente con cambios abruptos en la composiciéon
debido a la presencia de interfaces quimicas. Este hecho sera de vital importancia para entender
los cambios en las propiedades pulsacionales cuando analicemos los cambios quimicos debido a
las incertezas en la evoluciéon del progenitor de la enana blanca. En este sentido, para enanas
blancas y pre-enanas blancas, el computo de la frecuencia de Brunt-Viiséla se calcula a través
de una expresién que es mas simple para tratar numéricamente (Brassard et all] [1991} [Tassoul]

T000)

2
N2 = %%(vad—vu?) (1.5)
P

donde xyr = (%)p vy Xp = ( %ZZZ]; )7, Vv Vg son los gradientes de temperatura actual y

adiabatico respectivamente y B el “término de Ledoux”, donde:
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(1.6)

donde X; es la abundancia por masa de la especie ¢, n el niimero total de especies considerado y

olnP
e (3
8lnXZ p,T,Xj#

(1.7)

Esta formulacién es llamada tratamiento de “Ledoux modificado” y puede verse explicita-
mente la contribucién del cambio en las abundancias quimicas (término B) al valor de N lo cual
estd intimamente relacionado con este trabajo de tesis.

1.4.3. Aproximacién asintética

Para aquellos modos caracterizados por grandes ordenes radiales, es decir, k > 1 y siendo /¢
pequeiio, la aproximacién de (1980)) nos permite obtener el valor de las autofrecuencias

de los modos p:
Ry 1 d -1
——dr 1.8
I (1)

donde n es el indice politrépico que caracteriza la estructura de las capas superficiales del modelo
estelar. Por otro lado, para aquellos modelos estelares donde el transporte de energia es comple-
tamente radiativo o completamente convectivo, la frecuencia de los modos g para k > 1 puede

escribirse como 1980)):

1
ak7g%7r(2k+€+n+>
q 2

-1
1 1 Re N
—_— = (2k+€—l—n+) (ﬂ(ﬁ—i—l))_l/Q l/ (R)dr] (1.9)
Ok 2 0 T
A partir de la ecuacién ([1.8]), si se fija el valor de ¢,
A G N
a — = 1.1
o= /0 (ar te (1.10)

es decir que el espaciamiento de frecuencias de los modos p, en el limite asintotico, es constante
e independiente del valor de ¢. Este valor solo depende de los valores que adopte la velocidad del
sonido en el interior del modelo.

De forma similar fijando el valor de ¢ pero para modos g, de la ecuacién :

N ()

-1
" dr] = Cte (1.11)

ATI¢ = 272((¢ + 1)) ~1/2 VO

donde el periodo de la oscilacion es Il = 27 /0 y N es la frecuencia de Brunt-Viisala. En
contraste con lo que pasa para modos p, el valor del espaciamiento de periodos asintético es
constante, pero depende del valor de /.
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1.4.4. Influencia de la rotacion lenta y campos magnéticos débiles

Cuando se consideran rotacion lenta o bien campos magnéticos débiles, la degeneracién pro-
veniente del niimero m en el calculo de las autofrecuencias se rompe, debido a que se rompe
la simetria esférica. Para estrellas enanas blancas puede considerarse que la frecuencia angular
de rotacién de la estrella es pequena, menor que las autofrecuencias de los modos (2 << ogem,
siendo € la frecuencia angular de rotacién). En esta aproximacién, la teoria de perturbaciones a
primer orden puede aplicarse y luego cada frecuencia es dividida en (2¢+1) componentes igual-
mente espaciadas, rompiendo la degeneracion. Cada componente del multiplete asociado esta
dado por:

Orem () = ke (2 = 0) + doim (1.12)

Podemos pensar a la estrella como un rotador rigido en el que su frecuencia de rotacién
angular permanece constante a lo largo de toda la estrella (2 = cte), en tal caso, la correccion
a la frecuencia introducida en la ecuacién es simplemente dogs, = —mQ(1 — Cp), con
m = 0,£1... £ £ y Cy coeficientes que dependen de la estructura estelar. Como resultado, la
degeneracién en la frecuencia con el valor de m se rompe. Los valores de los coeficientes C' se
calculan de acuerdo a los trabajos de [Cowling and Newing| (1949); [Ledoux] (1951])

O = AL P56 + )i
3% pr(& + e+ Déydr

siendo &, y & las autofunciones radial y tangencial respectivamente.

(1.13)

En presencia de campos magnéticos, la degeneracion es quebrada parcialmente. Luego de un
andlisis perturbativo, se obtiene que cada autofrecuencia es dividida en (¢41) componentes

Okem(B) ZJM(B:O)—FU;C@(B) (1.14)

siendo la correcciéon dependiente de B? y m?2.

1.4.5. Mecanismos de excitaciéon

Si bien las estrellas pulsantes pueden encontrarse en las distintas regiones del diagrama HR,
de acuerdo a los niveles de precisién alcanzados en la actualidad se podria afirmar que no todas
las estrellas pulsan. Aquellas estrellas que estdn pulsando, lo hacen en alguno/s de sus modos
naturales de oscilacién. La estrella variable mas antigua conocida es la de o Ceti (Mira) cuya
variabilidad fue descubierta por Fabricius en 1596. Es decir que esta estrella ha estado pulsando,
como minimo, por cientos de afios. Existen otros casos en los que también se disponen de curvas
de luz por periodos de un siglo o mas. Es decir que las pulsaciones estelares son un fenémeno
relativamente estable en muchas estrellas y que debe existir algin mecanismo que provee la
energia necesaria para excitar la pulsacion.

Para la mayor parte del interior estelar la energia se pierde en cada ciclo de pulsacion, es
decir que la mayor parte del volumen “amortigua” la pulsacién. Las pulsaciones observadas
pueden continuar solo si existe una parte de la estrella donde se provea la energia para excitar
la pulsacién, asi como también la que se pierde en la amortiguacion.

En general, una capa de la estrella que gana calor durante la parte de compresion del ciclo de
pulsacién es la que impulsa la pulsacién. Las otras capas, que pierden calor durante la compresién,

21



1. Introduccion

amortiguan la pulsacién. Una vez excitada la pulsacién con éxito, la estrella convierte la energia
térmica en energia mecanica.

La forma bajo la cual las pulsaciones estelares son excitadas es todavia una materia de
investigacion. Sin embargo, varios escenarios han sido propuestos de acuerdo al tipo de estrella
estudiada. Para las estrellas ZZ Ceti, el proceso mas aceptado de excitacién de los modos es el
mecanismo k—7 ([Dolez and Vauclair| {1981} |Dziembowski and Koester] [1981} [Winget et al} [L982))
el cual involucra un mecanismo de opacidad (k) y un mecanismo de almacenamiento de energia
de ionizacién (y). Durante este proceso, un aumento en el flujo de radiacién saliente, dara lugar
a un aumento en la temperatura con la consecuente disminuciéon en la opacidad y un escape
libre de la radiacién. Sin embargo, en una regiéon de ionizacién parcial, un aumento en el flujo de
radiaciéon puede ser absorbido aumentando la fraccion de iones presentes, en lugar de aumentar
la temperatura del material. Esto resulta en un bloqueo del flujo de energia radiativa saliente,
que queda almacenada en energia de ionizacién (mecanismo ). Si una capa de la atmoésfera
estelar se mueve hacia dentro, se volvera mas densa y opaca, causando que el flujo de energia
sea retenido aumentando la temperatura y presiéon que empuja la capa hacia afuera, enfridndola
y repitiendo el proceso (mecanismo k). Este proceso suele actuar en las capas debajo de la
regién de ionizacién He™ . No obstante, [Brickhill| (1991]) propuso un mecanismo alternativo de
excitacién de los modos de pulsacién de ZZ Ceti llamado “impulso convectivo’ﬂ Aunque ambos
mecanismos pueden predecir aproximadamente el borde azul de la banda de inestabilidad, esto
no es necesariamente cierto para el borde rojo donde las pulsaciones de las enanas blancas DA
parecieran detenerse (Mukadam et al [2006]).

La excitaciéon de los modos mediante la ionizacién parcial de los elementos mas abundantes
de la superficie pareciera explicar bien las pulsaciones en enanas blancas DA, asi como también
enanas blancas variables DB y probablemente también en las DO.

1.4.6. Mecanismos de seleccion

Una vez que las pulsaciones son excitadas, debe existir algin mecanismo que seleccione cudl
o cuédles son los modos en los que va a pulsar. Por ejemplo, la mayoria de las estrellas Cefeidas
pulsan en su modo radial fundamental mientras que algunas lo hacen en su primer armonico, es
decir que existe algin mecanismo de seleccién de modos. En este sentido, la posicién de la zona
de excitacién asi como también la forma de las autofunciones de cada modo determinan cudl o
cudles de los modos seran excitados. Si la zona de excitaciéon para una estrella yace cerca del
nodo de alguno de los modos, es poco probable que estos modos sean excitados. En el caso de
enanas blancas estratificadas el gradiente abrupto del peso molecular medio entre las capas de
H, He y C/O modifican el caracter de algunos modos y pueden seleccionar modos. Ademas debe
haber un balance entre los requerimientos energéticos de excitacién y amortiguamiento para que
el modo sea excitado globalmente.

Para que un modo sea excitado por el mecanismo « el periodo de oscilacién debe ser similar
a la escala de tiempo térmica en la zona de excitacion. Para las pulsaciones, es relevante la escala
de tiempo térmica local de la zona de excitacion:

R ¢ Td
TthE/ G~ dm (1.15)

1En la literatura en inglés puede encontrarse como “convective driving mechanism?”.
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(Pamyatnykhf [1999)). Si el periodo de oscilacién es mucho més largo que 7y, la capa de excitacién
permanecera en equilibrio y no serd capaz de excitar el modo. Aun asi existen modos predichos
tedricamente que no son observados, dejando lugar a otros posibles mecanismos de seleccion.

1.4.7. Identificacién de modos

Un paso importante el estudio de las pulsaciones estelares lo constituye la identificacién
de los modos de pulsacion. La informaciéon que nos llega de las estrellas en su variacién de la
luminosidad, refleja el hecho de que la estrella esta sufriendo pulsaciones pero, en principio, es
dificil discernir qué o cuales modos del espectro posible son los que estan excitados. La asignacién
de modos consiste en asignar los valores de los indices k, £, m a un modo de pulsaciéon observado.
Este es un paso crucial en el analisis astrosismoldgico debido a que conecta los modelos con
las observaciones. La determinacién para los valores de ¢ y m (el valor de k en principio es
el mas dificil de identificar debido a que no es una cantidad visible como lo son ¢ y m) ha
sido histéricamente realizadas en enanas blancas a partir del quiebre en la degeneracién de las
frecuencias observadas debido a la rotacién que hace que cada frecuencia aparezca como un
multiplete con (2¢+1) componentes. Otra de las formas para obtener el valor de ¢, es mediante
la comparacién del espaciamiento de perfodos entre modos con orden radial consecutivo (AIl, =
(41 — I1)) con el espaciamiento de periodos asintético (AIIY) obtenido teéricamente el cual,
para modos g, depende del valor de [. Debido al pequeno niimero de modos detectados en enanas
blancas DAV, este método no es del todo 1util.

Alternativamente, la identificacién de modos es posible mediante otro tipo de técnicas basadas
en el oscurecimiento al limbo en las amplitudes de pulsacién [Robinson et al] (1995) y de la
dependencia de las amplitudes de los modos no-radiales dentro de las lineas de Balmer
et al] 000} [van Kerkwijk et al] 2000)).

1.5. Enanas blancas pulsantes

Las enanas blancas pulsantes constituyen herramientas que permiten examinar los procesos
astrofisicos y la fisica de la materia a altas densidades que no pueden reproducirse en el laborato-
rio. Los ajustes astrosismolégicos nos permiten medir con gran precision la masa estelar, masa de
la envoltura, restringir periodos de rotacién y rotacion diferencial, campos magnéticos y tasa de
enfriamiento entre otros. Para las clases mas calientes (DO y DB), la emisién de neutrinos juega
un rol muy importante y pueden ser potencialmente detectados (O’Brien and Kawaler] [2000]).
Para las enanas blancas mads frias, los efectos de la cristalizacién que son muy importantes (e
inciertos) para la etapa de enfriamiento, podrian ser detectables (Corsico et all 2005 [Metcalfe|
fet al} [2004f [Montgomery and Winget] [1999)). Ademads estas estrellas son ttiles para el estudio
de la masa del axion (Cérsico et al] 2012} lsern and Garcia-Berro] R008).

Durante su evolucién, las enanas blancas cruzan varias bandas de inestabilidad donde las
pulsaciones no-radiales se hacen presentes. Estas variaciones de brillo periédicas, se hacen evi-
dentes en la las regiones del ultravioleta lejano y del 6ptico en el espectro electromagnético. Cada
una de las estrellas pulsantes posee un espectro tinico de frecuencias, el cual estd directamente
relacionado con los detalles de su estructura interna. A partir de los valores de temperatura
efectiva y gravedad superficial, las enanas blancas pulsantes son clasificadas en cuatro categorias
bien definidas:
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= 80,000 K < Tepp < 180,000 Ky 5.5 < log(g) < 7.5 constituido por estrellas variables pre-
enanas blancas deficientes en H, ricas en C/O/He denominadas estrellas pulsantes PG1159.
Algunos de estos objetos estan rodeados por una nebulosa planetaria y se denominan
PNNVs, mientras que aquellos que carecen de nebulosa son llamadas DOVs,

= 22,000 K < T,pp < 29,000 Ky 7.6 < log(g) < 8.2 constituido por estrellas ricas en He
(enanas blancas DB) denominadas DBVs o V777 Her,

= 19,000 K < Tepp < 22,000 K enanas blancas con envolturas ricas en C y He llamadas DQ
calientes,

= 12,500 K < T,.pp < 10,500 K y 7.8 < log(g) < 8.8 enanas blancas con envolturas de H
denominadas DAVs o ZZ Ceti.

A partir de un muestreo de 9,316 estrellas enanas blancas, [Eisenstein et al]([2006]) confirmaron
que las enanas blancas DA constituyen uno de los grupos de estrellas compactas mas numerosos,
encontrando que un 86 % del total de su muestra de estrellas eran enanas blancas DA mientras
que las DB constituian un 8 %. Por lo tanto, las enanas blancas con envolturas de H constituyen
el final evolutivo mas comiin de la mayoria de las estrellas.

1.6. Astrosismologia

Cuando una estrella pulsa en alguno de sus modos normales es posible comparar los perio-
dos de cada modo de oscilacién, con aquellos derivados de modelos teéricos representativos e
inferir informacién sobre su estructura interna. Este método para inferir informacion a través
de la observacién de los modos de pulsacion excitados es llamada astrosismologia. La astrosis-
mologia explota el hecho de que las pulsaciones estelares son sensibles a la estructura interna
de la estrella y nos permite obtener valores de cantidades que pueden ser adquiridas mediante
otras técnicasEl como puede ser Torr, M, y log(g) y ademas cantidades que estan ocultas excep-
to para la astrosismologia tales como composicién quimica, perfil de rotacién interno, campos
magnéticos, regiones de conveccion y ubicacion y espesores de las transiciones quimicas entre
otros. De esta forma pueden inferirse detalles no solo de la estructura interna sino que también
sobre su evolucién previa. Particularmente, esta técnica se basa en que cada modo de oscilacién
se propaga en una regién particular en el interior estelar, la zona en donde el modo asociado
oscila con mayor amplitud. Cada uno de estos modos muestrea una zona levemente diferente de
la estrella, mientras mas modos sean observados mas informacién habra disponible para utilizar
mediante técnicas astrosismologicas.

La astrosismologia puede ser aplicada a cualquier objeto estelar pulsante. Particularmente,
en el caso del Sol, la Hesismologia a permitido obtener informacién sobre la tasa de rotacién
diferencial en su interior asi como también los valores de la velocidad del sonido. Estas determi-
naciones son posibles debido a la cercania del Sol y que este oscila en 107 modos p en simultaneo,
cuyas frecuencias pueden ser medidas con gran precision. Por el contrario, para estrellas distantes

120tras técnicas de observacién como espectroscopia o fotometria solo proveen informacién de la fotosfera, su
interior queda enmascarado.
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los efectos de cancelacion geométricaEl se vuelven muy importantes, reduciendo la cantidad de
modos observables a aquellos caracterizados por £ < 3 [Dziembowski (1977).

En la tabla mostramos los parametros estelares de las clases de estrellas variables méas
importantes, en conjunto con el rango de periodos observados y los modos de pulsacién excitados.
Las variables pulsantes d Sct, v Dor, roAp, SPB y 8 Cep, ademds de nuestro Sol, son estrellas
variables que se encuentran en la etapa de quema central de H. Entre ellas las § Scuti son las
mas conocidas. Estas estrellas pulsan en una combinacién de modos radiales y no-radiales, siendo
estos ultimos mayormente modos p de bajo orden radial. Este tipo de estrellas muestran rotacién,
por lo que los efectos inducidos por el “splitting” rotacional deben ser tenidos en cuenta. Las
variables roAp se caracterizan por exhibir modos p de alto orden radial. Adema&s poseen fuertes
campos magnéticos y periodos de rotacion entre 2 y 12 dias. Las estrellas 5 Cep se caracterizan
por mostrar tanto modos de pulsacién radiales asi como también modos no radiales. Este tipo
de estrellas suele encontrarse en ciimulos abiertos jévenes, algunas quemando H en capa.

En etapa de quema central de He podemos encontrar a las Cefeidas. Estas estrellas fueron la
primera clase de estrellas pulsantes y se caracterizan por pulsar en su modo radial fundamental
o primer armoénico. Las estrellas Cefeidas, en conjunto con las RR Lyrae, pueblan la llamada
“banda de inestabilidad clésica”. Particularmente las RR Lyrae pulsan en modos radiales y son
utilizadas frecuentemente como indicadores de distancia dado que poseen una magnitud absoluta
relativamente bien definida. Este tipo de estrellas se encuentra mayormente en ciimulos globulares
de la Galaxia. Si bien la mayoria de las Cefeidas se encuentran en la etapa de quema central de
He, algunas pueden estan en la fase de quema de H en capa. En la parte mas azul de la rama
horizontal se encuentran las estrellas sdB variables las cuales se dividen en tres clases dependiendo
de los modos de pulsacién exhibidos (ver tabla. A mayores temperaturas podemos encontrar
a las estrellas sdO variables, cuyos modos de pulsacién no estan bien identificados, pero se cree
que serian modos p no radiales.

Finalmente, en parte més fria del diagrama HR, se encuentran las variables Mira las cuales
muestran amplitudes de oscilacién mayores a 2.5 mag. Los periodos de oscilacién observados
pueden encontrarse entre 25 y 400 dias. Estas estrellas se encuentran en la etapa AGB y son el
resultado de la evolucién de estrellas con masas del orden de la masa del Sol.

La clase de estrellas en las que estd centrada la investigacién de esta tesis son las enanas
blancas, particularmente las enanas blancas DA. Las enanas blancas exhiben pulsaciones no-
radiales y constituyen la clase de pulsadores compactos méas numerosa. Asi mismo, esta clase
puede subdividirse en cuatro subclases diferentes: las DQV, DOV, DBV y DAV.

1.6.1. Astrosismologia de enanas blancas DA en los ultimos 30 anos

Los estudios astrosismolégicos con modelos de enanas blancas comienzan a partir del trabajo
de[Tassoul et al|(1990). Dicho trabajo constituye una de las piedras fundamentales en el desarro-
llo de modelos tedricos de estrellas enanas blancas DA con fines astrosismolégicos. En el trabajo
mencionado, los autores desarrollaron una grilla de modelos adecuados tanto para el estudio
adiabatico como no adiabatico de propiedades sismolégicas. Trabajos posteriores, como los de
[Brassard et al[(1992a] [1991] [1992b]), exploraron las propiedades pulsacionales de los modelos es-
telares de[Tassoul et al] (1990). Una caracteristica importante de estos modelos de estrellas enana

13Las oscilaciones dividen la superficie de la estrella en sectores en contrafase de temperatura y velocidad. A
grandes distancias, si el niimero de sectores es grande no podra distinguirse el aporte de cada sector, si no que se
observa una variacién de luminosidad promediada.
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Tipo Acrénimo Ter(10°K) | My/Me | Ly/Lo Periodo Modos
Cefeidas § Cep 5.5-6.5 5-20 10 —10° | 2-100 d R

Mira M o Mira 2.5-4.0 ~1-2 102 —10* | 25-400 d R
RGR o RAG SRa, Stb, Lb, Le | 2.5-4.0 ~1-8 102 -10* |25400d | R

RR Lyrae RR Lyr 6-7 0.5-0.8 40-50 0.2-1.2d R

0 Scuti 0 Sct 7.5-8.7 1.6-2.6 10-1000 0.5-6 h R,NR(p)
Sol Sol 6.0 1.0 1.0 5-10 m NR(p)
Ap rapidamente oscilantes roAp 7.0-8.5 1.6-2.6 10-50 4-15m NR(p)
~ Doradus ~ Dor 6.5-7.3 1.4-1.7 5-20 0.5-3d NR(g)
8 Cephei B Cep 92-30 815 4000-20000 | 3.5-6 h NR(p)
Slowly pulsating B SPB 13-17 3-8 2.5-6 0.6-3d NR(g)
Line profile variables LPVs 15-40 10% — 10° | 5-50 3-30 h NR(p)
GW Virginis DOV ~ 100 ~ 0.6 ~ 102 300-3500 s | NR(g)
DB enanas blancas variables DBV ~ 23 ~ 0.6 ~ 0.03 400-1200 s | NR(g)
hot DQ enanas blancas variables | DQV ~ 20 ~ 0.6 ~ 0.032 250-1100 s | NR(g)
DA enanas blancas variables DAV ~ 12 ~ 0.6 ~ 1073 100-1200 s | NR(g)
Luminous Blue variables LBV ~ 20 30-100 102 =105 | ~30-50d | NR(?)
R Corona Borealis RCBr 5-7 ~1 ~ 10* ~40d R?
sdB EC 14026 29-35 ~ 0.5 20-40 100-400 s R,NR(p)
sdB PG1716 23-30 ~ 0.5 20-40 2000-8000 s | NR(g)
sdO sdOV 48-52 3 x 102 60-120 s NR(p)?

Tabla 1.1. Clases de estrellas pulsantes en conjunto
con los valores de los parametros estelares mas im-
portantes. R significa modos radiales; NR(p) modos
p no radiales; NR(g) modos ¢g no radiales. Tabla to-
mada de la tesis doctoral de Romero Alejandra.

blancas, es que se caracterizan por tener nicleos de carbono puro. Esta particularidad iria en
contra de las predicciones de los calculos evolutivos, en donde se espera un nticleo en el que tanto
el carbono como el oxigeno estén presentes y cuyas proporciones exactas estan determinadas por
las tasas de reaccién nuclear que operan durante la quema central de He, asi como también de
los procesos de mezcla en el borde convectivo del nicleo. Otro de los puntos débiles de tales
modelos es el tratamiento de las transiciones quimicas modeladas bajo la hipdtesis de equilibrio
difusivo bajo la aproximacion “trace element”. Este tipo de aproximacién favorece la aparicién
de gradientes quimicos abruptos, alterando las propiedades de atrapamiento de modos (Corsico
. Este tipo de modelos fue empleados para realizar estudios astrosismoldgicos de
diferentes estrellas DAV, tales como G226-29 ([Fontaine et al} [1992) y GD 154
, mientras que una versiéon un poco mas actualizada de tales modelos, pero con las mismas
desventajas, ha sido utilizada para el estudio de HLTau 76 (Pech et al}] [2006) y G185-32
[and Vauclair] [2006)).

Unos anos mas tarde, nuevos modelos representativos de enanas blancas con envoltura de H
fueron presentados por . Los distintos modelos consideran un ntcleo compuesto
desde una mezcla de carbono y oxigeno hasta modelos con niicleos conformados puramente por
oxigeno. Estos modelos disponian de un tratamiento de opacidades méas actualizado (OPAL).
Adicionalmente, la forma de las transiciones quimicas son derivadas de forma mas realista siendo
la transicion H/He modelada a través de una exponencial doble, lo cual estd de acuerdo con
las predicciones de equilibrio difusivo. Sin embargo, este tipo de modelos de enanas blancas
parametrizadoﬂ carece de varias caracteristicas importantes predichas por la teoria de evolucién

14 A partir de un modelo inicial de composicién estratificada, se modifican pardmetros tales como abundancia
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estelar, por ejemplo aquellas ligadas con la forma de los perfiles de transiciones quimica en el
nucleo o la formacién de una envoltura pura de carbono que yace por encima del nicleo. Estos
modelos han sido aplicados a estudios astrosismolégicos de estrellas ZZ Ceti tales como G29-38
(Bradley and Kleinman] [[997), G117-B15A y R548 [1998)), L19-2 y GD 165
[2001)) y G185-32 (Bradley] [2006))

En este sentido, el grupo de Evolucién y Pulsaciones Estelares de La Plata ha realizado
un aporte importante al modelado de estrellas enanas blancas DA. Varios trabajos reflejan estos
aportes como por ejemplo [Benvenuto et al| (2002), en donde se presentan modelos que consideran
procesos de difusién dependientes del tiempo para modelar la transicién quimica del He/H,
ademas de incluir procesos de asentamiento gravitacional y difusion quimica. Estos modelos se
basan en los perfiles quimicos centrales del trabajo de [Salaris et al] (1997)) adaptados de forma
adecuada a las masas consideradas. En este sentido, los autores demostraron que la aproximacién
de “trace element” no era la adecuada para modelar las regiones de transicién quimica en el
interior de la estrella. Ademads, en lugar de la regién pura de carbono que se encuentra en los
modelos de , en estos modelos se obtiene una regién rica en carbono y oxigeno.
Estos modelos fueron utilizados para estudiar la estrella G117-B15A (Benvenuto et al] 2002).

Por otro lado, [Castanheira and Kepler| (2008} [2009) realizaron un amplio estudio astrosismo-
l6gico sobre una muestra de 87 estrellas DAV. Los modelos de enanas blancas utilizados para
realizar tales ajustes provenian de modelos artificiales en los que se adopta una composicién cen-
tral de oxigeno al 50 % y carbono al 50 %, mientras que la transiciéon quimica de H/He se adopta
segin el trabajo de [Althaus et al] (2003). Uno los resultados mas importantes encontrados en
este trabajo fue la prediccion de la existencia de envolturas mas finas que las obtenidas mediante
los célculos evolutivos completos. Particularmente se encontrd que la masa de la envoltura de H
podria variar en un amplio rango de masas, més precisamente 10710 < My /M,,q < 107%. Para-
lelamente, [Bischoff-Kim et al] (2008) presentaron un estudio astrosismolégico para las estrellas
77 Ceti G117-B15A y R 548 con modelos en los que sea adoptan los perfiles del niicleo obtenidos
por [Salaris et al] [1997), obteniendo resultados en buen acuerdo con estudios previos.

Uno de los pasos méas importantes en la astrosismologia de enanas blancas de la actualidad fue
el trabajo de [Romero et al] (2012) en donde los autores presentan un estudio astrosismolégico de
44 estrellas ZZ Ceti, incluyendo la bien conocida G117-B15A. Para realizar los ajustes, los autores
utilizan los modelos completamente evolutivos de estrellas enanas blancas DA caracterizadas por
perfiles quimicos consistentes del trabajo de [Althaus et al] (2010al). Entre otros, uno de los
resultados mas importantes de este trabajo es la evidencia de la existencia de envolturas de H
menos masivas que las predichas por la evolucién estelar estandar, lo cual se encuentra en buen
acuerdo con los resultados de [Castanheira and Kepler| (2008} [2009)).

El método de ajuste astrosismoldgico utilizado en esta tesis y en varios de los trabajos mencio-
nados previamente, explota la comparacién de los periodos de los modos de pulsacién exhibidos
por la estrella con aquellos derivados tedricamente de modelos representativos, en nuestro ca-
so, de estrellas ZZ Ceti. En particular, los modelos tedricos muestran un espectro de periodos
acorde a los parametros estelares tales como masa, temperatura efectiva, gravedad superficial y
composicién quimica interna. Mediante este método se elige aquellos modelos que exhiban los
periodos mas cercanos a los que se observan en la estrella a la cual se necesita hacer el ajuste.
No obstante, como veremos més adelante, es 1til utilizar determinaciones observacionales de los

interna de oxigeno y carbono, asi como también la posicién de las transiciones quimicas y sus respectivos anchos,
entre otros.
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parametros disponibles a fin de tener un buen acuerdo con los resultados empiricos. Sin embargo,
este método no es el inico que nos permite obtener informacion de la estrella. En la actualidad
existen diversos métodos a partir de los cuales es posible obtener detalles sobre el interior de la
estrella, a partir de la interpretacion de los modos de pulsaciéon exhibidos:
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= Espaciamiento medio de periodos: a partir de un andlisis asintético, sabemos que

para modos g con / fijo, y para altos ordenes radiales (k > 1) AIl§ = IIp/\/4({+1)

~1
con IIp = 27 [ Jo o N(r) /rdr] . Si para una estrella podemos observar suficientes modos
consecutivos en k podemos obtener los espaciamientos de periodos y promediarlo ((IIj ¢))

para luego comparar con el valor asintético se cumple (Il ¢) ~ AH%4 X { JorN(r)/ rdr] 1,
aun para enanas blancas estratificadas y con zonas convectivas. Dada una T¢ fija, el valor
de la frecuencia de Brunt-Vaisild, IV, crece a masas mayores debido a su dependencia con
la gravedad, por lo que el valor del espaciamiento de periodos decrece. Por el contrario, si
se fija la masa estelar y se reduce el valor de Ty, debido al aumento de la degeneracién
en el nucleo de la enana blanca, N decrecera incrementando el espaciamiento medio de
periodos. Como consecuencia, el espaciamiento medio de periodos es una cantidad 1til para
obtener el valor de la masa de pre-enanas blancas. Por ejemplo, en estrellas pulsantes tipo
PG1159 donde la cantidad de periodos observados es lo suficiente como para determinar el
espaciamiento medio de periodos.

Mode trapping: la estructura estratificada de las enanas blancas provoca que algunos
modos g entren en resonancia mecédnica. Este efecto es producido debido a que la longitud
de onda local de las autofunciones de un modo particular coincide con el espesor de la capa
de H o la capa de He. Para que esto ocurra alguno de los nodos de las autofunciones debe
estar ubicado cerca de una de las zonas de transicion quimica. Este efecto es llamado “mode
trapping” y afecta la estructura global del espectro de periodos. Cuando esta resonancia
actia, la amplitud de las autofunciones se hace grande en la zona que tiene como extremos
a la superficie estelar y a la transicién quimica dada o puede suceder entre dos interfaces
quimicas y, en tal caso, se llama “mode confining”. Para detectar este fenémeno debe
tenerse en cuenta que aquellos modos atrapados (y los de orden radial adyacente) muestran
espaciamientos de periodos méas cortos. La efectividad del “mode trapping” es muy sensible
a la forma y ancho de las transiciones quimicas, particularmente la de H/He para las
estrellas ZZ Ceti. Es decir que a partir de la observaciéon de este fenémeno es posible
medir el ancho de la capa que produce el atrapamiento (Brassard et alf[1992a)). Ademds, a
partir de un diagrama Ay, vs. Il ¢, analizando el ciclo de los minimos se puede obtener
informacién de la masa de H en estrellas ZZ Ceti o de la masa de He en las DBVs. Por otro
lado, la amplitud de la variacién de Allj, es sensible al espesor de la zona de transicién
quimica (Bradley] [1996} [Brassard et al] [1992a][b]).

Tasa de cambio de los periodos: la frecuencia de Brunt-Vaisild evoluciona a medida
que la enana blanca se enfria, decreciendo en las regiones del ntcleo a causa de que la
degeneracion electronica aumenta. Esta disminucion produce un corrimiento gradual en el
espectro de periodos hacia valores mayores. Para enanas blancas % = —a% + b% (Winget
, con a,b > 0 y T es la temperatura del nicleo. Un enfriamiento produce un

incremento en el periodo, mientras que una contraccién provoca un decrecimiento. Aquellos
modos atrapados en la envoltura son més sensibles a la contraccién que al enfriamiento,
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mostrando valores de IT mas bajos incluso negativos respecto a los no atrapados
fand Bradley] [1994]). Aquellos modos confinados en el nicleo son més sensibles al enfria-
miento, mostrando IT > 0. A partir de la medicién de IT en enanas blancas es posible inferir
la escala de enfriamiento, debido a que al ser la contraccion casi despreciable, los valores de
II estén afectados mayormente por el enfriamiento. Esto puede ser utilizado para obtener
informacién de la composicién quimica del ntcleo.

= Splitting rotacional o magnético: si la enana blanca posee una velocidad de rotacién
0 un campo magnético débil, es posible observar los multipletes de cada frecuencia de os-
cilacién. Si la rotacién es lenta, se observaran 2¢ + 1 componentes igualmente espaciadas y
a partir de alli es posible medir la frecuencia de rotacién 2. Por otro lado, si hay un cam-
po magnético débil presente, es posible observar las /+1 componentes de cada frecuencia
desplazadas proporcionalmente al valor del campo B y asi inferir el valor de B.

Como hemos visto, existen dos enfoques distintos para realizar los ajustes astrosismolégicos.
El primero es aquel que emplea modelos de estrellas enanas blancas estaticos en los que el perfil
quimico interno es parametrizado. Este tratamiento tiene la ventaja de que es posible realizar
una exploraciéon completa del espacio de parametros para poder hallar el modelos sismolégico
6ptimo, ademaés de alcanzar un alto grado de precisién para reproducir los periodos observados
(Giammichele et al] [2017albl). Sin embargo, este enfoque astrosismolégico necesita de un gran
nimero de modos de pulsacién observados para resolver el gran ntimero de parametros. El otro
enfoque utiliza modelos evolutivos completos desde la ZAMS hasta la etapa de enana blanca
(Romero et al] 2012} 2013)). Este tipo de enfoque, que es utilizado también en esta tesis, involucra
ingredientes fisicos detallados y actualizados, particularmente en lo que respecta a la formacién
de la estructura quimica interna esperada por la historia de quema nuclear del progenitor. Este
punto es un aspecto crucial para entender la informacién codificada en los patrones de pulsacién
de las estrellas enanas blancas variables. Este hecho nos permite no solo develar la estructura
interna de las estrellas, sino que también descubrir mediante qué procesos la estrella alcanza tal
estructura. Este método ha sido utilizado también para el estudio de estrellas DB y PG1159
[Cérsico and Althaus (2006)); [Corsico et al] (2006} [2009)).

No obstante, ninguno de los métodos astrosismolégicos adoptados tiene en cuenta las incerte-
zas actuales en la evolucion estelar ni en el modelado ni en la fisica constitutiva de los progenitores
de enanas blancas. Este topico sera la punto central a explorar durante de esta tesis.

Como es sabido, durante la evolucion del progenitor, existen incertezas relacionadas con los
procesos fisicos encargados de dar forma a la estructura interna de la futura enana blanca, tales
como las tasas de reacciones nucleares, procesos de mezcla extra, pérdida de masa, etc. Estas
incertezas afectan fuertemente los perfiles quimicos internos y, consecuentemente, las propiedades
pulsacionales de las estrellas enanas blancas. En los capitulos préximos nos proponemos cuanti-
ficar, por primera vez, el impacto de tales incertezas en la evolucién de las estellas progenitoras
sobre las inferencias astrosismolégicas de los parametros fundamentales de las enanas blancas.
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Capitulo 2

Descripcién del modelado

Este capitulo estd dedicado a describir brevemente las ecuaciones de evolucién estelar y su
implementacién en los cédigos numéricos empleados para el calculo de las secuencias evolutivas
(LPCODE) y propiedades pulsacionales de los modelos (LP-PUL). Brevemente se describird
la base del tratamiento numérico empleado por ambos cédigos numéricos en conjunto con una
descripcién detallada de los ingredientes mas importantes para esta tesis. Haremos especial énfasis
en las etapas de quema central de helio, etapa de pulsos térmicos durante la rama asintotica de
las gigantes (TP-AGB) y, finalmente, en la etapa de pulsacién de las ZZ Ceti. Se consideraré a
la estrella como un objeto esférico, teniendo en cuenta que esta aproximacién ha sido de gran
utilidad y ha brindado resultados exitosos en estudios teéricos y simulaciones numeéricas.

Los célculos evolutivos presentados en este trabajo han sido desarrollados con el c6digo numé-
rico de evolucion estelar LPCODE. Este codigo fue desarrollado integramente en la Facultad de
Ciencias Astronémicas y Geofisicas por el Grupo de Evolucién y Pulsaciones Estelares
. Esta herramienta numérica ha sido empleada en diversos trabajos para el estudio
de estrellas compactas tales como el calculo de modelos detallados de enanas blancas
et al} [2010c¢f [Renedo et all[2010)), el cdlculo de la formacion y evolucion de estrellas enanas blan-
cas deficientes en hidrégeno tipo PG1159 (Althaus et al] [2005af [Miller Bertolami and Althaus|
, asi como también para la formacién de estrellas de la rama horizontal extrema 1|Miller|
[Bertolami et al] P00S]) y la formacién de enanas blancas DQ calientes (Althaus et al] 2009). M4s
recientemente, el LPCODE ha sido empleado para estudiar los diferentes aspectos de la evolucién
de enanas blancas de masa extremadamente baja (Althaus et al] [2013)) y detalles de la evolucién
estelar durante las fases AGB y post-AGB (Miller Bertolami| R016)). Una descripcién detallada
del cédigo evolutivo LPCODE puede encontrarse en la Tesis Doctoral de[Serenelli (2003]) y [Miller|
Bertolami] ([2009).

A continuacién presentamos una breve descripcién de las ecuaciones de evolucién estelar asi
cémo también los ingredientes fisicos mas importantes incluidos en el cédigo de evolucion.

2.1. Ecuaciones de evolucion estelar

Para poder describir el interior de una estrella autogravitante, necesitaremos ecuaciones ma-
tematicas que nos permitan modelar el comportamiento del gas. Las expresiones analiticas que
son usadas en la teoria de evolucién estelar se basan en algunas hipotesis:

= las estrellas son sistemas con simetria esférica. Los efectos de rotacién y campos magnéticos
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2. Descripcién del modelado

son despreciables,

= la evolucién temporal de la estructura estelar puede ser descripta por una secuencia de
modelos en equilibrio hidrostatico, lo que implica que la presién y densidad crecen hacia el
centro,

» la materia en cada capa estd cerca del equilibrio termodindmico local. La radiaciéon puede
ser descripta por la funcién de Planck en cada punto de la estrella. Cada capa estelar puede
tomarse como un cuerpo negro,

= los mecanismos de transporte de elementos quimicos dentro de la estrella son la conveccién
y procesos de mezcla extra como el “overshooting”.

Las ecuaciones que describen la estructura y evolucién estelar, escritas en formulacion lagran-
giana (usando la masa —m— como variable independiente), resultan (Kippenhahn and Weigert{

1990):

éi; ::4ﬂi2p (2.1)
% =enuc—ey—cp§+f’%f (2.3)

donde las cantidades involucradas en las ecuaciones son: t el tiempo, r(m,t) la distancia radial al
centro de la estrella, I(m,t) luminosidad (flujo total a través de una capa esférica menos el flujo
de energia debida a los neutrinos), T'(m,t) la temperatura, P(m,t) la presién y las cantidades
obtenidas: p densidad de masa ,en,. liberacién de energia nuclear por unidad de masas y de
tiempo , €, pérdida de energia por emisién de neutrinos por unidad de masa y de tiempo, cp

calor especifico a presién constante por unidad de masa, § = (g;g;), y el gradiente adimensional
de la temperatura V = (ngJTD) Ademaés, G es la constante de gravitacién universal, ¢ es la

velocidad de la luz en el vacio y a la constante de densidad de radiacién.
Cuando el transporte es por radiacion y en la aproximacion de difusion, V debe ser reempla-
zado por el gradiente radiativo
3 KklP

Vrad = 16macG mT4

(2.5)

donde « es la opacidad radiativa y/o conductiva.

Cuando el transporte de energia es mediante movimientos macroscopicos de material, como
la conveccién, la expresién de V depende de la teoria de conveccién utilizada. En esta tesis los
célculos fueron realizados dentro de la teoria estandar de la longitud de mezcla (MLT

953,
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2.2. LPCODE. Fisica incluida.

2.2.1. Evoluciéon quimica

El cambio de composicién quimica dentro de la estrella es uno de los puntos méas importan-
tes de analisis de esta tesis. A grandes rasgos, la evolucién quimica en cada una de las capas
de la estrella proviene de dos contribuciones importantes: una debido a las reacciones nuclea-
res (causantes de convertir unos elementos quimicos en otros dentro de la misma capa) y la
segunda causada por los procesos de mezcla tales como conveccién, inestabilidades vibracionales
(semiconveccién), inestabilidades “termohalinas” (de Rayleigh-Taylor) causadas por la inversién
del peso molecular medio, difusién microscépica quimica, etcﬂ Estos procesos de mezcla son los
encargados de producir un acoplamiento entre los cambios quimicos de las diferentes capas.

Si n; es el nimero de particulas por unidad de volumen de la especie i tenemos que, en una

capa dada:
8721 8774 8ni
_ 2.
ot ( ot >nuc + < ot )mezcla ( 6)

teniendo en cuenta que el subindice ¢ se refiere a la especie quimica, ¢ = 1, ...., I, donde I es el
numero de especies quimicas distintas consideradas. Por cada capa hay I ecuaciones diferenciales
acopladas, las cuales a su vez estan acopladas con las ecuaciones de las capas vecinas por el
término de mezcla.

Consideremos el primer término de la ecuacién anterior. Dada una especie nuclear, esta puede
ser creada y destruida por medio de varias reacciones nucleares con otras especies. Si denotamos
a (ov);j como la tasa de reacciones nucleares por par de particulas entre las especies ¢ y j, y
(ov)km a la tasa de reacciones entre las especies k' y m que producen particulas i se obtiene:

<66711) - - Z(Uv>ijninj + Z(O’U>kmnknm (2.7)
nuc _]

k,m

donde el primer término refleja las reacciones que destruyen a las particulas de la especie, mientras
el segundo término las reacciones que crean particulas de esa especie.

El segundo término de la ecuacién representa una variedad muy amplia de procesos
de mezcla que pueden modificar la composiciéon quimica en la capa analizada. Sin embargo, los
fenémenos de mezcla pueden modelarse como procesos de difusién de la composicién quimica.

Debido a la simetria esférica:
3ni 10 2 ani
= 545 Dmezc aj 2.8
< ot )meZCIaj r2 or <T 5"y ) (28)

donde Diyezcla; representa el coeficiente de difusion que describe el proceso de mezcla j. Debido
a la linealidad de estas ecuaciones respecto a Diegcla;, i Opera mas de un proceso de mezcla
simultaneamente podemos escribir Dinescla; = >on Dinescla; -

Este tratamiento ofrece una visién mas realista que la suposicién de mezcla instantianea
utilizada usualmente en la teoria de evolucién estelar. Esto se debe a que, en algunas fases de
la evolucién estelar, la escala de tiempo de las reacciones nucleares se vuelve comparable a la
escala de tiempo de la mezcla convectiva, por lo que suponer una mezcla instantanea resulta
completamente inadecuado para enfrentar el problema.

'En capitulos posteriores profundizaremos sobre algunos de estos procesos.
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2. Descripcién del modelado

En las etapas previas a la TP-AGB, hemos considerado episodios de mezcla extra fuera de
cada borde convectivo formaﬂ, conocidos como “overshooting” (OV), de acuerdo a la formulacién
de [Herwig et al| (1997a)). Estos episodios son relevantes para la determinacion de la estructura
quimica final de las enanas blancas y, como veremos mas adelante, afectan tanto los valores de
las abundancias centrales asi como también la forma de los perfiles quimicos. En esta formulacién
se trata el proceso de mezcla como un proceso de difusiéon dependiente del tiempo mediante la
adopcién de un coeficiente de difusiéon Doy . Este coeficiente se define como:

—2z
DOV = D[) X e(fHP) (2.9)

donde H), es la altura de escala de presion en el borde convectivo, z es la distancia geométrica
al borde de la zona convectiva formal (z = |r — 7porqe|, siendo r la distancia radial al centro de
la estrella), f es un pardmetro libre cuyo valor estdndar en general se adopta, para la etapa de
secuencia principal, como f :0.016ﬂ Sin embargo, el valor del pardmetro f no necesariamente
es el mismo en todas las regiones convectivas. Por otro lado, Dy el valor de D en las regiones
convectivas inmediatamente cercanas al borde convectivo formal. Particularmente, para las se-
cuencias calculadas durante el desarrollo de esta tesis, hemos adoptado el valor estandar para
el parametro libre f durante las etapas previas a la etapa de pulsos térmicos durante la rama
asintotica de las gigantes, mientras que cuando los modelos atraviesan esta etapa, se inhibieron
los procesos de mezcla extra .

En general las ecuaciones para el cambio de abundancias estan desacopladas del conjunto de
ecuaciones que representan los cambios térmicos y mecédnicos. Esta suposicién es valida solo en
el caso en que la escala de tiempo nuclear sea mucho mayor que los otras escalas de tiempos
relevantes. Esto permite tratar el problema resolviendo el conjunto de ecuaciones - ,
para un tg dado y para una composicién quimica dada.

2.2.2. Opacidades, pérdida de masa y reacciones nucleares

El LPCODE emplea opacidades radiativas OPAL (incluyendo el caso de composiciones ricas
en carbono y oxigeno) para un amplio rango de metalicidades (Iglesias and Rogers] [1996]). Para
los regimenes de baja temperatura se utilizan las opacidades dadas por [Alexander and Ferguson|
. La ecuacion de estado para los regimenes de baja densidad incluye los fenémenos de
ionizacién parcial para composiciones de hidrégeno y helio, presién de radiacién y contribuciones
i6nicas. Para los regimenes de alta densidad también se tiene en cuenta degeneracion electrénica
parcial e interacciones Coulombianas. Las tasas de emision de neutrinos han sido extraidas de
los trabajos de Itoh y colaboradores, ver por ejemplo [Ttoh et al] (1989) e [ltoh et al] (1992).

Se considera una red de reacciones nucleares que contempla 34 tasas de reacciones termonu-
cleares y 16 is6topos (YH,?H,*He,*He,"Li,"Be,'2C,13C,N,!°N,160,170,180,19F,?°Ne,??Ne) para
describir la quema de hidrégeno y helio, y el encendido de carbono.

Para la quema nuclear del hidrégeno se consideraron:

2 Aquel definido por la condicién de Schwarzschild.
3Este valor es inferido a partir del simulaciones que reproducen el ancho de la secuencia principal superior

o)
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p+p— H+et v p+p+e =2H+v

H4+p—=3He+~y 3He +3 He — a4 2p
3He+a—>7Be+'y SHe +p —»* He + v

Be+e” =" Li+v Li+p—2a
Be+p — 2a RoypoaBC+et+v

130+p%14N+7 14N+p*>15N+6++V

BN+p-2C+ta BN+p-=%0+4

60 +p =70+t +v 0 4+p =B 0+et +v

"0 +p =" N+« BO+p =P N+a
180+p—>19F+’y 19F+p—>160+a
19F—|—p—>2ONe+’y

Para la quema de helio las reacciones tomadas en cuenta son:

3a =12 C 4y
RCta—=%0+y
Bot+ra—=%0+n
UN+a-®0+et +v
BN+a-=YF+y
160 + o =29 Ne 4 v
"0+ a = Ne+n
80+ a =22 Ne+~
DNe + a =2 Mg+ v
2Ne + a —»2° Mg +n
2Ne + a =25 Mg + ~.

Mientras que para la quema de carbono tomamos:

204120 520 Ne + o
IZC +12 C _>24 Mg _I_,Y

Las tasas de reaccién son tomadas de trabajos de|Caughlan and Fowler| (1988)), excepto por las
reacciones '*N(p,7)'°0,""N(p, a)'*C, *O(p, @)'N, *O(p,7)"F, C(a,7)'°0, °O(a, 7)*°Ne,
13C(a,n)'0, BO(a, v)*2Ne, 22Ne(a, n)?°Mg y 22Ne(a, 7)?Mg, que son tomadas del trabajo de

[Angulo et al] (1999).
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2. Descripcién del modelado

Particularmente de nuestro interés es la reacciéon 2C(a,)'%0. En esta tesis consideraremos
ademds las tasas provistas por [Kunz et al] (2002]) como limites superior e inferior para dicha
reaccién. Esta eleccién tiene el objetivo de poder cuantificar las incertezas en esta tasa de reaccién.
En el siguiente capitulo volveremos sobre este punto.

Respecto a los episodios de pérdida de masa, se han adoptado diferentes formulaciones de
acuerdo a la etapa de evolucién considerada. Durante la quema central de helio y rama de las
gigantes rojas la tasa de pérdida de masa estd dada por la prescripcion de [Schroder and Cuntz|

(2005]):

M 1014 L/ Lo ) (Re/ Ro) ( Teys )375 <1+ 9o ) (2.10)

—— =8X
Mo, Jatio M, /M 4000K 43009,

mientras que durante las etapas AGB y TP-AGB se utiliz6 la férmula de [Groenewegen et al]

(2009} [1998):

MO
log = —9+0,0032(P/dia 2.11
( AL /yr> (P/dia) (2.11)

para las estrellas AGB ricas en O pulsantes, mientras que para las ricas en carbono pulsantes se
uso:

MC’
log = —16,54 + 4,08log(P/dia 2.12
(M@ /yr> (P/dia) (212)

donde el valor del periodo de pulsacién, P, se calcula a partir de la relacién provista por

(1936)

log(P/dia) = —1,92 — 0,73log(M,/Mg) + 1,86log(R./Rs). (2.13)

En estas expresiones, Ly, Ry, M, y g, corresponden a la luminosidad, radio, masa y gravedad
estelares.

2.3. Breve descripcién numérica

A grandes rasgos este cédigo se basa en el método descripto por que estd
fundamentado en un esquema de tipo Henyey implicito para la integracion de las ecuaciones del

interior estelar, lo que permite tener una mayor estabilidad numérica. Este tipo de esquema es
utilizado frecuentemente en los distintos cédigos de evolucién. En el LPCODE este esquema es
implementado a través de una linealizacién implicita de los sistemas de ecuaciones de estructura
y evoluciéon de una estrella con simetria esférica. Estas ecuaciones corresponden a las conocidas
ecuaciones de equilibrio hidrostatico, conservacién de masa, conservacion de energia y transporte
de energia, escritas en formulacién lagrangiana con m y t como variables independientes.

El sistema resultante de dicha linealizacion se resuelve iterativamente mediante un método
del tipo Newton-Raphson. En el LPCODE se implementa un cambio de variables, a saber:
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¢ = In(1—-m/M,) (2.14)
0 = InT/T, T, = 105K (2.15)
p = InP/P, P, = 10" din/cm? (2.16)
r = Inr/r, ro = 10'° cm (2.17)
A = /AL, Lo, = 103 erg/s. (2.18)

Las condiciones de borde se especifican mediante integraciones de la envoltura, comenzando desde
la fotosfera hacia el interior del modelo. En este caso, la variable independiente utilizada por el
codigo pasa a ser &, mientras que las variables que dependen de £ pasan a ser los logaritmos
de las cantidades fisicas relevantes. En el caso de la luminosidad, el tamafio de A se controla
mediante la cantidad A, la cual se reajusta automaticamente para mantener A por debajo de
10. El manejo especial que lleva la luminosidad se debe a que esta puede ser negativa, pues el
gradiente de temperatura puede serlo también y, por lo tanto, puede aparecer un flujo neto de
energia hacia el interior de la estrella. Este panorama usualmente ocurre en los interiores estelares
ya sea debido al enfriamiento por neutrinos o cuando ocurren combustiones violentas en algunas
de las capas de la estrella (por ejemplo en el final de la AGB). Las soluciones a las ecuaciones
, , y permiten determinar los valores de r, P, L, y T en cualquier instante
y para cualquier punto.

Estas ecuaciones no tienen solucién analitica, por lo que es imprescindible recurrir a métodos
numéricos para poder resolverlas. Para algunas etapas evolutivas la eleccién del esquema de
discretizacién y linealizacién de las ecuaciones es de vital importancia para asegurar estabilidad.
El esquema de Henyey centrado de segundo orden, utilizado generalmente en evolucién estelar,
puede no ser estable durante fases rapidas de la evolucién (Sugimotd [1970). La utilizacién de
un método descentrado provee una mejora en la estabilidad durante las fases rdapidas (como los
pulsos térmicos), respecto del método centrado. Esta mejora se hace a expensas de la precision
que, en principio, puede compensarse con un grillado espacial mas fino. Ademads, este método
permite elegir el esquema que mejor se adapte a cada regién de la estrella.

La resolucién del sistema de ecuaciones linealizadas procede de manera iterativa, corrigiendo
en cada iteracién i las cantidades obtenidas, hasta que se alcanza la precisiéon deseada

yp =yp Loyt (2.19)

Este esquema iterativo se aplica sobre las diferencias de las cantidades fisicas (luminosidad,
presion, radio y temperatura) entre el modelo actual y el modelo previo. De manera que las
cantidades iteradas no son 0, p, x, A sino g, up, Uz, u;, definidas como:

0" = 0™ + In(1 4 up)
P =p" +In(1 + uy)
2" = 2" £ In(1 4 uy)

=y

donde ug = AT/T", u, = AP/P", uy, = Ar/r™ y w; = Al son las variables dependientes en la
forma adimensional dentro del cédigo y n representa el paso temporal.
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Queremos mencionar que en el LPCODE los cambios quimicos no se tratan de una manera
consistente con los cambios en la estructura estelar, las ecuaciones no son resueltas de manera
simultanea. El procedimiento bajo el cual se resuelven las ecuaciones de estructura y evolucién
quimica es un método iterativo en el cual, conociendo los valores de T, P, r y | a un cierto
tiempo t,, se calcula la composicién quimica a un tiempo ¢,41, la que luego servird para calcular
las variables de estructura al tiempo ¢,41. Estas variables, son luego utilizadas para el célculo
de composicion quimica al tiempo t,42, repitiendo asi el proceso sucesivamente las veces nece-
sarias. De todas formas la resolucién simultanea no es necesaria debido a que, si se utiliza un
paso pequeno, no habria grandes transformaciones en las variables estructurales entre dos pasos
consecutivos. Esto se implementa en el cdédigo pidiendo que los cambios en T, P, r, L, de un
modelo a otro permanezcan por debajo de valores prefijados.

2.4. (Cdbdigo de pulsaciones

Los célculos de propiedades pulsacionales de los modelos de enanas blancas desarrollados en
esta tesis fueron calculadas con el codigo numérico LP-PUL, desarrollado por el Dr. Alejandro
H. Cérsico como parte de su tesis doctoral . Los calculos pulsacionales realizados
en ésta tesis corresponden a modos de pulsacion no radiales, en una aproximacion adiabatica. El
LP-PUL ha sido empleado en diversos estudios pulsacionales tanto en estrellas enanas blancas
Camisassa et al} 2016} [Cérsico et al] [2016)), como en estrellas § Scuti y v Doradus
Arias et al] 2017) y GW Virginis (Cérsico and Althaus] 2006} [Cérsico et all [2006). Este codigo
numérico resuelve las ecuaciones diferenciales que gobiernan las pulsaciones no-radiales, lineales y
adiabéticas en estrellas esfericamente simétricas (tales ecuaciones son revisadas en el apéndice.
Si bien los calculos adiabaticos son una aproximaciéon matematicamente mas simple al problema
original no-adiabatico, de acuerdo a las diferencias tipicas en los periodos de
enanas blancas provenientes de aproximaciones adiabaticas respecto al cdlculo no-adiabatico son
del orden de 10~%. Estas ecuaciones en conjunto con las condiciones de borde (centro y superficie
de la estrella) constituyen un problema lineal de autovalores de cuarto orden que debe resolverse
numéricamente. La resolucion se hace a través de una técnica de Newton-Rapshon generalizada
(ver [Kippenhahn et al] [1967) donde basicamente se propone una solucién aproximada para el
sistema que luego es mejorada iterativamente. Para mas detalles sobre la resolucién numérica

referimos al lector al trabajo de [Cérsico and Benvenuto] (2002)) y a la tesis Doctoral de
2003).

Para el calculo de los modos g de enanas blancas, se debe obtener el valor numérico de una
cantidad fisica importante: la frecuencia de Brunt-Viisald. La descripcién utilizada (Brassard

et al] [1991) es implementada para evitar errores numéricos mayores:

2
N2 = %%(vad ~V+B) (2.24)
P

donde y refiere a la derivada parcial logaritmica de la presién con respecto a T o p, respectiva-

mente

B [fﬂnp
AT = dlnp

Olnp } (2.25)
)

olnT

-
T

y B es el término de Ledoux dado por:
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n—1
Zx;gdcll?n )) (2.26)

siendo X; la abundancia de atomos de especie ¢, n el nimero total de especies consideradas, y

N _< Olnp >
T Nom(X) )

Este tratamiento es llamado tratamiendo de “Ledoux modificado” (Tassoul et al [1990) el
cual es generalizado para incluir las variaciones en abundancia de las especies nucleares mas
abundantes en el interior de las enanas blancas (hidrégeno, helio, carbono y oxigeno) (Kawaler
fand Bradley] [1994)). Dentro del término de Ledoux B, esta contenida la mayor parte de la contri-
bucién a la frecuencia de Brunt-Vaisild debida a cualquier cambio en la composicion quimica. EL
LP-PUL provee de las autofrecuencias wy j, las autofunciones adimensionales y1, ..., y4 asi como
los perfodos (Il ), los coeficientes de rotacién (Cy ), la energia cinética de oscilacion (Kyy) y
las funciones de peso (Wg’kﬂ donde k y £ son el orden radial del modo y el grado armoénico
respectivamente. Una breve descripcion de la teoria de pulsaciones es desarrollado en el apéndice

Al

(2.27)

4La funcién peso provee una medida de la contribucién relativa de las diferentes zonas del modelo, a la formacién
del periodo.
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Capitulo 3

Incertezas en la evolucién de las
estrellas progenitoras de las enanas
blancas

Durante la evoluciéon de las estrellas progenitoras de las enanas blancas operan numerosos
procesos fisicos encargados de modelar la estructura interna, procesos que no se conocen en detalle
y que, en consecuencia, introducen incertezas en la estructura quimica resultante de la futura
enana blanca. Es de nuestro particular interés estudiar aquellos procesos que estan relacionados
con la formacién del nicleo de carbono-oxigeno esperado en estrellas enanas blancas.

Es durante la quema central de helio donde las abundancias del nicleo de la enana blanca son
fijadas. Estas abundancias estan determinadas basicamente por la ocurrencia de dos procesos:
la quema nuclear de helio que lleva a la creaciéon de carbono y oxigeno y los procesos de mezcla
convectiva y mezcla extra en el niicleo durante esta etapa. Una vez que la estrella agota el helio en
su interior, y la parte mas interna del nicleo ha sido formada, la estrella comienza a ascender en
su evolucién en el diagrama HR por la fase AGB. Durante esta parte de la evolucion, la cascara
de quema helio va moviéndose gradualmente hacia el exterior mientras que el producto de la
quema nuclear va situdndose encima del nicleo degenerado de carbono-oxigeno, aumentando su
masa. Durante la etapa final del ascenso la estrella sufre inestabilidades térmicas que liberan
gran cantidad de energia en un lapso corto de tiempo, conocidas como pulsos térmicos. Durante
los pulsos térmicos, debido a episodios de mezcla convectiva, se desarrolla entre el niicleo y el
“buffer” de helio una regién rica en helio y carbono. De esta forma, la evolucién a través de la
fase pulsante en la AGB deja su impronta en el perfil quimico interno. Durante la fase AGB la
estrella pierde una gran cantidad de masa a una tasa que no se conoce con exactitud, por lo que
la cantidad de pulsos térmicos que la estrella experimente es una incognita.

3.1. Quema central de He

Para que ocurra el encendido del helio en el centro de la estrella es necesario que la masa
de su nicleo sea superior a 0.45 Mg. A diferencia de la evolucién en la fase de quema de
hidrégeno, donde los procesos fisicos que tienen lugar dependen fuertemente de la masa inicial
de la estrella, durante esta fase los procesos correspondientes son independientes de la masa inicial
del progenitor. Al finalizar la etapa de gigante roja, la estrella posee un niicleo de helio puro con
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una temperatura préxima a los 108K, suficiente para alcanzar las condiciones necesarias para el
encendido del helio. La energia liberada durante este proceso de combustién nuclear es tal que el
progenitor de la enana blanca experimenta la segunda etapa mas lenta de su vida. En su inicio,
la quema nuclear de helio lleva a la formacién de abundante '2C mediante la reaccién triple-a
(3a); una vez generado suficiente '2C, este se combina con una particula o para dar lugar a la
formacién de 0. Esencialmente la quema de helio termina ahi, porque nuevas capturas (para
formar 2°Ne, por ejemplo) ocurren muy lentamente a estas temperaturas y densidades como para
ser significativas. Por ejemplo, la tasa de reacciéon para °0(a,~)?°Ne, estd muy por debajo de
la correspondiente a la tasa de reaccién de 2C(a, v)'%0 para T9E|<0.2 (Fowler et all [1975).

3.1.1. Captura 3«

La primera y fundamental reaccién en el proceso de quema nuclear de helio es la produccién
de 12C a partir de la fusién de tres nicleos de “He (reaccién 3ar). Durante este proceso la cantidad
de energia liberada es de ~7.27 MeV por cada nticleo de carbono generado, lo que equivale a
~0.6 MeV por nucleén. Esta cantidad es aproximadamente un orden de magnitud mas pequena
que la liberada por el ciclo CNO durante la quema de hidrégeno, lo que explica que el tiempo
de vida que la estrella permanece en esta fase es alrededor de 100 veces més corto que el tiempo
en la etapa de quema de hidrégeno.

La reaccién nuclear 3a ocurre en dos etapas:

‘He +* He —8 Be
8Be +* He —'2 C + ¥

El ®Be acttia como un elemento secundario, involucrado simultdneamente en procesos de des-
truccién y creaciéon. A medida que la temperatura del interior se incrementa, la probabilidad de
la segunda reacciéon también crece debido a dos efectos combinados:

= el nimero de reacciones *He+*He aumenta y, como el tiempo de vida de 8Be permanece
constante, aumenta también significativamente la concentraciéon de ®Be,

= la seccién eficaz nuclear de la reaccién 8Be+*He se intensifica fuertemente.

Como consecuencia, la probabilidad de que un nicleo de carbono sea producido antes que
8Be decaiga aumenta. La estimacién de las secciones eficaces nucleares para ambas reacciones es
complicada debido a la presencia de varias resonancias nucleares. Sin embargo la tasa de esta
reaccion esta relativamente bien determinada para la regiéon de temperaturas de interés, con una
incerteza del 10 % (Fynbo et al} [2005).

3.1.2. Reaccion *C(a,7)'0.

Una vez que la captura 3a ha producido suficiente '2C en el interior de la estrella, la pro-
babilidad de una interacciéon entre un ntcleo de carbono y un ntcleo de helio aumenta, por lo
que eventualmente la reaccién nuclear 2C(a,)1%0 comienza a operar. En decir, se espera un
enriquecimiento en oxigeno en el nicleo de la estrella a expensas del helio disponible. En la figura

!Temperatura en miles de millones de grados Kelvin.

42



3.1.

Quema central de He
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Figura 3.1. Evolucién de las abundancias centra-
les de 12C y %0 (eje-Y) durante el transcurso de
la etapa de quema central de helio (eje-X), desde el
inicio (100 % de helio en su interior) hasta alcanzar

un 0.1% de helio en su nicleo. Imagen tomada de
(deBoer et al} [2017)

0.1
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3. Incertezas en la evolucién de las estrellas progenitoras de las enanas blancas

mostramos un grafico de la evolucién tipica de las abundancias centrales de 0 y 2C en
funcién del porcentaje de helio disponible en el nicleo (es decir, en el sentido de la evolucién
temporal de la estrella). Alli se puede observar que a partir del momento en que la abundancia
de 'C se eleva en valores mayores a 60 %, la tasa de reaccién >C + o comienza a actuar dando
lugar a la aparicién de 160.

La reacciéon 2C(a,7)'0 es una de las reacciones termonucleares mds importantes de la
astrofisica. Para estrellas que logran quemar helio en su interior, el cociente entre la tasa de esta
reaccion y la tasa para la reaccién 3a determina directamente la relacién entre las abundancias
C/O a finales de la quema de helio siendo, en el contexto de las enanas blancas, un factor decisivo
en la determinacién de sus edades. Por otra parte, esta reaccion nuclear tiene un fuerte impacto
en la produccién de elementos mas pesados sintetizados en etapas posteriores y en la proporcién
de abundancia carbono/oxigeno en el material expulsado por estrellas masivas. En efecto, las
cantidades relativas de carbono y oxigeno al final de la fase de quema de helio establecen las
condiciones iniciales para la préxima fase en las estrellas masivas que es la quema de metales mas
pesados, donde los elementos hasta el hierro son sintetizados. La cadena de procesos que esto
involucra es muy sensible a la tasa de captura de '?C+a, por lo que las abundancias e incluso la
evolucion final de las estrellas masivas que explotan como supernovas, dependen criticamente de
su determinacién. Mas atin, cuando la abundancia de helio durante la etapa de quema central se
reduce lo suficiente, ésta reaccion comienza a equipararse en términos energéticos a la reaccién
3a. De esta forma, la tasa de la reacciéon '2C+a es una cantidad determinante en el tiempo
que la estrella invierte en esta fase. Recientemente |[Fields et al| (2016 encontraron, a partir
de un estudio exhaustivo mediante métodos Monte Carlo de las incertezas en varias tasas de
reaccién operativas durante la quema de H y He, que las incertezas en las reacciones 2C + «
y ¥N(p,¥)'50 eran las principales fuentes de errores sobre pardmetros estelares tales como la
masa, edad y abundancias centrales de carbono y oxigeno. Por otro lado, [Salaris et al| (2010)
estudiaron las diferencias encontradas en los tiempos de enfriamiento debido a incertezas en
diferentes procesos de la evolucién de los progenitores de enanas blancas, encontrando que los
cambios asociados a la reaccién '?C 4 a podrian alcanzar un 7 %.

En un contexto general, la tasa de reacciéon (owv) se obtiene pesando la seccién eficaz con la
distribucién de velocidad de las particulas involucradas que, en el caso de un gas estelar no de-
generado en equilibrio termodindmico, estd descripto por la distribucién de Maxwell-Boltzmann.
La expresién para la tasa de reaccion se escribe de la forma:

Na(ow) = N (f,)é s [ P e () an, (31)

donde N4 es el ntimero de Avogadro, E = uv?/2 es la energia del centro de masas siendo v la
velocidad relativa entre las particulas proyectil y blanco, u es la masa reducida de las particulas,
kp la constante de Boltzmann y T' la temperatura del gas.

Cuando se trabaja con reacciones inducidas por particulas cargadas a energias muy bajas,
debajo de la barrera Coulombiana, es mas conveniente introducir el factor astrofisico S(E), el
cual se define histéricamente como:

S(FE) = Eo(E)exp(2mn), (3.2)

donde n = Z 7,62 /(hw) es el pardmetro de Sommerfeld, siendo Z AZqe? el producto de las
cargas nucleares de A (blanco) y a (proyectil) y o(FE) es la seccion eficaz. El factor exponencial
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3.1. Quema central de He

exp(27n) estd relacionado con la influencia de la barrera Coulombiana. La determinacién de
la seccién eficaz depende, entonces, de la determinacién del factor-S. La funcién S(FE) retiene
toda la informacién nuclear, describe las componentes de las barreras nuclear y centrifuga del
mecanismo de reaccién. Ademads, el factor-S exhibe un comportamiento menos dependiente de la
energia, para bajas energias, que la propia seccioén eficaz facilitando su extrapolacién.

En la practica, esta tasa se expresa comtnmente en unidades de cm®mol~'s™! de forma tal
que:

o0
Nalov) = 3,73 x 1010y~ 1/27,73/2 / Eo(E)exp[—11,605E /Ty|dE (3.3)
0

siendo Ty la temperatura en miles de millones de grados Kelvin. La energia en la cual el integrando
de la ecuacion (3.1) se hace maximo ocurre cuando el factor-S es constante o casi, lo que conduce
al llamado pico de Gamow:

Eo = (u/2)Y3(xe? Z s ZokgT/h)*> (3.4)

Experimentos recientes han confirmado que la tasa de reaccién del proceso 3« es conocida con
una precisién del 10 % para temperaturas del orden de 10® K. Una precisién similar se necesita
para la tasa de reaccién de 2C(a,v)'®O para proveer una descripcién adecuada de la etapa de
quema central de helio.

La dificultad en la medicién del factor-S para la reaccion 2C(a,7)'00O resulta del valor
extremadamente bajo de la seccién eficaz o(Ep), la cual tiene un valor de aproximadamente 10~17
barn para energias del centro de masa de 300 KeV (que corresponde a temperaturas del orden de
2 x 108 K, donde ocurre la quema del helio). Este valor es inaccesible para medir directamente
con las técnicas actuales. Los valores observados del factor-S han sido medidos hasta energias de
alrededor de Ey > 0.9 MeV, por lo que necesita ser extrapolado para las energias involucradas
en la quema de helio (0.3 MeV).

La seccion eficaz de la reaccién 12C(a, )0 y, por lo tanto su factor-S, estd caracterizado por
fuertes contribuciones resonantes (de modo que el ancho de resonancia es pequetio en comparacion
con la energia de resonancia y los efectos de interferencia pueden despreciarse) y no-resonantes
(por ejemplo captura directa) mas los efectos de interferencia entre ambas componentes, lo que
complica fuertemente su determinacién. La intensidad de cada una de estas componentes esté
directamente asociada a la estructura del nicleo de %0 (deBoer et al] 2017).

En la figura mostramos, esquematicamente, los niveles de energia del niicleo de 60O
(panel izquierdo) en conjunto con la determinacion del factor-S, donde las lineas sélidas rojas
representan los resultados de ajustes tedricos. Este niicleo tiene cuatro estados excitados ligados
a energfas E, = 6.05 (J™ = 0" 6.13 (37), 6.92 (2%) y 7.12 (17) MeV.

La seccién eficaz de la reaccion 2C(a,v)'%0 (Q = 7,162 MeV), en las cercanias del pico
de Gamow, estd dominada por transiciones del estado fundamental a través de cuatro procesos
diferentes: dos amplitudes F1 debido a la contribucion de la cola de la resonancia 1~ a E.,,, = 2,42
MeV (E, = 9,585 Mev) que se extiende a bajas energias, mas una resonancia subumbral a E =-45
keV (E, = 7,11685MeV) y la amplitud E2 debido a la resonancia subumbral 27 a F = -245 keV
(E; = 6,9171 MeV) y la captura directa al estado fundamental del 0O (més términos debido
a interferencias). Ademads, se deben tener en cuenta las transiciones de cascada, mayormente
debido a la captura directa E2 a los estados 6.05 MeV 0 y 6.92 MeV 27,

2J™ es el spin asociado al estado.
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3. Incertezas en la evolucién de las estrellas progenitoras de las enanas blancas

Existen grandes inconsistencias entre los valores del factor-S para la reaccién 2C(a, )90
compilados de varios experimentos. Los errores citados para estos valores no cubren las discre-
pancias entre los distintos trabajos. En la figura mostramos una compilacion de diferentes
determinaciones para el valor del factor-S de diferentes autores y diferentes métodos, donde pue-
de observarse un amplio rango de variacién. La tabla fue obtenida del trabajo de
. Las razones para estas variaciones e incertezas son varias: insuficiente precisién en el
experimento, evidencia pobre en los datos o interpretacion inadecuada y subestimacién de los
errores. Ademas existen grandes errores estadisticos y sistemdaticos que afectan los datos de las
capturas de baja energia y también a las débiles restricciones experimentales de las resonancias
de fondo (Schiirmann et al.} [2005]).

3.1.3. Tasa de reaccién utilizada en esta Tesis

Una expresion analitica para las tasas de reacciones nucleares con una parametrizacién apro-
piada es necesaria para el calculo de modelos estelares. Para las secuencias calculadas en este
trabajo de tesis, y con la la idea de poder cuantificar el impacto de la incerteza en la tasa de la
reaccién 12C(a, v)'%0, hemos considerado tres tasas de reacciéon en al efecto de estimar el rango
de variacién de esta tasa. En este sentido, adoptamos la tasa de reaccién provista en el trabajo
de [Angulo et al|(1999) (NACRE) como una reaccién esténdaIE y dos tasas como valores limites
inferior y superior obtenidas en el trabajo de [Kunz et al] (2002)).

A partir de las parametrizaciones brindadas por los diferentes autores, se actualizaron las
expresiones correspondientes en el c6digo evolutivo implementado para el calculo de las secuencias
evolutivas y modelos estelares. A continuacién detallamos las distintas expresiones para la tasa
de reaccion 2C(a,7)'0O que fueron brindadas en cada uno de los trabajos considerados.

La parametrizacion obtenida por [Angulo et al|(1999) tiene en cuenta la contribucién de tres
términos explicitos:

Na(ov)gs = Na(ov)g1 + Na(ov) g2 + Na(0V)res, (3.5)
donde
Nalov)gr = 6,66 x 1077, % exp(—32,123T, /* — (Tp/4,6)2) x
x (1 4+ 2,54Ty + 1,04T5 — 0,226T5) +
41,39 x 10374/ exp(—28,930/Ty), (3.6)

Na(ov)gs = 6,56 x 107Ty 2 exp(—32,123T; /% — (Tp/1,3)2) x
(1+9,23Ty — 13,712 + 7,4T3), (3.7)

Nalov)res = 19,2T5 exp(—26,9/Tp). (3.8)

Mientras que la expresién funcional de la tasas de reaccién presentado en el trabajo de

o) @00

3Esta tasa de reaccién es en general adoptada por los diferentes grupos de investigacién cémo el valor estdndar
para el calculo de modelos de evolucién estelar.
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Figura 3.2. Esquema de la captura radiativa para
12C+4a. Se muestran las energias para las temperatu-
ras de quema de helio, el spin y la paridad J™ de al-
guno de los estados y una determinacién del factor-S.

Figura adaptada del trabajo de |deBoer et al.| |201 7|).
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3. Incertezas en la evolucién de las estrellas progenitoras de las enanas blancas

TABLE IV Extrapolations of the >C(a,7)'®0 S-factor to Ec.m. = 300 keV categorized by either cluster model calculations
are phenomenological fits. The abbreviations used below are for the generalized coordinate method (GCM) and potential
model (PM) for the theoretical works and Breit-Wigner (BW), R-matrix (R), and K-matrix (K) for the phenomenological
calculations. Hybrid R-matrix (HR) models have also been used in an effort to connect the phenomenological calculations more
closely to more fundamental theory.

S(300 keV) keV b

Ref. E1l E2 Cascades Total Model
Cluster Models
Descouvemont et al. (1984) 300 90 GCM
Langanke and Koonin (1985) 160-280 70 <10° 230-350 HR&PM
Funck et al. (1985) 100 PM
Redder et al. (1987) 1401330 80425 7+3° 13795 R&PM
Descouvemont and Baye (1987) 160 70 GCM
Ouellet et al. (1992) 178 4047 R&PM
Descouvemont (1993) 90 GCM
Ouellet et al. (1996) 79£16 36£6 120+40 R,K,PM
Dufour and Descouvemont (2008) 4242 GCM
Katsuma (2012) ~3 150712 18.04+4.5° 171435 PM
Xu et al. (2013) (NACRE2) 80418 61+19 6.5755¢ 148427 PM
Phenomenological Fits
Burbidge et al. (1957) 340 340 BW
Barker (1971) 50-330 50-330 R
Koonin et al. (1974) 80159 80150 HR
Dyer and Barnes (1974) 14071,5° 1407135° R&HR
Weisser et al. (1974) 170 170 R
Humblet et al. (1976) 8011a0 80775 K
Kettner et al. (1982) 250 180 12(2)¢4 4207159 BW
Langanke and Koonin (1983) 150 or 340 <4% of E1 150 or 340 HR
Barker (1987) 1501 55° 301350 R
Kremer et al. (1988) 0-140 R&HR
Filippone et al. (1989) 0-170 5-28 0-170 K
Barker and Kajino (1991) 15057° or 2607150 120759 10° 1-2¢ 2807710 or 3907350 R
Humblet et al. (1991) 43130 72 501350 K
Humblet et al. (1993) 4513 K
Azuma et al. (1994) 79421 or 82426 R&K
Buchmann et al. (1996) 79+£21 70+£70 164164 165+75 R&K
Hale (1997) 20 R
Trautvetter et al. (1997) 79 14.5 BW
Brune et al. (1999) 101417 42138 R
Roters et al. (1999) 79+21 R
Angulo and Descouvemont (2000) 190-220 R
Gialanella et al. (2001) 82416 or 2.4+1.0 R
Kunz et al. (2001) 76£20 85+30 4+4° 16550 R
Tischhauser et al. (2002) 53118 R
Hammer et al. (2005b) TTE17 81£22 162439 R
Buchmann and Barnes (2006) 57 @ ptlse R
Matei et al. (2006) 25T 1%e R
Matei et al. (2008) 7.141.6° R
Tang et al. (2010) 86+22 R
Schiirmann et al. (2011) <1 R
Schiirmann et al. (2012) 83.4 734 4.4° 16119 (spat) T3 (syst) R
Oulebsir et al. (2012) 100428 50419 175153 R
Sayre et al. (2012) 6213 R
. 1.96+0.30 or 4.36+0.45"
Avila et al. (2015) 0.12+0.04 or 1.44+0.12" R
An et al. (2015) 98.0£7.0 56+4.1 8.7+1.8° 162.7£7.3 R
this work 86.3 45.3 7° 140221 ey Y modery R

2 6.05 MeV transition
b 6.13 MeV transition
€ 6.92 MeV transition
4 7.12 MeV transition
¢ sum of all cascade transitions

Figura 3.3. Compilacién de valores del factor-S pro-

venientes de diferentes autores (ﬁeBoer et al.l, |2017|).
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3.2. Procesos de mezcla

Coeficiente | Superior | Inferior

bo 27.92 23.27

by 3.0x107% | -2.9x1072
by -33.28 -30.9

b3 -8.78 -6.538

b4 2.562 1.946

bs -0.254 -0.188

be -0.795 -0.13

Tabla 3.1. Tabla de coeficientes de la expresién ana-
litica de las tasas de reaccién superior e inferior de-

terminadas en el trabajo de |Runz et a1.| (|2002|).

NA <O"U> = exp(bo + b1 X 10_2T51 + b2T9_1/3 + b3T91/3 +

04T + bs T + bIn(Ty)), (3.9)

donde los valores de los coeficientes b; son presentados en la tabla y tienen en cuenta el
error en la propia determinacion de la tasa de reaccién. Tales tasas extremas fueron obtenidas
mediante el analisis del error a través de un método tipo Monte Carlo, a partir de la distribucién
de la tasa dentro de un intervalo de 1o. Una de las metas principales de este trabajo de tesis es
cuantificar el rango de variacién de la estructura quimica interna esperada en estrellas enanas
blancas debido a las incertezas en la tasa de reaccién 2C(a,7)'®0, y su impacto sobre las
propiedades pulsacionales de las estrellas enanas blancas.

Enla ﬁgura mostramos la comparacion (cociente) entre los valores para la tasa de reaccién
provista por diferentes autores. En linea llena de trazo continuo se grafica el cociente entre la
tasa recomendada por [Kunz et al] con la recomendada por [Caughlan and Fowler| (1988))
(CALTECH, panel (a)), [Angulo et al] (1999) (NACRE, panel (b)) y [Buchmann| (1996) (Buch-
mann 96, panel (¢)). En linea de trazo discontinuo se grafica el cociente teniendo en cuenta los
valores inferior (Kj) y superior (Kj,). Nétese que los cocientes muestran diferentes dependencias
con la temperatura y que, de nuestro interés, para temperaturas de la quema de helio en estre-
llas de masa intermedia, 7" ~ 0.1-0.2 Ty los respectivos cocientes son (0ki)/(0Nacre) ~ 0.55 y

<0Kh>/<JNacre> ~ 1.1.

3.2. Procesos de mezcla

Durante la etapa de quema central de helio la eficiencia de los procesos fisicos que ocurren
dentro del ntcleo convectivo determinan tanto el tiempo que la estrella invierte en esta fase como
asi también la estructura quimica resultante. En este contexto, el tratamiento de las regiones
adyacentes a las zonas estelares convectivas constituye un aspecto clave y ha sido un problema
de gran interés astrofisico en las ultimas décadas debido a que los flujos convectivos son procesos
muy eficientes de transporte y mezcla de materia. Estos procesos proveen de material fresco para
ser quemado, suavizan los gradientes quimicos y transportan material desde el interior de la
estrella hacia la superficie.
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Figura 3.4. Comparacién (cociente) entre los valo-
res de las tasas de reaccion provistos por diferentes
autores para temperaturas Ty <10. Las lineas llenas
reflejan el cociente respecto al valor estandar y las
lineas punteadas respecto a los valores superior e in-

ferior provistos en el trabajo de [Kunz et al] (2002).

El cociente se hace respecto a los valores propor-

cionados por los trabajos de [Caughlan and Fowler]
(T988] CALTECH 88),[Angulo et al] (1999 NACRE)

y [Buchmann| (1996 Buchmann96).




3.2. Procesos de mezcla

La teoria estandar del modelado de la conveccién usada en los célculos evolutivos tedricos
es la Teoria de Longitud de Mezcla (MLT, segin sus siglas en inglés) originalmente propuesta
por [Bohm-Vitense| (1958]). En esta teoria, el transporte de energia y materia es producido por
movimiento de burbujas de material dentro de las zonas convectivas que estan definidas por el
criterio de Schwarzschild:

vrad > vad (310)

Estas burbujas son aceleradas por la fuerza de flotacién y, luego de recorrer una cierta distancia
llamada longitud de mezcla, se disuelven liberando un exceso de energia interna. La longitud de
mezcla es un pardmetro libre de la teoria que es calibrado ajustando el radio solar a los modelos
tedricos. A pesar de su simplicidad para describir un proceso tan complicado, esta teoria captura
lo esencial del transporte convectivo estelar y ha permitido entender las principales caracteristicas
de la evolucién de las estrellas. Sin embargo, debido a su formulaciéon puramente local, la MLT
no permite cuantificar la posible mezcla que se espera que ocurra mas alla del borde convectivo
definido por el criterio de Schwarzschild. Las burbujas de material se detienen abruptamente
en el borde del niicleo convectivo de Schwarzschild (que es un criterio que compara fuerzas y
no velocidades), produciendo una transicion abrupta entre las regiones de mezcla y regiones
estaticas.

En la actualidad, todavia no esta claro realmente cudl es el mecanismo fisico bajo el cual las
burbujas reducirian su velocidad hasta detenerse por completo. En la realidad, uno esperaria que
la burbuja atraviese la zona de conveccién, el borde de Schwarzschild, con una cierta cantidad
de momento, y se “exceda” una cierta longitud finalizando su trayecto en las regiones estables.
Este proceso fisico es usualmente llamado “overshooting” (OV). Las dificultades de los célculos
tedricos de evolucién estelar para reproducir las observaciones llevan a la conclusién de que debe
ocurrir algo de mezcla fuera de los bordes convectivos (D’Antona and Mazzitellil (1996} [Hollowelll
[pnd Then] [1988} [Wood] [1997)).

El problema en el desarrollo de una teoria de conveccién que tenga en cuenta el proceso de
“overshooting” se basa en que es imposible observar fenomenolégicamente este suceso, mientras
que la conveccion que podemos observar en la atmosfera terrestre o en un laboratorio tiene por
lo menos una frontera que ejerce fuerzas de friccién, lo cual no sucede en el caso de estrellas.
Por otro lado, es extremadamente dificil desarrollar una teoria de conveccién a partir de las
ecuaciones basicas sin usar suposiciones adicionales e introducir pardmetros libres. Una gran
cantidad de formalismos han sido propuestos para explicar esta clase de “overshooting” (ver por
ejemplo [Kupka and Muthsam] 2017)). Las suposiciones y elecciéon del pardmetro libre determinan
la longitud de “overshooting”, el cual puede variar en un amplio rango dependiendo de cada
autor 7).

En el caso particular del niicleo convectivo durante la quema central de helio, el tratamiento
de los bordes convectivos es dificultoso, lo cual introduce incertezas en la estratificacion final de
carbono - oxigeno. En efecto, la conversion de helio en carbono aumenta fuertemente la opacidad
libre-libre, donde ks oc X;Z? (siendo X; y Z; la abundancia por masa y carga atémica respec-
tivamente, para el elemento 7). Debido a este incremento en la opacidad, el gradiente radiativo,
Vrad, se ve afectado principalmente por la evolucién quimica en el interior del nicleo convectivo.
Esto resulta en un incremento mondtono del valor de V.4 en toda la regiéon convectiva, lo que
previene que el nicleo convectivo decrezca. Debido a que las escalas de tiempo de la convec-
cién son menores que la de la quema nuclear, la mezcla ocurre antes de que las abundancias
quimicas sean modificadas por reacciones nucleares. La determinacion de la ubicacién del borde
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Figura 3.5. Comportamiento cualitativo del gra-
diente radiativo (eje-Y) de temperatura en funcién
de la coordenada masa (eje-X), en el borde convec-
tivo durante la etapa de quema central de helio. Los
numeros indican una secuencia temporal que aumen-

ta de 1 a 5. Figura tomada del libro de
i )

convectivo en esta etapa resulta crucial para lo que serd la estratificacién quimica del nicleo de
la enana blanca emergente. Esta problematica en la determinacion de la regién convectiva esta
esquematizada en las figuras 3.5 [3:0] y 3.7} las cuales muestran el comportamiento del gradiente
radiativo para distintas situaciones. La figura[3.5| muestra c6mo crece temporalmente el gradiente
radiativo en el interior del nicleo convectivo (debido a al incremento en la opacidad producido
por la produccién de carbono) cuando se inhibe el “overshooting”. Esta situacién representa un
panorama extremo, debido a que siempre se espera que haya, aunque sea, una pequena cantidad
de “overshooting”.

La mezcla de una capa radiativa adyacente al niicleo convectivo mediante la inclusién de
“overshooting”, produce un aumento local de la opacidad y la consecuente inestabilidad convec-
tiva. Este fenémeno daria lugar a una especie de mecanismo auto-impulsado para la extensién
del nicleo convectivo. En el borde de este nticleo convectivo ampliado, el gradiente radiativo
iguala al adiabatico, figura [3.6

A medida que el borde convectivo se ubica progresivamente hacia capas mas externas, dentro
de una region rica en helio, el valor del gradiente radiativo alcanza un valor minimo (ver perfil 3 de
la figura [3.7)). Este minimo depende de forma muy compleja de la opacidad, presién, temperatura
y luminosidad local. Simulaciones numéricas muestran que las capas radiativas que lo rodean son
tragadas por el nicleo convectivo, produciendo una disminucién del valor de V.4 (ver perfil 4 de
la figura hasta alcanzar el valor del gradiente adiabatico (ver perfil 5 de la figura . Uno
de los problemas actuales en el calculo de los modelos durante la quema central de helio, reside
en el tratamiento de la zona entre el minimo de V,,4 v el borde de la zona radiativa. Existe un
desacoplamiento entre la zona del nicleo convectivo, y la capa convectiva adyacente al minimo
del V,4q e interior a la capa radiativa, lo que da lugar a una regién de mezcla parcial llamada
region “semiconvectiva” (perfil 6 de la figura en donde V,4q = Vaa.
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Figura 3.6. Comportamiento cualitativo del gra-
diente radiativo de temperatura (eje-Y) en funcién
de la coordenada masa (eje-X), en el borde convecti-
vo durante la etapa de quema central de helio en el
caso en que se permite “overshooting”. Figura adap-
tada del libro de [Salaris and Cassisi| (]ml)

Esta regién semiconvectiva auto inducida, se va situando cada vez mas hacia capas externas
debido a la evolucién de las abundancias quimicas causadas por la quema nuclear. Aquellos
modelos que tienen en cuenta este proceso de mezcla parcial se caracterizan por tener tiempos
de vida mas largos durante la etapa de quema central de helio y niicleos de carbono-oxigeno mas
grandes al final de la quema central de He.

Hacia finales de la quema central de He, cuando la abundancia central de este elemento cae
por debajo de ~0.1, la produccién de 60 supera la producciéon de '2C aumentando fuertemente
la opacidad, lo que tiende a generar un incremento del tamano de la regién semiconvectiva
vy la consecuente ingestién de helio fresco hacia el nicleo. Este enriquecimiento temporal de
helio produce un incremento en la liberacién de energia, aumentando la luminosidad y a su
vez el valor de V,,q. Como resultado la zona de conveccién aumenta abruptamente y helio
fresco es ingerido, dando lugar a los llamados “breathing pulses”. El valor del cociente RgEl
en una muestra de cumulos globulares Galécticos, sugeriria que la eficiencia de estos episodios
es casi despreciable. Cabe mencionar, que en gran parte, la intensidad de estos episodios que
evidencian los modelos evolutivos tedricos depende del tratamiento de estabilidad convectiva y
su implementacién numérica.

3.2.1. Overshooting

El criterio puro de Schwarzschild para la determinaciéon de las zonas convectivas dentro del
interior estelar, no predice la posible extensiéon del borde convectivo debido a que las burbujas
convectivas que provienen del interior alcanzan el borde del nticleo con una velocidad no nula y,
luego de cruzar este limite, reducen su velocidad hasta detenerse por completo (“overshooting”).
La mezcla inducida detrds de este borde convectivo es una de las incertezas principales en la
astrofisica estelar.

En este sentido, [Freytag et al.|(1996)) llevaron a cabo simulaciones numéricas hidrodinamicas
para estudiar la estructura y dindmica de una gran variedad de zonas convectivas, revelando que

4Cociente entre la cantidad de estrellas observadas en ciimulos en la AGB respecto de la cantidad de estrellas
observadas en la rama horizon (HB, segtn sus siglas en inglés).
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Figura 3.7. Comportamiento cualitativo del gra-
diente radiativo de temperatura (eje-Y) en funcién
de la coordenada masa (eje-X), en las cercanias del
borde convectivo durante la fase de quema central de
helio, donde se muestra en una secuencia temporal
(que aumenta de 1 a 6) los eventos que dan lugar

a la aparicién de la region semi-convectiva. Figura
tomada del libro de [Salaris and Cassisil (|2005|)
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debe existir una cantidad de mezcla extra detras de los bordes convectivos. Los autores para-
metrizaron esta mezcla extra como un decaimiento exponencial de la velocidad de los elementos
convectivos detras del borde formal, la cual puede aplicarse a los calculos evolutivos como los
realizados en esta tesis.

En este sentido, [Herwig et al.| (1997b) aplicaron la formulacién de [Freytag et al] (1996) para
ajustar el pardametro libre f en este tratamiento, el cual es una medida de la eficiencia de la
mezcla extra parcial, definiendo la altura de escala de la velocidad de los elementos convectivos
detras del borde de las zonas convectivas.

En la formulaciéon implementada en el LPCODE estos procesos son incluidos como un fenémeno
de difusién en el que el campo de velocidad decae exponencialmente siguiendo la férmula de

Freytag et al|(1996]). El coeficiente de difusién adoptado més alld del borde convectivo es

et al.|7 :

—2z
Doy = Dy x exp [pr] (3.11)
donde Dy es el coeficiente de difusién provisto por la teoria de longitud de mezcla (MLT) (Dg =
vmrronvrHpy, donde vy es la velocidad de los elementos convectivos y apyrr un pardmetro
libre) cerca al borde convectivo, H), es la altura de escala de presién en el borde convectivo, z
es la distancia al borde convectivo formal (z= |r — Thorde|), y f €s un pardmetro que debe ser
calibrado

Aunque la cantidad de “overshooting” adoptado tanto en la etapa de quema central de hi-
drogeno como en otras etapas constituye una incerteza, una extensién del niicleo convectivo de
0.2H,, para estrellas en la secuencia principal superior ofrece un buen acuerdo con observaciones
de la secuencia principal en ciimulos abiertos y el campo galdctico (Ekstrom et al} 2012} [Herwig]
et al] [1997h} [Pietrinferni et al] 004} [Weiss and Ferguson] 2009). Un valor de f ~ 0.016 en
los bordes de los niicleos convectivos estaria de acuerdo con estos resultados, aunque el valor
del parametro f podria no ser el mismo para cada uno de los bordes de las zonas convectivas
desarrolladas en el interior de la estrella. Sin embargo, cabe mencionar que este valor “estandar”
del parametro f predice abundancias de oxigeno en la region entre capas de estrellas de la TP-
AGB y abundancias en estrellas post-AGB deficientes en hidrégeno similares a las observadas
en estrellas tipo PG1159 (Althaus et al] [2005b} [Herwig et all [1999)). Es por esto que en las
secuencias evolutivas calculadas en esta tesis, hemos adoptado el valor f =0.016 en todas las
zonas convectivas durante la quema central de hidrégeno.

De nuestro particular interés es la mezcla en el borde convectivo en estrellas durante la quema
central de helio. Es importante notar que esta mezcla es significativamente menos comprendida.
Existen algunas determinaciones a partir de consideraciones fisicas, como las que se encuentran
en el trabajo de |Castellani et al| (1985, asi cémo también inferencias asterosismicas (Charpinet]
et al] P0T3} [Constantino et al] R015]) que estarian de acuerdo con la existencia de mezcla con-
vectiva mas alld de los bordes del nicleo. Recientemente propuso un limite para
la tasa de crecimiento de los niicleos convectivos durante la quema central de helio, basado en la
mayor flotacién del material ingerido desde fuera del niicleo convectivo, que luego
utilizaron para testear las implicaciones de tales suposiciones sobre los modelos
estelares. Estos autores encontraron que la formulacién de reduce la vida durante
la quema central de helio, debido a que los “breathing pulses” son o bien evitados, o su nimero y
eficiencia son reducidos. De esta forma encontraron mejor acuerdo con el cociente Ry y también

55



3. Incertezas en la evolucién de las estrellas progenitoras de las enanas blancas

con el espaciamiento de periodos de modos mixtos detectados en estrellas del “red clump” (lugar
en el diagrama HR en el que habitan estrellas de masa baja que queman helio en su ntcleo) en el
campo de la misién Kepler. Adn asi el valor del pardmetro f, y asi el de la extensién del nicleo
convectivo, durante la quema central de helio no esta del todo restringido. En este sentido, y
a falta de mejores determinaciones, hemos adoptado un parametro f = 0.016 para las zonas
convectivas durante la quema central de helio, excepto que se indique lo contrario.

Por otro lado, en acuerdo a los resultados de los trabajos mencionados, hemos suprimido
los “breathing pulses” en todos nuestros calculos evolutivos. Para poder medir el impacto de la
ocurrencia de “overshooting” durante la quema central de helio sobre la estructura quimica y
pulsacionales resultantes de la futura enana blanca, hemos considerado una situacién extrema
en donde se calcularon secuencias evolutivas adicionales con “overshooting” inhibido.

3.3. Incertezas durante la evolucion en la rama asintotica de las
gigantes

Luego de agotado el helio en el nicleo, estrellas de masa baja e intermedia experimentan su
ultima fase de quema nuclear conocida como pulsos térmicos. Recordemos que la quema central
nuclear en estrellas de masa menor a ~ 10 Mg, solo es posible para el H y el He, debido a que las
condiciones de temperatura y presiéon en su interior no son lo suficientemente altas como para
comenzar la quema nuclear de carbono.

En la figura [3.8) mostramos esqueméticamente el interior de una estrella de masa intermedia
durante la fase AGB. Alli podemos observar una estructura compuesta de un nicleo inactivo
de carbono-oxigeno, ya en estado degenerado, capas de quema nuclear, una regién “intershell”,
la envoltura convectiva y hacia el espacio exterior, la proyecciéon de una envoltura circumestelar
de densidad extremadamente baja. Durante la evolucién en la AGB, la masa del nucleo de
C/O aumenta gradualmente como consecuencia de las cenizas de la quema de helio en capa
depositadas sobre el nicleo. En particular, este aumento de la masa del nicleo de C/O ocurre
mayoritariamente durante la primera parte de la fase AGB, llamada AGB temprana.

En el caso de progenitores mas masivos que ~ 3-5 Mg, la capa externa que quema hidrégeno
permanece inactiva durante la etapa AGB. En estos casos, la zona convectiva exterior de la
estrella penetra hasta las regiones donde se ha agotado el hidrégeno, ocurriendo un proceso
de dragado de material procesado nuclearmente en etapas previas hacia la superficie, proceso
conocido en la literatura como “segundo dragado”. El material dragado, que puede llegar hasta 1
M, para las estrellas mas masivas de la AGB, es rico en He y N. Otra consecuencia importante
del segundo dragado, en lo concerniente al futuro del progenitor, es que su ocurrencia reduce el
tamano de la regién libre de hidrégeno limitando la masa de la futura enana blanca y previniendo
la formacién de enanas blancas muy masivas.

Mientras la estrella asciende por la AGB temprana, la capa que quema helio se desplaza
gradualmente hacia las regiones externas atravesando la envoltura rica en helio. Al aproximarse
a la transicién quimica H/He, dicha capa de quemado se apaga y luego de una contracciéon abrupta
la quema de hidrégeno en capa se reactiva, proporcionando la fuente de energia principal de la
estrella y dando inicio a la fase de pulsos térmicos (TP-AGB). Luego del reinicio de la quema
nuclear de H, el tamano geométrico de la capa de quema de He se reduce impidiendo el flujo
de energia y conduciendo por lo tanto a una quema nuclear inestable tipo “flash”, responsable
de los pulsos térmicos periddicos en la capa de quema de helio. Esta etapa puede describirse de
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Figura 3.8. Estructura esquematica de una es-
trella en la fase AGB. Imagen tomada del sitio
https://astro.uni-bonn.de/~nlanger/.
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forma sintética de la siguiente maneras:

» durante la mayor parte del tiempo, la quema de He en capa es una fuente menor de
luminosidad,

= cuando la masa de la regiéon que separa las capas de quema alcanza un valor critico, el helio
es encendido de forma inestable dando lugar a un “escape” o “detonaciéon” termonuclear
llamado “flash” de la capa de helioﬂ En este momento se alcanzan valores de Ly, ~ 10°L.
El flujo de energia induce la formacién de una zona convectiva en la regién intermedia, la
cual transporta la quimica sintetizada durante la etapa de quema de helio previa (12C y en
menor medida 160),

= el flujo de energia, liberado durante el “flash” de helio, expande las capas por encima de
la capa de quema de helio dando como resultado que la capa de quema de hidrégeno se
apague,

= esta expansién y enfriamiento permite que haya una penetracién de la zona convectiva
exterior, llegando hasta la (extinta) capa de quema de hidrégeno. De esta forma los mate-
riales presentes en esta regién tales como helio y los elementos producidos durante la quema
de helio (12C y en menor medida 1°0), son llevados hacia la superficie. Este fenémeno es
llamado “tercer dragado”,

= luego del tercer dragado, la quema de hidrégeno en capa se reinicia y la quema de helio
en capa queda inactiva. Ahora la estrella entra en una fase de quema estable de hidrégeno
en capa aumentando la masa de la regiéon que se encuentra por debajo hasta que ocurre
el préximo pulso térmico. Este periodo interpulso depende de la masa del nicleo y puede
durar entre 103 y 10° afios.

Durante los pulsos térmicos ocurren cambios quimicos en la superficie como consecuencia de
episodios de dragado. Dependiendo de la intensidad y frecuencia de tales episodios, el cociente de
numero de atomos de carbono y oxigeno en su superficie, que originalmente era n(C')/n(0)<1,
puede aumentar lo suficiente y alcanzar valores tales que n(C')/n(O)>1. Este hecho da lugar a la
formcién de una estrella de carbono. En conjunto con estos episodios de dragado, algunas estrellas
con masas mayores a 4 Mg pueden experimentar el llamado “hot bottom burning” (HBB), donde
la base de la envoltura convectiva penetra en la parte superior de la capa de quema de H durante
la fase de interpulso. Este proceso actiia junto con el tercer dragado, produciendo nitrégeno,
sodio y aluminio entro otros elementos (Karakas and Lattanzio] [2014]). El evento de HBB puede
también prevenir la formacién de estrellas C, e incluso reducir el cociente C/O drasticamente a
costas de incrementar el contenido de N en la envoltura. Esto es debido a que las reacciones que
ocurren durante el HBB son ciclos CNO, los cuales queman '2C (y en el caso de temperaturas
extremas, '0) en 13C y N, en donde el >C es usualmente el que fue dragado a la superficie,
previo al primer pulso térmico.

Como consecuencia de la ocurrencia de los pulsos térmicos también se esperan cambios en
la estructura quimica interna de la estrella. De hecho, la estratificaciéon quimica de la parte méas
externa del nucleo de carbono y oxigeno es creada durante la fase de pulsos térmicos y depende
fuertemente de la ocurrencia de “overshooting” durante el “flash” de helio. En particular, la masa

5El mecanismo que induce este “flash” es completamente diferente del que ocurre para estrellas de baja masa
al comienzo de la quema central de helio, el cual estd inducido por la degeneracion electrénica.
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del “intershell” rico en He y C, que queda luego del episodio de convecciéon durante el “flash” de
helio, asi como también la posicion de la transicién quimica niicleo- capa de He depende tanto de
la cantidad de “overshooting” adoptado como del niimero de pulsos térmicos que experimente la
estrella. Especificamente, la cantidad de pulsos térmicos experimentados por las estrellas durante
la AGB depende fuertemente de la masa inicial, composicién quimica y de la eficiencia de pérdida
de masa (Karakas and Lattanzio] 2014). En particular, la tasa de pérdida de masa durante la
etapa TP-AGB es hoy en dia muy incierta. El fenémeno de pérdida de masa es un proceso
complejo en el que interacttan la presion de radiacién y los elementos disponibles en la superficie
de la estrella. Este proceso puede describirse en varios pasos: como primer paso las pulsaciones
sufridas en la AGB extienden la atmosfera de la estrella, enfridndola y permitiendo que se formen
moléculas. En la parte mas externa de la estrella (ver ﬁgura, la temperatura cae por debajo
de la temperatura de condensacién y se forman una cierta cantidad de materiales sélidos tales
como granos de polvo que contienen silicatos MgSiO (en ambientes ricos en O), y SiC y particulas
carbonosas amorfas (alrededor de estrellas de carbono). Esto es favorecido por el fuerte aumento
en la opacidad molecular que ocurre en las estrellas ricas en carbono, enfriando la estrella y
facilitando la formacién de granos. La presiéon de radiacion empuja estos granos hacia afuera, y
mediante colisiones estos granos se llevan consigo parte del gas, removiendo casi completamente
la envoltura rica en hidrégeno y forzando al remanente a contraerse a la fase de enana blanca.
Mientras que existe evidencia tanto tedérica como observacional de que la existencia de vientos
impulsados por polvos son fuertes para estrellas ricas en C, la situacién para estrellas AGB ricas
en O no es tan clara.

La determinacion de la tasa de pérdida de masa es de suma importancia en los calculos de
evolucién estelar. Este pardmetro en conjunto con el “overshooting” durante la fase TP-AGB son
los encargados de fijar la masa final de la enana blanca y por lo tanto determinan la relaciéon masa
inicial—ﬁna]ﬂ En este sentido, ambos parametros son directa o indirectamente los responsables
de determinar la cantidad de pulsos térmicos experimentados por el progenitor de la enana blan-
ca. Particularmente durante la TP-AGB existen dos regiones convectivas en el interior estelar
y en las cuales, en principio, deberia considerarse una cierta cantidad de “overshooting” en los
bordes de las mismas: la regiéon convectiva impulsada durante el pulso térmico —"pulse-driven
convective zone” (PDCZ, segin sus siglas en inglés)—, y la envoltura convectiva —"convective
envelope” (CE, segin sus siglas en inglés)—. En principio, no existe indicio de que los parametros
de “overshooting” adoptados fppcz vy for para cada una de las regiones deba ser el mismo. De
hecho, a partir del modelado de estrellas post-AGB y contrastando con parametros observableﬂ
durante las etapas AGB y post-AGB, calculos recientes realizados por [Miller Bertolamif (2016))
indicarian que fppcz =0.0075y forp = 0. Aun asi, trabajos previos indican que los valores de
fce y fppcz no estan bien restringidos. En este sentido, realizé una exploracion
de tales parametros de “overshooting” y su impacto sobre la evolucion de estrellas AGB, encon-
trando una relacién entre el pardmetro f y la abundancia interna de la regiéon “intershell”. A
partir de una comparacién con las abundancias de estrellas centrales de nebulosas planetarias

6 La relacién masa inicial-final permite obtener informacién de masas limite para la formacién de enanas blancas
y ocurrencia de supernovas tipo II, la cantidad de masa devuelta al medio interestelar y su dependencia con la
masa estelar y evolucién quimica de la Galaxia, entre otros.

"Parametros tales como cocientes superficiales de C/O, relaciones de masa inicial-final, abundancias de C/O
en la region “intershell” y el rango de masas de estrellas ricas en carbono en ctimulos globulares de las Nubes de
Magallanes.
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Figura 3.9. Relaciones masa inicial-final tedricas (li-
nea sélida), masa del niicleo degenerado al inicio del
primer pulso térmico (linea de punto-guién-guién) y
relaciones de masa inicial-final observacionales pro-
venientes de diferentes autores. Imagen tomada del

trabajo de |Renedo et al.| 1|201()|).
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tipo [WC] y estrellas PG115q§| los autores encontraron que aquellos modelos que no toman en
cuenta “overshooting” no pueden reproducir las abundancias de oxigeno observadas, mientras
que aquellos que adoptan valores 0.01 < fpopz < 0.03 y un valor significativamente mayor pa-
ra fop, reproducirian razonablemente las abundancias de estrellas PG1159. Més recientemente,
encontrd que las abundancias de oxigeno en las PG1159 son bien reproducidas si
se toma 0.005 < fppoz < 0.015 mientras que un valor de fog ~ 0.13 seria suficiente para incluir
la produccién de elementos por procesos lentos, pero que dejaria un exceso de neutrones. Por otro
lado, [Lugaro et al] (2003)) a partir del estudio de la produccién de elementos via captura lenta de
neutrones, sugirieron que los valores adecuados serian fppcoz ~ 0.008 y for ~ 0.128. Es evidente
que, si bien existen indicios de que deberia existir una cierta cantidad de “overshooting” en los
bordes convectivos durante esta etapa para poder reproducir ciertos parametros observables, no
esta del todo claro en qué cantidad deberia ocurrir.

Uno de los principales problemas que enfrentan los modelos que incluyen “overshooting” du-
rante la fase de TP-AGB es la falta de acuerdo entre las relaciones de masa inicial-final derivadas
teéricamente con aquellas que provienen de formulaciones observacionales (Salaris et al] 009}
[Weiss and Ferguson| [2009)). La inclusiéon de “overshooting” durante esta fase favorece los epi-
sodios de tercer dragado inhibiendo el crecimiento de la masa del nicleo libre de hidrégeno (o
HFC, segun sus siglas en inglés) y un aumento del cociente superficial de n(c)/n(O) (con un con-
secuente aumento de la tasa de pérdida de masa). Como resultado, la estrella abandona la fase
TP-AGB antes que aquellos modelos en los que se inhibe el “overshooting”. En este sentido, la
inclusion de “overshooting” afecta tanto a la masa final como al tiempo de vida durante esta fase,
reduciendo la cantidad de pulsos térmicos experimentados por el progenitor. Especificamente, los
modelos de estrellas post-AGB dependen tanto de las propiedades del HFC como el contenido
de CNO en la envoltura .

En la figura se muestran diferentes relaciones de masa inicial-final obtenidas tanto teérica
como observacionalmente. La linea sélida muestra el valor de la masa de la enana blanca (M,
eje-Y), que resulta de un progenitor con masa M; (eje-X) a partir de los célculos dew
, mientras que la linea ( - — —) referencia al valor de la masa del HFC al primer pulso
térmico. Ademds se incluyen diversas relaciones tedricas, semiempiricas y observacionales (estas
tiltimas provistos por [Cataldn et al] R008} [Kalirai et al] R008] con sus errores asociados). Puede
observarse que si bien las relaciones masa inicial-final tedricas estdn en buen acuerdo entre si, no
hay un buen acuerdo entre estas y las masas de enanas blancas determinadas observacionalmente.
Observando las relaciones masa inicial final de la figura, es claro que una estrella enana blanca
con una cierta masa estelar dada, podria corresponder a una gran variedad de progenitores con
distinta masa segin cual relacién sea usada. Por ejemplo, si tomamos los cdlculos de
, una enana blanca de masa 0.6My podria provenir de un progenitor de masa ~
2M que haya experimentado varios pulsos térmicos o de un progenitor de ~ 3Mg el cual
abandona la AGB al finalizar el primer pulso térmico. Por otro lado, debido a los grandes errores
observacionales, también existe una ambigiiedad en la relacién masa inicial-final empirica, por
lo que no es imposible inferir de forma indirecta la cantidad de pulsos térmicos experimentados
por los progenitores.

Aunque se espera que la mayor parte de las estrellas de masa baja e intermedia atraviesen
la fase de pulsos térmicos y luego alcancen la etapa de enfriamiento de enana blanca, existen

8 Para estas estrellas, el material de la regién “intershell” aparece en la superficie como resultado de un pulso
térmico muy tardio. Las abundancias emergentes en este tipo de estrellas se interpretan como las abundancias de
la regién “intershell” de los progenitores.
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Figura 3.10. Diferentes caminos evolutivos de una
estrella que finaliza su vida como enana blanca. Ima-

gen tomada del trabajo de |Rosenﬁeld et al.| 1|2012| .

otros caminos en los cuales la estrella podria evitar la fase TP-AGB y ubicarse directamente en
la curva de enfriamiento. Para estrellas de este tipo, con nicleo de carbono/oxigeno, existen dos
alternativas adicionales (ver figura . Inmediatamente luego de que cesa la quema de helio
en la rama horizontal, si la estrella arribé a la rama horizontal de edad cero (ZAHB) con una
temperatura muy alta, esta evadira la fase de AGB. Estas estrellas son cominmente llamadas
“AGB-manque” y se caracterizan por tener masa baja (tienen una envoltura tan pequena que
no se cumplen las condiciones para que se encienda la quema en capa de He o H). En el otro
escenario la estrella alcanza a ascender por la rama asintética de las gigantes, pero la abandona
antes de que ocurra el primer pulso térmico. Estas estrellas son llamadas “post-early AGB”
(P-EAGB). Para que se dé a lugar a alguno de estos escenarios, la estrella debe haber perdido
suficiente envoltura durante su primer ascenso a la rama de las gigantes o bien haber perdido
masa de forma mas rdpida por algiin proceso interno (D’Cruz et al] [1996); por transferencia de
masa debido a evolucién binaria (an et al)] 2000} [Pustynski and Pustylnik] o la expulsion
de masa por la ingestién de un planeta o una compaifiera de muy baja masa (De Marco et all
. Uno de los trabajos méas importantes que evidencia la existencia de estas estrellas es
el presentado por [Greggio and Renzini| (1990). En él, a partir de un estudio exhaustivo para
entender el exceso de emision ultravioleta en galaxias elipticas, los autores concluyeron que debe
existir otra fuente de emision UV aparte de la producida por estrellas post-AGB, y sugirieron
que las responsables serian las “hot HB”, P-EAGB y AGB-manque. Al evitar la etapa TP-AGB,
se espera que la estructura interna de estas estrellas difiera de aquellas que atraviesan los pulsos
térmicos, principalmente en la regién “intershell” y en la posicién de la transicién quimica ntcleo-
capa de He. Estos cambios estructurales impactan directamente en la determinacién de edades
y propiedades pulsacionales de la futura enana blanca, como veremos en el proximo capitulo.

De acuerdo a lo que hemos expuesto previamente, en la actualidad la evidencia tedrica y
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3.3. Incertezas durante la evoluciéon en la rama asintética de las gigantes

observacional no ofrece determinaciones precisas sobre los procesos de mezcla en los bordes con-
vectivos durante la fase TP-AGB ni sobre los procesos de pérdida de masa. Como consecuencia,
tanto el tiempo de vida que las estrellas pasan en esta fase evolutiva como su estructura inter-
na, se encuentran sujetas a errores apreciables. En este trabajo de tesis, una parte de nuestra
investigacién comprende el estudio de las propiedades pulsacionales de estrellas enanas blancas
provenientes de progenitores que atraviesan la fase AGB o bien evitando los pulsos térmicos
6 experimentando diferente cantidad de pulsos. En este sentido, nuestros modelos no adoptan
“overshooting” durante la fase TP-AGB pero, sin embargo, son forzados a abandonar la etapa
de pulsos térmicos en diferentes estadios. Adoptando este criterio, abarcamos el impacto de las
incertezas en la etapa TP-AGB directamente sobre la cantidad de pulsos térmicos y, en conse-
cuencia, sobre la estructura interna de la estrella y propiedades pulsacionales de la futura enana
blanca.
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Capitulo 4

Modelos de enanas blancas

En este capitulo describiremos brevemente las caracteristicas principales de los modelos evo-
lutivos calculados en esta tesis. Estas secuencias evolutivas computadas fueron utilizadas para el
desarrollo de varios trabajos publicados y cuyos resultados son descriptos en los capitulos [f] [6] y

@

4.1. Secuencias evolutivas

Bésicamente, la evolucion de estrellas con masas iniciales menores que ~ 8-10 Mg comienza
con la quema central de hidrégeno. Dependiendo de la masa inicial de la estrella, puede pasar
unos 10® — 100 afios en esta fase. Una vez que el hidrégeno se agota en el centro, la quema
de hidrégeno se mueve hacia una capa que rodea al nicleo de helio, mientras la estrella va
desplazdndose hacia la regién de la rama de las gigantes rojas en el diagrama HR. Si la masa
del progenitor es lo suficientemente alta, en un momento la temperatura en el nicleo alcanza
el valor necesario como para iniciar la quema nuclear de helio. Las proporciones exactas de
carbono y oxigeno que quedan a finales de la etapa de quema de helio estdn determinadas por
dos procesos principales: los procesos de mezcla extra y la tasa de la reacciéon 2C(a,v)!90. La
proporcion de carbono y oxigeno encontrada en el nicleo de las enanas blancas es un factor clave
para entender sus propiedades de enfriamiento, asi como también propiedades pulsacionales. En
etapas posteriores a la quema central de helio, la estrella asciende por la AGB quemando helio
en capa, la cual se mueve progresivamente hacia capas mas externas a medida que el tamano del
nicleo aumenta. Durante esta etapa de quema en capa, se construye la parte més externa del
nucleo, moldeando asi la estructura de la transiciéon quimica entre el niicleo y la capa de helio. El
tiempo que la estrella permanezca en la fase AGB y TP-AGB es entonces un factor de extrema
importancia para la determinacién de su estructura quimica y por lo tanto de las propiedades
pulsacionales de la futura enana blanca. Es durante esta tltima etapa que la estrella se enfria
y sufre procesos de pérdida de masa los cuales, debido a la ocurrencia de episodios de tercer
dragado, aumentan considerablemente. Una vez que la envoltura de hidrégeno se reduce a unas
1073M,, la estrella se mueve hacia la parte azul del diagrama HR, con una continua pérdida
de masa que, al reducir la envoltura a unos 10~4Mg,, produce que la estrella (la cual carece de
energia provista de reacciones nucleares) comience la iltima etapa de su vida.

A partir de este momento la evolucién de la estrella es basicamente un proceso de enfriamiento
donde la energia térmica almacenada en los iones en conjunto con la energia gravitacional residual
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4. Modelos de enanas blancas

Mgams/Mo | MR, ML, [0, [0, [TC, ['™C, [l th, |At] [ log(Mp/Myaq)
1.00 0.5242 | 0.5239 | 0.7324 | 0.5114 | 0.2551 | 0.4761 | 11075.8 | 11067.0 | 8.80 | -3.12
1.25 0.5490 | 0.5347 | 0.7313 | 0.5153 | 0.2559 | 0.4719 | 5004.78 | 4996.31 | 8.47 | -3.587
1.50 0.5607 | 0.5502 | 0.7385 | 0.5273 | 0.2486 | 0.4597 | 2681.13 | 2673.13 | 8.00 | -3.67
1.75 0.5959 | 0.5730 | 0.7412 | 0.5310 | 0.2458 | 0.4561 | 1666.49 | 1658.34 | 8.15 | -3.81
2.00 0.6135 | 0.5908 | 0.7383 | 0.5344 | 0.2488 | 0.4527 | 1180.46 | 1181.54 | 1.08 | -3.90
2.25 0.6239 | 0.6115 | 0.7800 | 0.6178 | 0.2071 | 0.3693 | 982.323 | 983.813 | 1.49 | -3.93
2.50 0.6529 | 0.6419 | 0.7644 | 0.5575 | 0.2226 | 0.4295 | 733.415 | 723.942 | 9.473 | -4.03
3.00 0.7010 | 0.6950 | 0.7308 | 0.5146 | 0.2562 | 0.4724 | 437.297 | 431.014 | 6.283 | -4.20
3.25 0.7318 | 0.7259 | 0.7051 | 0.4998 | 0.2819 | 0.4872 | 345.478 | 342.313 | 3.165 | -4.30
3.50 0.7672 | 0.7627 | 0.6900 | 0.4823 | 0.2970 | 0.5047 | 281.359 | 278.344 | 3.015 | -4.40
3.75 0.8171 | 0.8154 | 0.6683 | 0.4627 | 0.3187 | 0.5243 | 233.296 | 230.593 | 2.703 | -4.52
4.00 0.8316 | 0.8617 | 0.6787 | 0.4957 | 0.3082 | 0.4913 | 196.753 | 195.068 | 1.685 | -4.61
5.00 0.8746 | 0.9062 | 0.6584 | 0.4537 | 0.3285 | 0.5332 | 113.204 | 112.203 | 1.001 | -5.07

Tabla 4.1. Propiedades basicas del conjunto de mo-
delos utilizados para estudiar las incertezas prove-
nientes de la tasa de reaccién '2C + «, sobre las de-
terminaciones astrosismologicas de estrellas ZZ Ceti.

“Edad de la estrella (en millones de afios) al alcanzar una abundancia central de helio menor a 0.01.

son liberadas lentamente. El nicleo degenerado de estas estrellas previene a la enana blanca de
contracciones considerables, por lo que su radio permanece practicamente constante a lo largo

de la

evolucién.

Durante el desarrollo de esta tesis, hemos calculado varios conjuntos de secuencias evolutivas
completas desde la ZAMS hasta la etapa de enana blanca:

para el estudio del impacto de las incertezas sobre las propiedades pulsacionales (capitulo
desarrollamos 2 secuencias evolutivas con masas finales M,,q/Ms =0.548 y 0.837 en
donde, durante la evolucién de los progenitores, variamos la tasa para la reaccién 2C + a,
la cantidad de “overshooting” adoptado durante la quema central de helio y la cantidad de
pulsos térmicos,

para el estudio del impacto de las incertezas sobre las determinaciones astrosismolégicas
(capitulo @ calculamos secuencias evolutivas con masas iniciales 1.00 < Mz apns/Mg <
5.00 en las cuales adoptamos una metalicidad Z =0.01 con Y =0.254, para analizar las
incertezas provenientes de la tasa de reaccién '2C + a. Ademds se desarrollaron secuencias
evolutivas para progenitores con masas iniciales 0.85 < Mz anrs/Me < 2.25 para las cuales
tomamos Z =0.001 y Y =0.247 para analizar las incertezas provenientes de la cantidad de
pulsos térmicos experimentados durante la AGB,

para el estudio de las propiedades evolutivas de estrellas enanas blancas provenientes de
progenitores enriquecidos en helio se calcularon secuencias evolutivas para progenitores
con masas iniciales 0.6 < Mzans/Me < 2.0 con abundancia inicial de helio de Y =0.4
adoptando metalicidad Z =0.001 y Z =0.0005

En la tabla mostramos en detalle la grilla de modelos calculados para el andlisis de las
incertezas provenientes de la tasa de reacciéon '2C' + a. Allf exhibimos la relacién masa inicial
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4.1. Secuencias evolutivas
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Mgans/Mo | MOEP | M3 | log(My /Mya)
0.85 0.5349 | 0.5508 —2.97/—3.09
1.00 0.5332 | 0.5530 | -3.09/-3.11
1.25 0.5443 | 0.5643 —3.01/ -3.14
1.50 0.5560 | 0.5726 —3.07/—3.31
1.75 0.5553 | 0.5725 | -3.14

2.00 0.5727 | 0.5936 —3.00/—3.46
2.25 0.6298 | 0.6463 | -3.34/-3.42

Tabla 4.2. Propiedades bésicas de los conjuntos de
modelos utilizados para el estudio del impacto de la
cantidad de pulsos térmicos en la fase TP-AGB, sobre
las determinaciones astrosismolégicas de estrellas Z7Z

Ceti.
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Figura 4.1. Abundancia central de oxigeno para los
modelos con masa inicial 1.00 < Mz ans/Me < 5.00
que adoptan diferentes tasas de reaccién.

67



4. Modelos de enanas blancas

masa final teérica (Mzapns y Myq) deducida de los modelos calculados para esta tesis, en con-
junto con los valores centrales de las abundancias de °0 y 2C y las edades al llegar a finales
de la quema central de helio (tf.) para las tasas de reaccién inferior y superior (Kj y Ky, res-
pectivamente) adoptadas del trabajo de [Kunz et al] (2002) e indicadas con un supraindice I o
h respectivamente. Ademads se incluyen los valores correspondientes a las masas de las envol-
turas de hidrégeno (log(Mp/Myq)) derivadas de los célculos consistentes de evolucién estelar.
Los modelos de menor masa que adoptan la tasa Kj, estan caracterizados por edades mayores
al alcanzar las etapas finales de la quema de helio. Por el contrario, en aquellos modelos con
Mzanms > 3 Mg, donde la temperatura desarrollada en el interior de la estrella favorece la
produccién de '2C, las diferencias en las edades son menores debido a que la reacciéon 2C + a
no es tan relevante. Este hecho puede corroborarse observando la figura [{:1] donde se exhiben
los valores esperados en la abundancia central de oxigeno a finales de la quema central de helio
en funcién de la masa inicial del progenitor. Tanto los valores arrojados por las tasas de reac-
ci6n de [Kunz et al (2002)), asi cémo también los obtenidos a partir de un valor estdndar de la
tasa de reaccién de Nacre, proporcionadas por el trabajo de [Renedo et al| (2010)) muestran una
dependencia similar en funciéon de la masa inicial. Para las tres funciones puede observarse un
crecimiento en la abundancia central hasta valores de Mz ans/Mg ~ 2.25, donde se observa un
pico bien definido y a partir de alli un decrecimiento casi monétono. Esta tendencia refleja la
dependencia de la eficiencia de la tasa de reaccién 2C(a, )90 con la temperatura.

En la figura [f.2] mostramos los diferentes caminos evolutivos en el diagrama HR para modelos
que adoptan diferentes tasas para la reaccion 2C(a, v)'%0 (utilizando dos tasas extremas Kj, y
Kj) durante la quema central de helio, para un estrella progenitora de 5Mg. La escala de colores
indica la evolucion del porcentaje de helio central. Cuando la abundancia de helio cae a un 60 %,
se ha generado el carbono suficiente como para que opere la reaccién '2C + o y es alli donde
el camino evolutivo se ve alterado, siendo el modelo que adopta la tasa superior el que muestra
una luminosidad levemente mayor. Luego de agotado el helio central, no aparecen diferencias
apreciables en el camino evolutivo.

Finalmente en la tabla se muestran los valores de los pardmetros mas importantes de
las secuencias utilizadas para el estudio del impacto de las incertezas durante la evolucién del
progenitor de la enana blanca durante la fase TP-AGB, modelos caracterizados por Z =0.001
y Y =0.247. Las pequenas diferencias encontradas en el valor de la masa estelar son debidas
al crecimiento de la parte mas externa del nicleo de carbono oxigeno durante la evolucién en
la fase TP-AGB. Como es de esperar, aquellos modelos que experimentan tres pulsos térmicos
(3TP) tienen masas finales levemente superiores que aquellos que abandonan la fase AGB previo
al primer pulso térmico (0TP). Si bien la diferencia en el valor de las masas finales de los
modelos OTP y 3TP es practicamente constante para masas iniciales < 2M, se observa que esta
disminuye para modelos con Mzaps > 2M.

Por otro lado, en lo que respecta al estudio de las poblaciones enriquecidas en helio, se tuvieron
en cuenta dos tipos de composiciéon quimica inicial, ambas con una abundancia enriquecida en
helio Y =0.40: la primera caracterizada por Z =0.001 y la segunda con una metalicidad menor
7 =0.0005. Este tipo de abundancias quimicas iniciales son caracteristicas de ctimulos globulares
tales como w Centauri y NGC 2808 (D’Antona et al] 2005} [Joo and Lee, R013} [Milone et all
P012} [Norris] 2004} [Tailo et al] 2016]). Los valores de la masa final, asi como el camino evolutivo
seguido por cada progenitor se mostrarén en el capitulo [7}
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Figura 4.2. Diagrama HR para modelos de 5M, en
los cuales se adoptaron las tasas de reaccién Ky, y
K. La escala de colores refleja el contenido de helio
central. Cuando la abundancia central de He cae al
60 %, la reaccién 2C + a toma lugar, siendo el mo-
delo caracterizado por la tasa de reaccion Ky, el que
muestra una luminosidad levemente mayor.
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4. Modelos de enanas blancas

4.2. Estructura quimica interna

La estructura quimica del interior de las enanas blancas es el reflejo de su larga historia
evolutiva. Particularmente, como hemos mencionado, las enanas blancas que utilizamos para la
investigacién de las propiedades pulsacionales son aquellas que poseen un nicleo de carbono-
oxigeno con una envoltura pura de hidrégeno. En la figura mostramos la estructura quimica
interna esperada en un modelo representativo a altas temperaturas efectivas T,rp ~ 10° K. El
perfil quimico responde a un modelo de enana blanca previo a que actiien los procesos de difusién,
asentamiento gravitacional y rehomogenizacién por inestabilidades de Raleight-Taylor (linea fina
de trazo y punto). En conjunto se incluye la estructura quimica para un modelo de estrella DA
en el estadio de ZZ Ceti, Tcrr ~ 12,000 K (linea gruesa de trazo). En el eje-Y mostramos las
abundancias para los elementos maés ricos (H-He-C-O) mientras que en el eje-X graficamos la
coordenada log(1 — M, /Mg). La eleccién particular de esta coordenada (en lugar de la habitual
M), permite tener una visién més amplificada de la parte mas externa de la estrella que, de otra
forma, quedaria invisible en este tipo de graficos. El perfil quimico de las regiones més externas
del nicleo en nuestros modelos de enanas blancas se forma por episodios de procesos de mezcla
convectiva y combustién nuclear en una cdscara durante la etapa de TP-AGB. No obstante, esta
regién del perfil quimico es fuertemente modificada debido a los procesos de difusién quimica.
Los procesos de difusion y asentamiento gravitacional son mads eficientes con masas estelares
mayores pudiendo erosionar la regiéon “intershell” casi completamente al momento que el modelo
alcanza el estadio de ZZ Ceti. En la figura podemos distinguir ciertas caracteristicas estructurales
muy importantes: tres transiciones quimicas (C/O, He/C/O y He/H); un ntcleo de carbono-
oxigeno; una regién “intershell” rica en C-He (solo presente en modelos que experimentan pulsos
térmicos); una region de helio puro (“buffer” de helio) y una envoltura de hidrégeno puro. Estas
caracteristicas son el resultado del estado avanzado de la evolucion al llegar a la etapa de ZZ
Ceti, donde los procesos de difusién han actuado notablemente dando lugar a la formacion de una
envoltura pura de hidrégeno. En la parte més interior de la estrella, podemos observar un perfil
plano de las abundancias de carbono y oxigeno, el cual es el resultado de la conveccién durante
la quema central de helio. Ademas la rehomogenizacién por inestabilidades de Rayleigh-Taylor
suaviza los picos de los perfiles quimicos encontrados en los modelos de pre-enana blanca. En la
parte mas exterior del nicleo, particularmente el perfil decreciente de la abundancia de oxigeno,
es un indicador de los procesos de quema en capa de helio post quema central de helio. Este
decrecimiento en el perfil de oxigeno es debido a que en la capa que quema helio la temperatura
es més alta y como la reaccién 3« tiene una dependencia muy fuerte con la temperatura (e ~ T40),
esta domina por sobre la reaccién '2C + a. La forma escalonada de los perfiles quimicos en el
borde del niicleo son el resultado de la inclusiéon de procesos de mezcla extra (“overshooting”)
durante la quema central de helio. La ubicacién de las transiciones quimicas C/O y He/C/O
tiene una fuerte dependencia con tres factores: la inclusién de “overshooting” durante la quema
central de helio, la tasa de reaccién para '2C + « adoptada y la cantidad de pulsos térmicos
experimentados por el progenitor de la enana blanca. Esto es un aspecto critico al analizar las
propiedades pulsacionales de los modelos debido a que los modos de pulsacién y, en consecuencia,
sus periodos son muy sensibles tanto a la forma de los perfiles quimicos como a la ubicacién y
espesor de cada transiciéon quimica.

De acuerdo a nuestros cdlculos evolutivos y, en concordancia con los resultados de
, la masa de la envoltura de hidrogeno maxima esperada en enanas blancas depende
de la masa estelar, pudiendo variar entre My ~ 10_3/10_4 —107% M,q. En este trabajo de
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Figura 4.3. Perfiles quimicos para los elementos mas
abundantes de un modelo de enana blanca al comien-
zo de la fase de enfriamiento (linea fina de trazo y
punto) y en etapa de evolucién avanzada, donde los
procesos de difusién y asentamiento gravitacional han
actuado notoriamente (linea gruesa de trazo).
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4. Modelos de enanas blancas

tesis, como complemento, decidimos variar también el espesor de la envoltura de hidrégeno. El
hecho de que la enana blanca pudiera experimentar un pulso térmico tardio momentos después
de abandonar la etapa AGB con la consecuente reduccién de la masa de la envoltura de hidrégeno
en conjunto con resultados previos (por ejemplo [Romero et al] 2012)) nos hacen pensar que la
envoltura de hidrégeno de estrellas DA depende de su historia evolutiva. Estos son fundamentos
suficientes para realizar tal exploraciéon. Ademas, en este sentido, [Tremblay and Bergeron] (2008)
mostraron que el incremento en el cociente de enanas blancas DB a DA puede ser comprendido si
las enanas blancas DA con temperaturas efectivas por encima de los 10,000 K, poseen un amplio
abanico de espesores de envolturas de H.

El procedimiento mediante el cual generamos las nuevas envolturas de hidrégeno es muy sim-
ple. Para cada secuencia calculada, obtenemos un valor canéniC(ﬂ de la envoltura de hidrégeno.
A partir de estas secuencias con valores canénicos de My, generamos artificialmente secuencias
con envolturas mas delgadas reemplazando, en la base de la envoltura de H, hidrégeno por helio.
Este mecanismo se realiza al comienzo de la curva de enfriamiento de la enana blanca, de forma
tal que los procesos transitorios que pudiesen ocurrir finalizan mucho antes de que el modelo
alcance la banda de inestabilidad de las ZZ Ceti. Luego de este procedimiento se habilitaron los
procesos de difusién que actiian mientras el modelo se enfria, suavizando los perfiles quimicos.

En la tabla [£.2] se listan dos valores de la masa de la envoltura de hidrégeno para una misma
masa inicial, de acuerdo a si la secuencia abandona la AGB previo al primer pulso térmico (0TP)
o si experimenta tres pulsos térmicos (3TP). Adicionalmente, para cada conjunto de secuencias
hemos considerado modelos con envolturas méas delgadas: log(Mp /M) ~ 4.25, 4.83, 5.33, 6.33,
7.34, 8.33, 9.26. En el panel superior de la figura [£.4] mostramos el perfil quimico interno de una
estrella enana blanca de masa ~ 0.6 M, en conjunto con las distintas envolturas consideradas para
tal secuencia, mientras que en el panel inferior mostramos el valor del logaritmo del cuadrado de la
frecuencia de Brunt-Vésila correspondiente a cada modelo. A grandes rasgos, por cada secuencia
evolutiva se tuvieron en cuenta entre 6 y 8 espesores distintos de la envoltura de hidrégeno. Es
decir que, cada secuencia que llega desde la ZAMS a la fase de pre-enana blanca (tipicamente a
una temperatura efectiva de 2 x 10°K), es luego subdividida en seis (u ocho) subsecuencias con
envolturas mas delgadas.

L Aquellos valores obtenidos consistentemente a partir de los célculos evolutivos detallados.
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4.2. Estructura quimica interna

log10(N?)

N

He

Figura 4.4. En el panel superior mostramos los ele-
mentos mas abundantes para un modelo de enana
blanca de masa ~ 0.6Mq, en la etapa de ZZ Ceti
(~ 12,000 K) en conjunto con los diferentes espe-
sores de la envoltura de hidrégeno considerados en
esta tesis. En el panel inferior mostramos el logarit-
mo del cuadrado de la frecuencia de Brunt-Véiisila,
correspondiente a cada modelo. Se puede apreciar la
correspondencia entre las distintas regiones de tran-
sicién quimica en el panel superior con los “bumps”
encontrados en el valor de la frecuencia.
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Capitulo 5

Impacto sobre la estructura quimica
y propiedades pulsacionales

En este capitulo exhibimos los resultados obtenidos del analisis del impacto sobre los es-
pectros de periodos esperados en estrellas ZZ Ceti, debido a las incertezas durante la evolucién
del progenitor de la estrella enana blanca. Los resultados presentados en esta secciéon han sido
publicados en el trabajo “Asteroseismology of ZZ Ceti stars with fully evolutionary white dwarf
models I. The impact of the uncertainties from prior evolution on the period spectrum” en la
revista Astronomy € Astrophysics (2017, A&A, 599, 21)).

Repasaremos en primer lugar las distintas incertezas relacionadas con la evolucién previa del
progenitor de la enana blanca que afectan la forma final de su estructura quimica. Nos centra-
remos en aquellos procesos que afectan la forma de los perfiles de carbono/oxigeno de la futura
enana blanca y que no se conocen con exactitud. Especificamente, estudiaremos aquellas incer-
tezas provenientes de la tasa de reaccién 2C(a,v)'®0, la cantidad de “overshooting” adoptada
durante la quema central de He y la cantidad de pulsos térmicos experimentados por los pro-
genitores durante la fase AGB. En particular, la cantidad de pulsos térmicos que experimente
el progenitor de la estrella enana blanca estd determinado, entre otras cosas, por la eficiencia
(incierta) de pérdida de masa (Karakas and Lattanziol, [2014)).

Para describir nuestros resultados hemos considerado modelos “guia” caracterizados por ma-
sas estelares M,,q =0.548My y 0.837M, con envolturas de hidrégeno My ~ 4 x 1075M,q v
temperaturas efectivas correspondientes a la banda de inestabilidad de las ZZ Ceti, Teg ~ 12,000
K. Nuestra eleccién del valor de las masas intenta reflejar el comportamiento de las diferencias en
los periodos de acuerdo a la masa estelar adoptada. Recordemos que los procesos de difusién que
actian a lo largo de la curva de enfriamiento de la enana blanca, juegan un papel preponderante,
suavizando los perfiles quimicos més eficientemente para modelos de mayor masa.

Para el analisis sobre el impacto en los periodos hemos considerado aquellos modos de pul-
sacion caracterizados por £ = 1, aunque se espera un comportamiento similar si se consideran
modos con £ = 2.

5.1. Pulsos térmicos durante la AGB

Durante la fase de AGB temprana, la luminosidad de la estrella es proporcionada por las
capas de quema de H y He que se han establecido en la base de la envoltura de hidrégeno y
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en la base del "buffer"de helio, respectivamente. En este estadio, la estructura de las estrellas es
similar independientemente de la masa. En la figura [5.]] mostramos los perfiles quimicos de los
elementos mas abundantes de un modelo de estrella de Mz rrs =2.0M en dos momentos de su
evolucién en la fase AGB: previo al primer pulso térmico (linea roja) y hacia finales del tercer
pulso térmico (linea negra de trazos). Alli podemos distinguir un nicleo de carbono-oxigeno,
producto de la fase de quema central de He, que se encuentra en estado degenerado rodeado
por una capa de quema de helio y una capa de quema de hidrégeno en la base de la envoltura
convectiva. La degeneracién del nicleo de C/O impide que ocurra la quema de carbono en el
centro de la estrella; esta condicion implica que existe un limite para la masa de estrellas AGB,
de unas ~ 8-10 Mg.

La evolucién en la fase TP-AGB puede distinguirse en el diagrama HR por sus grandes
variaciones en la luminosidad, como se observa en la figura[5.2] Durante esta fase la estrella esta
sujeta no solo a grandes cambios en sus parametros superficiales, si no que la ocurrencia de los
pulsos térmicos también deja su huella en la estructura quimica. En particular, durante el pico
del "flash"de helio se libera una gran cantidad de energia, producto del cual se desarrolla una
zona convectiva entre las capas de quema de helio e hidrégeno. Este evento convectivo mezcla
material producto de la quema de helio (carbono y un poco de oxigeno) en la regién que se
encuentra por encima de la base de la capa de helio. Esta es la llamada regién “intershell”. El
tamano de esta region depende de cuantos pulsos térmicos experimente el modelo, haciéndose
mas angosta a medida que evoluciona.

Luego de una expansién, las capas mas externas se enfrian, por lo que momentaneamente la
quema de hidrégeno en capa se apaga. La luminosidad de la estrella disminuye ya que la energia
proveniente de la capa de quema de helio es usada para expandir el material ubicado por encima,
. Al cabo de unas decenas de afos, la capa de quema de helio comienza a enfriarse.
Seguido a esto, las capas méas externas se contraen, elevando la temperatura lo suficiente como
para que la quema de hidrégeno en capa comience otra vez. En este momento comienza el periodo
interpulso que dura aproximadamente 10° afios antes de que la capa de helio vuelva a encenderse
y la estrella atraviese otro pulso térmico (ver ﬁgura. Durante los pulsos térmicos, el "flash"de
helio alcanza luminosidades muy por encima de 10° L), mientras que en los periodos interpulso
la luminosidad total de la estrella estd proporcionada por la quema de hidrégeno en capa.

El tiempo que la estrella pasa en la fase TP-AGB y, en consecuencia, la cantidad de pulsos
térmicos que pueda experimentar estd sujeto a varios factores:

= pérdida de masa,
= metalicidad inicial,
= episodios de mezcla extra mas alla de la zona convectiva,

entre otros. Como hemos remarcado en capitulos anteriores, la estructura quimica interna de-
pende fuertemente de si la estrella atraviesa la fase TP-AGB y de la cantidad de pulsos térmicos
experimentados. Aunque la fase TP-AGB es esperada para la mayor parte de los progenitores de
estrellas enanas blancas, no se descarta que la estructura de alguna de estas estrellas resulte de
progenitores que hayan evitado esta fase. Por ejemplo, es sabido que aquellas estrellas de masa
baja que queman helio en su niicleo y que poseen una envoltura muy fina de hidrégeno, se sittian
en la rama horizontal extrema. Se espera que estas estrellas evolucionen directamente a la fase
de las enanas blancas, evitando la AGB. Estas estrellas son llamadas estrellas AGB-manqué y
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Region Intershell ™~

0.2 0.25 0.3 0.35 0.4 0.45 0.5 0.55 0.6
M /M

Figura 5.1. Perfil quimico para los elementos mas
abundantes para una estrella progenitora de masa 2.0
Mg en la etapa AGB, previo al primer pulso térmico
(linea roja) y hacia finales del tercer pulso térmico
(linea punteada negra)

Post-Early AGB (Greggio and Renzini|, [1990)). En este sentido, evidencia observacional reciente
sugiere que la mayoria de las estrellas ricas en helio del cimulo globular NGC2808 no alcanzan
la fase AGB, evolucionando directamente a la fase de enana blanca directamente después de la
quema central de helio (Marino et al] 2017). Adicionalmente, procesos de transferencia de masa
por interaccién binaria o eyeccién de la envoltura mediante la ingestién de un planeta pueden
ser las causas de una evolucién sin fase TP-AGB.

En vista de estas consideraciones, no puede descartarse que una fraccion de la actual poblacién
de enanas blancas haya evolucionado de progenitores que evitaron la fase TP-AGB. En este caso,
esperamos que haya diferencias en la estructura quimica de las capas mas exteriores del nicleo
de carbono-oxigeno dependiendo de si la estrella progenitora ha evolucionado a través de la fase
de pulsos térmicos o no. Estas diferencias en la estructura quimica tendran consecuencias en las
propiedades pulsacionales esperadas de las estrellas enanas blancas pulsantes.

En este sentido, para cuantificar el impacto de los pulsos térmicos sobre las propiedades
pulsacionales de las estrellas ZZ Ceti, nos hemos propuesto explorar las propiedades pulsacionales
de estrellas ZZ Ceti provenientes de progenitores que experimentan distinta cantidad de pulsos
térmicos. Particularmente hemos forzado a los modelos a abandonar la AGB en tres diferentes
estadios: previo al comienzo del primer pulso térmico, hacia finales del tercero y hacia finales del
décimo pulso térmico (modelos 0, 3 y 10 TP).

De la figura podemos distinguir dos grandes diferencias en la estructura quimica inducida
por la ocurrencia de pulsos térmicos. La primera es el cambio en la ubicacién de la transicién
quimica O/C/He, situada originalmente en M, /M, ~ 0.53. Durante esta etapa la capa de quema
de He va moviéndose hacia capas exteriores a medida que la estrella evoluciona. Las temperaturas
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Figura 5.2. Diagrama HR para una estrella de masa
intermedia, desde la ZAMS hasta la fase de pulsos
térmicos. El recuadro muestra una ampliacion de la
region de la secuencia evolutiva durante la etapa de
pulsos térmicos.

en la base del "buffer"de helio (donde ocurre la quema nuclear) son lo suficientemente altas como
para convertir He en C y en menor medida C en O. En consecuencia, el tamafio del nticleo aumenta
y la transicién quimica O/C/He se ubica progresivamente cada vez més hacia el exterior. También
se observa la formacién del “intershell” en M, /Mg ~ 0.56, producido por el episodio convectivo
durante el pico del "flash"de helio, el cual draga carbono desde el interior mezclandolo con el
"buffer"de helio puro.

En la figura [5.4] mostramos los perfiles quimicos internos y el logaritmo del cuadrado de la
frecuencia de Brunt-Viisild en términos de la fraccién de masa (log(q) = log(1 — ]\]/\[ﬁd )), cuando
la estrella ha alcanzado la etapa de enana blanca. En particular, se consideran dos modelos
de enana blanca con masa M,q/Ms =0.548, 0.837 (paneles (a) y (b) respectivamente) en la
banda de inestabilidad de las ZZ Ceti a ~ 12,000 K. Nuestros modelos de enanas blancas estan
caracterizados por tres transiciones quimicas desde el centro hasta la superficie: una interfaz
quimica de carbono y oxigeno, una estructura quimica de doble capa que incluye He, C y O
y finalmente una interfaz de He/H. La existencia de estas tres zonas de transiciéon inducen
cambios en la forma de la frecuencia de Brunt-Vaisild que afectan fuertemente la estructura
del espectro de pulsacién de la estrella y particularmente las propiedades de atrapamiento de
modos (Bradleyl] [1996} [Brassard et al.] [1992a} [Cérsico et al) [2002a)). Estas transiciones quimicas
juegan un rol crucial en cuanto a la propagacién de modos, actuando como filtros que permiten
amplitudes apreciables de las autofunciones (y de esta forma, altas energias de oscilacién) solo en
regiones especificas delimitadas por alguna de las transiciones quimicas y la superficie, o bien una
transicion quimica y el centro de la estrella. Las diferencias en la estructura quimica encontradas
en estas zonas de transicién, debido a las incertezas en la evolucién previa, son muy importantes
para entender las diferencias exhibidas en el espectro de periodos tedricos.
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Figura 5.3. Luminosidad de la estrella durante la
etapa de pulsos térmicos, en funcién de la edad (eje-
X). El grafico muestra la luminosidad (eje-Y) debido
a quema de helio en capa (linea verde) y a la quema
de hidrégeno en capa (linea violeta).

En términos generales, para estrellas de baja masa se espera que los pulsos térmicos intro-
duzcan diferencias apreciables en la estructura quimica de las estrellas ZZ Ceti. Esto se debe a
que los procesos de difusién quimica no son muy eficientes para modificar el perfil quimico creado
durante los pulsos térmicos. Por otra parte, no se espera la ocurrencia de una gran cantidad de
pulsos térmicos, por lo que considerar hasta diez eventos abarca satisfactoriamente el alcance de
esta investigacion. Por el contrario, para los modelos més masivos los procesos de difusién que
actian durante la evolucién de la enana blanca son muy eficientes. De esta forma, estos procesos
erosionan fuertemente la regién “intershell” (Althaus et al] [2010a) de modo que no se esperan
mayores incertezas atribuidas a la ocurrencia de pulsos térmicos. En efecto, los modelos masivos
no presentan grandes cambios en la estructura quimica al alcanzar la banda de inestabilidad de
las ZZ Ceti debido a la ocurrencia de los pulsos térmicos durante la evolucién del progenitor.
En la figura [5.5] mostramos el perfil quimico aislado del helio de los modelos 0, 3 y 10 TP para
ambas masas estelares consideradas. La presencia de la region “intershell” es evidente solo para
el modelo de menor masa (panel (a)) donde se observa que si la estrella evoluciona lo suficiente
(es decir, experimenta més pulsos térmicos), esta region se vuelve cada vez mas delgada. En este
ultimo caso, la regiéon “intershell” es suavizada més eficientemente por los procesos de difusion.
Por otro lado, en el modelo méas masivo la evidencia de la evolucién a través de la TP-AGB se
traduce solo en una leve traslacién de la posiciéon de la transicién quimica.

Volviendo a la figura podemos observar la correspondencia entre la variaciones en la
estructura quimica con el impacto sobre la frecuencia de Brunt-Viiséild (paneles inferiores). En
concordancia con el mayor impacto sobre la estructura del modelo de menor masa debido a la
ocurrencia de los pulsos térmicos, podemos observar que el valor de la frecuencia es fuertemente
modificado para tal modelo. En particular, el valor de la frecuencia se ve mayormente modificado
por dos sucesos: el cambio en la posicién de la transicién quimica triple O/C/He que se desplaza
en el rango —log(q) ~ 1.1-1.3 producto de la capa de quema de helio que se mueve en direccion
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Figura 5.4. Paneles superiores: distribucion de
abundancias internas de O, C y He en términos de
la fraccion de masa para los modelos de enanas blan-
cas en la etapa de ZZ Ceti, Teg ~ 12000 K. 0TP
corresponde al modelo que abandona la AGB previo
al primer pulso térmico (linea punteada roja) mien-
tras que 3TP refiere al modelo que abandona la AGB
hacia finales del tercer pulso térmico (linea negra so6-
lida).

a la superficie y, en menor medida, por la aparicién de la regién “intershell” en —log(q) ~ 1.8
debido al evento convectivo durante el “flash” de helio.

Por otra parte, si bien los modelos de ambas masas consideradas experimentan los mismos
procesos fisicos, es evidente que la frecuencia de Brunt-Vaisila se ve menos afectada para el mo-
delo més masivo. Esto se debe a dos caracteristicas importantes: la primera esta relacionada con
la ausencia de la region “intershell” como comentamos previamente; la segunda esté relacionada
con la ubicacién de la region de transiciéon quimica ntcleo-He. Es importante notar que si bien
durante la evolucion en la fase AGB las cenizas de la quema de helio en capa aumentan el valor
de la masa del nicleo, este aumento se hace de forma diferenciada dependiendo de la masa del
progenitor. En este sentido, en la figura[5.6] mostramos la evolucién de la masa del nicleo libre de
hidrégeno (HFCE en funcién de la cantidad de pulsos térmicos experimentados por progenitores
de masa Mzans/Me =0.85, 1.50, 2.25. Para poder apreciar mejor las pendientes del crecimiento
del HFC, situamos el origen de todas las curvas en un mismo punto (0.525) y en paréntesis el
valor a ser sumado para obtener el valor real de la masa del HFC. Como mostramos alli, las pen-
dientes de crecimiento de la masa del HFC disminuyen a medida que se consideran modelos mas
masivos. En este sentido, el cambio en la ubicacién de la transicion quimica nicleo-He responde
de acuerdo al crecimiento del HFC y en consecuencia es de mayor relevancia para el modelo de
menor masa considerado en este trabajo.

El impacto sobre el espectro de perfodos puede observarse en la figura [5.7} Allf se exhibe el
impacto de la cantidad de pulsos térmicos sobre el espectro de periodos tedricos (eje-Y) para cada

!La masa del nicleo libre de hidrégeno es una medida del tamaifio de la futura enana blanca.
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modo de pulsacién de orden radial fijo (eje-X). En este trabajo hemos cuantificado el impacto
sobre los periodos como la simple diferencia del valor del periodo para cada orden radial k. En
particular en nuestro analisis hemos tomado como referencia los periodos provenientes del modelo
3TP por lo que las diferencias corresponden a P,?TP — P,?TP (linea sdlida con circulos llenos) y
PIOTE — p3TP (linea punteada con circulos vacios), para el mismo orden radial k.
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Figura 5.5. Abundancia interna de He en términos
de la masa exterior para modelos en la etapa de ZZ
Ceti para los cuales el progenitor abandona la AGB
previo al primer pulso térmico o experimenta tres o
diez pulsos térmicos (modelos 0, 3 y 10TP respecti-
vamente).

Claramente, y de acuerdo a lo expuesto en parrafos previos, el impacto sobre los modos pul-
sacionales es mayor para los modelos de baja masa. Particularmente en este caso, las diferencias
en los periodos pueden alcanzar hasta 22 s para ciertos modos especificos. Los modos de bajo
orden radial son aquellos que muestran mayor variacién porcentual en los periodos (APy/Py),
aunque al momento de hacer los ajustes astrosismoldgicos, capitulo [0} la cantidad de interés es
la variacién absoluta (|APy| = [P — Pmedelo]). Por otro lado, no es sorprendente entonces
encontrar que, para el modelo masivo, las diferencias en los periodos para orden radial fijo sean
menores. De hecho, como los procesos de difusién son mas eficientes, las posibles diferencias en
la estructura quimica desarrolladas durante la etapa AGB han sido casi completamente elimi-
nadas al llegar al estadio de ZZ Ceti. De la figura podemos observar que para caso mas
desfavorable, ciertos modos pueden mostrar variaciones de hasta ~ 8 s, siendo el promedio de
variaciéon ~ 2-3 s.

5.2. Overshooting durante la quema central de helio

Otro de los procesos que no se conoce con total certeza y que afecta la estructura final del
nucleo de carbono-oxigeno de las ZZ Ceti, esta relacionado con la ocurrencia de “overshooting”.
El tamafio preciso del niicleo convectivo y de las regiones de mezcla es, en la actualidad, una de
las mayores incertezas que afectan los calculos de la estructura y evolucién estelar. Particular-
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Figura 5.6. Esquema del crecimiento de la masa del
nucleo libre de hidrégeno (HFC) durante los prime-
ros pulsos térmicos. Para una mejor apreciaciéon de
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5.2. Overshooting durante la quema central de helio

B My = 0.548 Mg, 1 B My = 0.837 Mgy

B B
o o
o} : Y 1
3 a9
5h 4 51 ‘u!-” 4
a0k 40k
15 15
Potp - Parp oo Pote - Pyrp o
2 , ‘ 101P - Patp —— 2 ‘ , ‘ ; 107P - Pa1p —*—
5 10 15 20 25 30 0 5 10 15 20 25 a0 25
k k

Figura 5.7. Diferencias en los periodos teéricos co-
rrespondientes a modelos de enanas blancas prove-
nientes de la evoluciéon de progenitores que experi-
mentan diferente nimero de pulsos térmicos.

mente la cantidad de “overshooting” considerado durante la quema central de helio no se conoce
completamente y afecta fuertemente los perfiles quimicos internos, la masa del nicleo convectivo
v la estratificacién de temperatura.

Si bien existen indicios de que una cierta cantidad de “overshooting” deberia ocurrir en el
nicleo convectivo durante la quema central de helio, no se sabe con certeza en qué cantidad
deberia suceder (para mds detalles sobre este topico, ir a la seccién . Es por eso que en
este capitulo nos centraremos en medir el impacto de la ocurrencia de “overshooting” a partir
de considerar dos escenarios distintos: uno en el que se adopta un parametro de “overshooting”
estandar con f =0.016 y otro escenario extremo en el que se suprime por completo este fendémeno
(modelos 3TP y 3TPNoOV respectivamente). Ambos modelos experimentan tres pulsos térmicos
y luego evolucionan a la fase de enana blanca. Las diferencias en la estructura quimica son
puramente debidas a la cantidad de “overshooting” adoptado.

En la figura 5.8 se exhiben los perfiles quimicos internos de los modelos estudiados que tienen
en cuenta “overshooting” estdndar (linea llena negra) y el modelo en el cual suprimimos el
“overshooting” (linea a trazo azul). Tres diferencias principales en la estructura quimica emergen
de este escenario. La primera estd relacionada con la mayor abundancia central de oxigeno en
aquellos modelos que incluyen “overshooting”. Esto se debe a que un parametro de “overshooting”
mayor deriva en una mayor ingestién de helio fresco el cual, en una zona rica en '2C, favorece la
produccion de 0. En nuestros modelos la abundancia fraccional de oxigeno aumenta de 0.641
a 0.704 y de 0.565 a 0.627 para los modelos de M,,q/Mz =0.548, 0.837 respectivamente. Pese
a ser una de los principales efectos sobre la estructura del nicleo de la futura enanas blanca, el
cambio en el valor de la abundancia interna (perfiles planos) de '°0 y, en consecuencia del 12C, no
afectan el perfil de la frecuencia de Brunt-Vaiséld, como puede observarse en los paneles inferiores
de la figura Otro de los cambios estructurales derivados de la inclusién de “overshooting”
durante la quema central de helio y que persisten al alcanzar la etapa de ZZ Ceti, esta relacionado
con la produccién de perfiles quimicos escalonados en la parte exterior del nicleo. Estos perfiles
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Figura 5.8. Perfiles quimicos asociados a modelos de
estrellas enanas blancas provenientes de progenitores
en los que durante la fase de quema central de helio se
tiene en cuenta un “overshooting” estdndar (modelos
3TP) y otro en el cual se suprime este efecto (modelos
3TPNoOV).

escalonados, situados en ~ —log(1 — M, /M,) ~ 0.4, no se encuentran presentes cuando se inhibe
el “overshooting” y constituyen la principal causa de las diferencias encontradas en el valor
esperado en la frecuencia tedrica de Brunt-Vaisdla. Finalmente, las diferencias inducidas en las
regiones de transicién no constituyen una fuente apreciable de variacién de la frecuencia de
Brunt-Vaisald, de hecho se observa que la posiciéon de las zonas de transicién quimica cambian
pero muy levemente.

Finalmente, en la figura [5.9] exhibimos el impacto de la inclusién de “overshooting” sobre
el espectro de periodos pulsacionales. Las variaciones en los periodos a orden radial fijo son en
promedio menores que las introducidas por las incertezas en los pulsos térmicos, alcanzando
un maximo de 18 s para el modo de orden radial k& = 3 (figura [5.9(b)). Ademés podemos
distinguir que, a grandes rasgos, el impacto de la inclusién de “overshooting” es insensible a
la masa del modelo. Como mencionamos al comienzo de esta seccién, este andlisis corresponde
a un caso extremo en donde se inhibe el “overshooting” durante la quema central de helio.
Si bien la extensién del nticleo convectivo durante la quema central de helio no es conocida con
precision, existen indicios basados en argumentos fisicos e inferencias astrosismolégicas a favor de
la ocurrencia de “overshooting”, por lo que consideramos que nuestra suposicién de no ocurrencia
de “overshooting” constituye un escenario limite.

5.3. Impacto de la tasa de reaccién 2C(«,v)%0

La tltima incerteza a estudiar estd relacionada con la tasa de la captura radiativa 2C + a.
Estudios recientes como los de [Fields et al| (2016)), asi como también trabajos previos (Salaris
han hecho hincapié en la importancia que implica una determinacién certera de las
incertezas reales en nuestro conocimiento de esta reaccién sobre los modelos evolutivos. Ambos
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Figura 5.9. Diferencias en el espectro de periodos
tedrico provenientes de modelos de enana blanca re-
sultantes de la evolucién de progenitores en los cua-
les se adoptaron diferentes parametros de “overshoo-
ting” durante la quema central de helio.

trabajos muestran que las incertezas en la tasa para la reacciéon son una de las fuentes mas
importantes de errores sobre la edad de enfriamiento de la enana blanca, asi como también masa
y abundancias centrales de oxigeno y carbono.

Para poder determinar el impacto de esta incerteza tanto en la estructura quimica como en el
espectro de periodos pulsacionales, nos hemos propuesto computar secuencias evolutivas en donde
variamos la tasa de reacciéon durante la quema central de He de los progenitores. Particularmente
hemos considerado dos valores diferentes para la tasa de reacciéon: un valor extremo superior y un
valor extremo inferior que abarcan las posibles variaciones de la tasa de reaccién (modelos Ky, y
K| respectivamente, tomados del trabajo de [Kunz et al] 2002)). Ademaés se consideraron modelos
de enanas blancas caracterizados por un valor estdndar para la tasa de reaccién
modelos Nacre). La eleccion de los valores extremos en la tasa de reaccién, nos permite
considerar el rango de variacién posible de los perfiles quimicos de carbono/oxigeno y helio de
la enana blanca. Una vez finalizada la quema central de He, se sigui6 la evolucién hasta que los
modelos experimentaron algunos pulsos térmicos en la TP-AGB y luego evolucionaron por la
fase de enfriamiento de las enanas blancas, hasta alcanzar la banda de inestabilidad de las ZZ
Ceti.

En la figura exhibimos el cociente entre los valores extremos de las tasas de
y el valor recomendado provisto por|[Angulo et al.|[(1999) en funcién de la temperatura en
millones de grados Kelvin. Durante la quema central de helio las temperaturas son del orden T ~
2% 10® K (region gris). All{ los cocientes respectivos de las tasas de reaccién son aproximadamente
<UK1>/<UKNacre> ~0.55y <0Kh>/<UKNacre>/ ~ 1.1.

Las correspondientes estructuras quimicas de los modelos de masa 0.548 My y 0.837 Mg
inducidas por cada una de las tasas de reaccién adoptadas son exhibidas en la figura Los
perfiles quimicos presentados corresponden a modelos evolucionados hasta la etapa de ZZ Ceti.
En acuerdo con los valores encontrados para los cocientes (0;)/(0nacre) 1as estructuras quimicas
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Figura 5.10. Cociente entre las tasas de reaccién
extremas superior e inferior para 2C + o obtenidas

del trabajo de [Kunz et al] (2002) (K, y K, respecti-

vamente) respecto a la tasa estdndar del trabajo de
|[Angulo et al] (1999)), curvas verde y violeta respecti-
vamente.

asociadas a las tasas de reaccion Ky, y Nacre muestran similitudes entre si. El cambio en la forma
del perfil quimico de 60 inducido por la eficiencia de la reaccién >C+a, tiene como consecuencia
importantes cambios estructurales tanto en el valor de las abundancias como en las regiones de
transicion quimica y en la forma de los perfiles en el borde del nicleo. Particularmente son estos
dos ultimos atributos los encargados de modificar el perfil de la frecuencia de Brunt-Vaisala como
se muestra en los paneles inferiores de la figura [5.11

En el estudio previo donde analizamos el impacto de la ocurrencia de “overshooting” durante
la quema central de helio, las diferencias encontradas en las abundancias centrales de O (perfiles
planos) no modifican el valor de la frecuencia de Brunt-Viisila en esa regiéon. Esto se debe a
que la contribucién del término B a la frecuencia N proviene de los gradientes quimicos (ver
ecuaciéon ) Las diferencias inducidas sobre el espectro de periodos tedricos debido al cambio
en la estructura quimica, son presentados en la figura [5.12} La figura muestra la comparacion
(diferencia) en los periodos derivados de los modelos que adoptan diferente tasa de reaccién,
comparados para un mismo orden radial. En este caso hemos tomado como referencia los modelos
calculados con la tasa estandar de Nacre y graficamos las diferencias AP, = PkK h — P,év acre (linea
punteada con circulos vacios) y AP, = PkK ¢ — pNacre (Iinea llena con circulos llenos). En general,
aquellos modos de bajo orden radial son los més afectados cuando se toma la tasa de reaccién
inferior. Particularmente, cuando consideramos el modelo menos masivo, las diferencias en los
periodos son apreciables tanto para modos de bajo como los de alto orden radial, con diferencias
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maximas que pueden alcanzar los 11 s. Por el contrario, cuando se considera el modelo masivo, los
modos de pulsaciéon de bajo orden radial, k < 23, muestran diferencias pequenas en los periodos
independientemente de la tasa de reacciéon adoptada, con diferencias maximas de |AP| ~ 5
s. Estas pequenas diferencias encontradas en los modos de bajo orden radial reflejan el suave
comportamiento del perfil quimico en la parte mas externa del nicleo de carbono-oxigeno, para
el caso del modelo méas masivo. Pero, por el contrario, vemos que a partir de ordenes radiales
k > 23 las diferencias son méas apreciables, pudiendo alcanzar |AP| ~ 18 s. Esto evidencia que
algunos de los modos de alto orden radial son sensibles a la estructura quimica del nicleo. En
este sentido, en la figura mostramos los perfiles quimicos para el 2C y *He y la funcién
de peso del modo de oscilaciéon ¢ = 1, k = 36 para un modelo de alta masa. La funcién peso
provee una medida de la contribucién relativa de las diferentes zonas del modelo a la formacién
del periodo. En la figura se evidencia que, si bien la mayor contribucién del periodo proviene
de la parte mas externa, existe cierta contribucién del interior de la estrella y es alli donde se
encuentran las mayores diferencias en la amplitud de la funcién peso.
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Figura 5.11. Perfiles quimicos internos asociados a
modelos de enana blanca provenientes de la evolucién
de progenitores en los que , durante la etapa de que-
ma de helio, se adoptaron las tasas de reacciéon Ky,
K, y Nacre.
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Capitulo 6

Impacto sobre las determinaciones
astrosismologicas de estrellas ZZ Ceti

En este capitulo analizaremos el impacto de las incertezas estudiadas sobre las determina-
ciones de los parametros estelares mas importantes inferidos a través de la astrosismologia. Para
ello, como primer paso, haremos un analisis estadistico aplicada un conjunto de espectros de
periodos generados al azar (“random”) que luego se contrastara con los resultados obtenidos de
aplicar la astrosismologia a estrellas ZZ Ceti reales.

Parte de los resultados volcados en este capitulo han sido incluidos en un articulo aceptado
para su publicacion en la revista Astronomy & Astrophysics, titulado “Asteroseismology of ZZ
Ceti stars with fully evolutionary white dwarf models. II. The impact of thermal pulses in the
AGB on the asteroseismic inferences.” (De Gerénimo et al. 2017 ). Por otro lado, los resultados
que corresponden a las incertezas ligadas a la tasa de reaccién '>C + « estan incluidos en un
trabajo que se encuentra en proceso de escritura titulado “Asteroseismology of ZZ Ceti stars
with fully evolutionary white dwarf models. III. The impact of *>C(a, )0 reaction rate during
core helium burning on the asteroseismic inferences” préximo a enviarse para su publicacion.

6.1. Primera aproximacion: astrosismologia a estrellas ZZ Ceti
artificiales

En esta primera parte estudiaremos el impacto de las incertezas en la evolucién previa sobre
los parametros estelares basicos derivados de la astrosismologia empleando espectros de periodos
sintéticos. Estos espectros de periodos sintéticos han sido generados en los rangos caracteristicos
de los periodos que exhiben las estrellas ZZ Cetis, y nos referiremos a ellos como “estrellas 77
Ceti artificiales”. Con esta aproximacién es posible dar valores medios en la desviacién de los
parametros estelares, que de otra forma no seria posible.

Cada una de estas estrellas ZZ Ceti artificiales fue definida como un conjunto de tres pe-
riodos generados al azar con valores caracteristicos de los periodos de pulsacién de las estrellas
27 Ceti (II; € [70 : 1500] segundos) utilizando la herramienta interna de Bash $RANDOM.
$RANDOM devuelve un niimero entero pseudo-random con periodicida(ﬂ 16x((231 —1)) lo cual,
para nuestros propésitos, es suficiente. Para nuestro andlisis estadistico hemos calculado 1000

!Periodo en el cual la secuencia de nimeros pseudo-random comienza a repetirse.
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conjuntos de tres periodos al azar (es decir, 1000 estrellas artificiales), permitiéndonos obtener un
muestreo amplio. Como paso siguiente, para cada una de estas estrellas artificiales, realizamos el
analisis astrosismolégico correspondiente considerando aquellos modelos que tienen en cuenta las
incertezas a estudiar. Una vez realizado el ajuste astrosismolégico, se compararon los pardmetros
estelares mas importantes.

En nuestro andlisis hemos tenido en cuenta que las distribuciones de los periodos (y de
las amplitudes) que exhiben las estrellas ZZ Ceti no son uniformes a lo largo de la banda de
inestabilidad. En este sentido, el trabajo realizado por [Mukadam et al] (2006) muestra que
existen dos clases bien definidas de estrellas ZZ Ceti: aquellas caracterizadas por modos de
pulsacién con periodos menores que 350 s y amplitudes pequenas (localizadas en el borde azul
de la banda de inestabilidad) y aquellas con modos de pulsacién con periodos mayores que 650
s con mayores amplitudes (localizadas en el borde rojo de la banda de inestabilidad). Motivados
por este patron encontrado, hemos decidido generar 1000 estrellas artificiales y aplicar los ajustes
astrosismolégicos en cada uno de los intervalos de perfodos:

= 95 a 350 segundos (Regién I, RI),
» 350 a 650 segundos (Region II, RII),

= 650 a 1300 segundos (Regién III, RIII).

Los modelos de mejor ajuste se eligen de acuerdo a la funcién de calidad [Castanheira and]

[20083):

N th obs12

1 It — 11 A;

¢ = (M, My, Teps) = — E:[ k Nk LA
N i=1 ie1 Ai

(6.1)

buscando aquellos modelos que la minimicen. Esto nos asegura que el modelo seleccionado es
aquel que muestra los periodos més cercanos a la estrella considerada. En nuestro caso, hemos
tomado las amplitudes de nuestras estrellas artificiales como A; = 1, y reemplazamos I1°* por
IT"%™ (es decir, tomamos a los periodos al azar como los observados).

Si bien la distribucion inicial de periodos al azar fue elegida como una distribucién uniforme,
es sabido que las estrellas ZZ Ceti muestran un patrén en los periodos exhibidos. Prueba de esto
es la reciente investigacion realizada por [Clemens et al| (2016]) en donde los autores advierten, a
partir de un histograma de los periodos de estrellas ZZ Ceti calientes observadas, la existencia de
diversos agrupamientos de periodos alrededor de ciertos valores especificos, como puede verse en
la figura[6.1} Este hecho en principio estarfa en desacuerdo con nuestra suposicién de distribucién
uniforme de periodos usada a la hora de generar las estrellas artificiales. Sin embargo, como
veremos mas adelante, al fijar un valor umbral para la funcién calidad ¢y, a partir del cual
descartamos aquellos modelos con ¢ > @i, se produce un efecto de auto-seleccién que soluciona
este aparente “defecto”. Para estrellas artificiales con periodos en RI hemos fijado ¢, = 6 s
mientras que para aquellas en RII y RIII tomamos ¢;;,, = 3 encontrando 153, 293 y 620 modelos
de mejor ajuste respectivamente. La eleccion de los valores limites para la funcién calidad se
obtiene de un balance entre lo que consideramos un buen modelo de ajuste (que la diferencia
entre los periodos del modelo y la estrella no sea muy grande) y la cantidad de estrellas que
satisfacen la condicién ¢ < ¢y;,. Es decir, si hacemos muy pequeno el valor ¢y, pocas estrellas
satisfaran esta condicién y no tendremos el muestreo suficiente como para hacer un anélisis
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239 eigenperiods from 75 hot ZZ Ceti stars (m=0, no harmonics or combinations)
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Figura 6.1. Histograma de los periodos observados
en estrellas ZZ Ceti de periodos cortos para 75 es-
trellas ZZ Ceti calientes (panel superior) y para 16
estrellas en donde se pudieron identificar los modos
como ¢ = 1. Figura tomada del trabajo de
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estadistico, mientras que si hacemos muy grande el ¢y, los modelos pueden no reproducir del
todo bien los periodos deseados.

En general, cuando se realizan ajustes astrosismologicos sobre estrellas reales, pueden usarse
restricciones “externas” como temperatura efectiva, masa o gravedad superficial para descartar
aquellos modelos que no estdn de acuerdo con los parametros observacionales, (ver seccién 4.3.1
de [Romero et al] R012)). En este primer estudio utilizamos estrellas pulsantes artificiales con
valores de periodos de pulsacién generados al azar, sin ninguna suposicién previa. Esto impide
que podamos aplicar restricciones “externas” para poder descartar modelos de mejor ajuste, por
lo que los resultados presentados aqui revelan las diferencias entre los modelos de mejor ajuste
que simplemente minimizan el valor de la funcién de calidad ¢.

6.1.1. Impacto sobre los parametros estelares: Pulsos térmicos

Como vimos previamente en la seccién [3.3] existe evidencia diversa de que algunos progeni-
tores de enanas blancas evitan la fase TP-AGB. En este contexto como vimos en el capitulo
si la estrella atraviesa o no la fase TP-AGB es un punto fundamental en la determinacién de su
estructura interna y de su espectro de periodos, especialmente para estrellas de masa baja. En
esta seccién estudiaremos el impacto de los pulsos térmicos sobre las determinaciones astrosis-
moldgicas, preferentemente sobre estrellas de baja masa. Para ello hemos calculado secuencias
evolutivas de estrellas progenitoras de enanas blancas con masas iniciales 0.85 < Mzans/Me <
2.25 (masas finales en el rango 0.5349 < M,,q/Ms < 0.6463 ) desde la ZAMS hasta la fase AGB
y luego hasta la etapa de enfriamiento de las estrellas enanas blancas. Durante la evolucién en la
fase AGB, mediante un aumento en la tasa de pérdida de masa, hemos forzado a las secuencias
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a abandonar esta fase en dos estadios distintos: previo al primer pulso térmico y hacia finales
del tercer pulso térmico, generando asi los conjuntos de modelos 0TP y 3TP respectivamente.
En estrellas de baja masa no se espera que ocurra una gran cantidad de pulsos térmicos, por
lo que considerar tres eventos es suficiente para capturar la esencia de la estructura quimica
que emerge en la fase TP-AGB. Por el otro lado, para masas estelares mayores si esperamos
que ocurran mayor cantidad de pulsos, pero como se mostré en el capitulo anterior (ver figura
5.7(b)) el espectro de periodos esperados en la etapa ZZ Ceti para enanas blancas masivas no esta
fuertemente afectado por el nimero de pulsos térmicos adicionales que experimenta la estrella
progenitora.

Una vez que la secuencia evolutiva del progenitor es forzada a abandonar la TP-AGB, conti-
nuamos su evolucion en la fase de post AGB hasta alcanzar el punto en el diagrama HR de mayor
temperatura previo al comienzo de la etapa de enfriamiento. En este punto, se generaron nuevas
secuencias evolutivas con envolturas de hidrogeno méas delgadas (ver capitulo [4]) permitiendo
variar la masa de la envoltura de hidrégeno desde el valor canénico hasta log(Mpy/Myq) ~ —9.
A partir de este punto, se siguié la evolucién de los modelos de estrellas enanas blancas hasta
que alcanzan la banda de inestabilidad de las ZZ Ceti, en donde se calcularon sus respectivas
propiedades pulsacionales. Una vez obtenidos los espectros de periodos teéricos para cada uno
de los modelos, se realizaron los correspondientes ajustes astrosismoldgicos.

Originalmente los periodos de las estrellas artificiales fueron generados al azar con una dis-
tribucién uniforme. Sin embargo, el efecto de seleccion impuesto al pedir que se satisfaga la
condicién ¢ < ¢y al hacer los ajustes astrosismoldgicos revela que los periodos efectivos El se
encuentran agrupados. En la ﬁgura se grafica el nimero de ocurrencia de periodos (N, eje-Y)
con un cierto valor (Period (s), eje-X). Alli pueden distinguirse diversos agrupamientos alrededor
de 100, 170, 270 y 340 segundos. Estos agrupamientos también se distinguen cuando se anali-
zan los periodos de las estrellas ZZ Ceti del borde azul (Clemens et al| [2016). Especificamente,
comparando los perfodos de modelos evolutivos teéricos de [Romero et al] (2012)), [Clemens et al]
encontraron que la existencia de estos agrupamientos estd de acuerdo con modelos de
envoltura de hidrogeno masivas. A partir de simulaciones Monte Carlo, los autores también en-
contraron que la mayoria de las ZZ Ceti calientes tienen valores de My cerca del limite candnico
con envolturas de He mas delgadas que las predichas por los modelos evolutivos. Por otro lado,
este tipo de agrupamiento en la distribucién de periodos efectivos no se observa en estrellas
artificiales de T, intermedia o frias.

A continuacién, comparamos los valores obtenidos de los pardmetros estelares més impor-
tantes derivados de la astrosismologia realizada sobre los conjuntos de modelos 0TP y 3TP. Las
diferencias en los valores de temperaturas efectivas derivados mediante la astrosismologia pue-
den apreciarse en la figura [6.3] Alli presentamos los histogramas correspondientes al porcentaje
de estrellas (N/Nio, eje-Y) con determinado valor de diferencias en la temperatura efectiva (
\ATerl/Tetfarp = Tefforp — TeffsTP|/Teff3TpE[) para estrellas de temperatura alta, interme-
dia y baja (paneles superior, intermedio e inferior, respectivamente). Un gran porcentaje de
los modelos de mejor ajuste muestra pequenas diferencias en los valores de Ty derivados de
ajustes astrosismolégicos. Esto puede verse en la figura como una concentraciéon de casos hacia
AT s¢|/Teffsrp = 0. Esta caracteristica estd presente independientemente del rango de perfo-

2Definimos perfodo efectivo a aquel perteneciente a una estrella ZZ Ceti artificial a la que se le ha podido
asignar un modelo de mejor ajuste.

3Notar que hemos tomado como referencia el valor de la temperatura efectiva del modelo de mejor ajuste
obtenido con el conjunto de 3TP. Esta convencién se respetard para las otras cantidades.
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Figura 6.2. Distribucién uniforme de los 3000 nu-
meros random inicial (barras violeta) y distribucién
de periodos efectivos (barras verde) en el intervalo 95
a 350 segundos.

dos que se considere. Si bien no existe un comportamiento exclusivamente mondtono, existe una
tendencia de decrecimiento hacia diferencias relativas mayores en cada uno de los histogramas.
Particularmente, la pendiente de decrecimiento exhibida por el histograma de modelos repre-
sentativos de estrellas del borde rojo es la que manifiesta un menor valor. Esto implica que los
modelos de estrellas ZZ Ceti frias son las que se ven mas impactadas en este parametro estelar
debido a la ocurrencia de los pulsos térmicos.

A través del ajuste de una funcién de Gaussiana de la forma:

a —(x —b)?
f(z) = (V2r0) e:cp( (202) ) (6.2)
a las distribuciones de las diferencias de la figura [6.2] encontramos que la desviacién media en
temperatura efectiva es de aproximadamente 700, 500 y 800 K para estrellas calientes, intermedias
y frias respectivamente. Aunque estas variaciones medias pueden exceder los errores observacio-
nales medios, vale la pena mencionar que alrededor del 50 % de los casos considerados en cada
una de las regiones, muestra diferencias menores que 300-350 K. En la figura [6.4] se muestran
las determinaciones observacionales de temperatura efectiva, masa estelar, gravedad superficial,
magnitud en el visual y tiempo de enfriamiento de un grupo de enanas blanca DA tomadas del
Sloan Digital Sky Survey Data Release con sus respectivos errores. Los errores observacionales
tipicos en T¢ ¢ pueden variar entre 2 % y 4.5 %, mientras que para M,,q/Ms pueden variar entre
un 4% y un 8 % ([Tremblay et al] [2011]).

En la figura mostramos histogramas correspondientes para las diferencias en la masa
estelar para los modelos de temperatura alta, intermedia y baja (figuras superior, intermedio e
inferior, respectivamente). Los paneles superiores corresponden a las diferencias relativas en la
masa estelar (|[AM,,q|/Msrp) permitiendo a los demds pardmetros estelares variar libremente.
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Table 1
SDSS DR4 Sample of DA White Dwarfs with S/N = 12

SDSS Name Plate-MJD-Fiber T (K) logg M/Mg My logt Notes
JO00006.75—004653.8 0685-52203-225 10850 (160) 8.39 (0.10) 0.85 (0.07) 12.52 8.95
J000022.53—105142.1 0650-52143-217 8620 (110) 8.31(0.15) 0.79 (0.10) 13.24 9.18 |
J000022.87—000635.7 0387-51791-166 23010 (470) 7.44 (0.06) 0.42 (0.01) 9.57 7.59
J000034.07—010819.9 0685-52203-187 13090 (220) 8.01 (0.05) 0.61 (0.03) 11.52 8.50
JO00104.05+000355.8 0685-52203-490 13710 (600) 8.06 (0.08) 0.64 (0.05) 11.51 8.50
JO00127.48+003759.1 0685-52203-491 18560 (490) 7.84 (0.09) 0.53 (0.04) 10.66 7.88
JO00308.32—094147.0 0650-52143-550 8690 (90) 8.50(0.12) 0.92 (0.08) 13.53 9.36
J000357.63—004939.1 0387-51791-005 9740 (100) 8.95 (0.10) 1.18 (0.04) 13.98 9.41
J000428.98+005801.9 0685-52203-621 16410 (500) 7.85(0.10) 0.54 (0.05) 10.90 8.10
J000441.75+152841.1 0751-52251-393 8710 (60) 8.20 (0.09) 0.72 (0.06) 13.02 9.07

Figura 6.4. Determinaciones observacionales de
temperatura efectiva, gravedad, masa estelar, magni-
tud en el visual y tiempo de enfriamiento de la enana
blanca (con sus respectivos errores en paréntesis) pa-
ra un muestro de enanas blancas DA del Sloan Digital
Sky Survey Data Release 4 (Tremblay et al.] [2011)).

Cada histograma presenta un maximo primario para diferencias pequenas. Sin embargo, también
se advierten varios maximos secundarios. Estos maximos secundarios podrian estar relacionados
con la degeneracién nicleo/envoltura, la cual fue descubierta y explorada por (Montgomery et al.|
2003)). En dicho trabajo, los autores advierten la existencia de una simetria en las propiedades de
atrapamiento de modos. Més especificamente, que existe una simetria inherente en la forma en
la cual las pulsaciones de alto grado armoénico muestrean los nicleos y envolturas de los modelos.
En este sentido, mostraron que un cierto rasgo caracteristico en la frecuencia de Brunt-Vaiséla en
el nucleo, puede producir el mismo patrén de atrapamiento que la caracteristica correspondiente
en la frecuencia de Brunt-Viiséld en la envoltura. Este hecho puede conducir a una ambigiiedad
en la interpretacion de los periodos, asi como también en determinacién de las posiciones de las
transiciones y rasgos de la estructura quimica y como consecuencia en la interpretaciéon de los

ajustes astrosismoldgicos.

En nuestro caso podria suceder que dos modelos con estructuras quimicas del nicleo y en-
voltura muy diferentes, proporcionen un buen ajuste a los periodos de los espectros sintéticos.
Dado que en los paneles superiores de la figura [6.5] se observan varios méximos secundarios en la
distribucién, estos probablemente sean producidos por la simetria nticleo/envoltura. En este sen-
tido, intentamos romper con esta posible degeneracién. Para ello hemos re-calculado los ajustes
astrosismologicos pero esta vez considerando modelos con un valor de la masa de la envoltura de
hidrégeno de My ~ 4 x 1075M,,4 fijo. Los resultados correspondientes pueden observarse en los
paneles inferiores de la figura [6.5} Si bien alguno de los méximos secundarios todavia persisten,
existe un incremento en la cantidad de casos que muestran diferencias menores que las espectros-
copicas (ahora més de un 70 %), las cuales tomamos en promedio 4-5%. En este punto queremos
hacer un fuerte hincapié en el hecho de que las diferencias encontradas en la masa estelar de
los modelos de mejor ajuste, provienen del hecho de que los modelos con diferente masa estelar
tienen estructuras internas distintas.

Finalmente analizamos las desviaciones inducidas sobre los valores del espesor de la envoltura
de hidrégeno, My, determinados mediante la astrosismologfa. En las figura [6.6] mostramos la
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Figura 6.5. Histogramas de las diferencias en la ma-
sa estelar para estrellas artificiales con periodos en
los rangos RI, RII y RIII. En los paneles superiores
mostramos los resultados correspondientes a aque-
llos modelos en los que se permite variar libremente
todos los parametros estelares, mientras que en los
paneles inferiores se muestran los resultados en los
que se adopta un unico espesor de la envoltura de
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6. Impacto sobre las determinaciones astrosismolégicas de estrellas ZZ Ceti

distribucién de diferencias resultante de considerar ambos conjuntos de secuencias evolutivas.
Particularmente en este caso, el histograma se hace en base a la cantidad |log(Mpg/Myq)orp —
log(Mp /Myq)srpl|, es decir, la diferencia en el orden de magnitud de los respectivos valores
de My /M,q. La mayor parte del muestreo de modelos representativos de ZZ Ceti calientes no
muestran diferencias en los valores de la envoltura de hidrégeno, notar que existe un agrupamiento
muy importante alrededor de |log(Mpg/Myq)orr—log(Mrg/Myq)sTp| ~ 0. Es decir, no esperamos
diferencias en las determinaciones de la envoltura de H debido a incertezas en la evolucién durante
la TP-AGB. Por el contrario, para los modelos de estrellas ZZ Ceti mas frios, las incertezas de
la fase TP-AGB impactan de forma maés pronunciada en la masa de la envoltura de hidrégeno
determinada astrosismolégicamente. Este comportamiento es esperado a priori ya que parte de los
modos de pulsacién de alto orden radial, comunes en las estrellas ZZ Ceti frias, son muy sensibles
a la estructura quimica externa. Aplicando un ajuste Gaussiano a los respectivos histogramas
de diferencias, la desviacién media es de menos de un orden de magnitud para estrellas de
temperaturas altas e intermedias y de 2 érdenes de magnitud para estrellas frias.

6.1.2. Impacto sobre los parametros estelares: tasa de reaccién '2C + o

De acuerdo a lo encontrado en la secciéon [5.3] el impacto sobre la estructura quimica debido
a las incertezas en la tasa de reaccién de la captura '2C + a son apreciables independientemente
de la masa del progenitor. En particular, para los modelos masivos, los modos de pulsacion mas
afectados son aquellos de alto orden radial.

Para realizar la exploracién de impacto sobre las determinaciones astrosismologicas desa-
rrollamos una fina grilla de secuencias evolutivas de progenitores con masa en el rango 1,00 <
Mzams/Mg < 5,00 desde la ZAMS hasta el comienzo de la etapa de quema central de helio.
Una vez que las secuencias alcanzaron esta fase, se calculd la evolucion posterior considerando
dos tasas de reaccién distintas para la captura 2C 4 a: una tasa limite inferior y una superior
(modelos K; y K}, respectivamente). Los valores de ambas tasas de reaccién, asi como también
sus parametrizaciones en funcién de la temperatura, fueron obtenidas del trabajo de
y han sido consideradas en los célculos de los capitulos previos. Al finalizar la etapa de
quema nuclear de helio, se sigui6 la evolucién a lo largo de la etapa AGB y TP-AGB en donde,
luego de varios pulsos térmicos, la secuencia evoluciona hasta el punto de temperatura efectiva
méaximo previo a la etapa de enfriamiento de enana blanca. Alli se generaron las sub-secuencias
de envolturas de hidrégeno mas delgadas, que fueron evolucionadas hasta la banda de inestabili-
dad de las ZZ Ceti. En esta fase, se computaron las correspondientes propiedades pulsacionales
v luego los ajustes astrosismolégicos a cada uno de los conjuntos de modelos.

En la figura mostramos los histogramas de las diferencias en la temperatura efectiva pro-
venientes de los modelos de mejor ajuste para los conjuntos Ky y Ki (|Tesr, — Teftacn|/Tefficn)-
Similarmente a lo que se encontré durante el estudio del impacto de la ocurrencia de pulsos térmi-
cos, encontramos que existe un gran porcentaje de ajustes que muestran pequeiias diferencias en
este pardmetro. Sin embargo, en este caso las diferencias son atin menores. En principio, esto era
esperable debido a que los cambios estructurales inducidos por incertezas en la tasa de reaccién
son considerablemente menores que aquellos debido a la ocurrencia de los pulsos térmicos.

Mediante ajustes Gaussianos de la forma descripta en la ecuacién [6.2] realizados a los histo-
gramas de las diferencias en la temperatura efectiva, encontramos que las desviaciones medias
son del orden de 500, 600 y 800 K para modelos de estrellas ZZ Ceti de temperaturas alta, inter-
media y baja respectivamente. El impacto sobre la temperatura efectiva en los modelos del borde
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6. Impacto sobre las determinaciones astrosismolégicas de estrellas ZZ Ceti

azul es considerablemente menor que aquel introducido por la ocurrencia de los pulsos térmicos.
Por el otro lado, para los modelos representativos de ZZ Ceti de temperatura intermedia y baja
tenemos un impacto similar.

El impacto sobre la masa estelar se muestra en la figura [6.8|donde mostramos los histogramas
de las diferencias en masa para estrellas de temperatura alta, intermedia y baja (figuras superior,
intermedia e inferior, respectivamente). En los paneles superiores graficamos los histogramas
permitiendo que los modelos varien libremente todos los parametros disponibles, mientras que en
los inferiores se muestran los histogramas correspondientes a ajustes astrosismolégicos en los que
se consideran modelos con una envoltura My /M,q ~ 107% fija. A grandes rasgos se observa un
mayor agrupamiento de ajustes con diferencias pequenas para modelos de estrellas con periodos
hasta 650 s, respecto al estudio de los pulsos térmicos. En este sentido, un 50 % de los casos
muestran diferencias menores a los errores observacionales para este parametro (alrededor de
un 4 %). Cuando se fija la masa de la envoltura de hidrégeno, aquellos ajustes con diferencias
menores que 4 % se incrementan notablemente logrando superar el 70 % de casos. Similarmnte
a lo encontrado en la seccién anterior, aquellos modelos representativos de estrellas ZZ Ceti
frias son los méas afectados donde en el caso mas favorable, al fijar la envoltura de hidrégeno,
un 50 % muestra diferencias menores a 4 %. Mediante el ajuste de una funcién Gaussiana a la
distribucién de diferencias en las que permitimos variar el tamano de la envoltura, encontramos
que las desviaciones medias son de 3%,1.6% y 20%. Sin embargo, queremos hacer notar que
estos valores pueden ser reducidos notablemente, particularmente para los modelos de estrellas
77 Ceti frias.

Finalmente presentamos en la figura [6.9]1os histogramas correspondientes para las diferencias
en los valores de la masa de la envoltura de hidrégeno. Mds de un 60 % de los ajustes astro-
sismolégicos muestran diferencias menores a un orden de magnitud (alcanzando un 85 % para
modelos calientes). Sin embargo, un ajuste Gaussiano muestra que para modelos de temperatura
efectiva alta/intermedia las desviaciones medias son menores que un orden de magnitud (0.6
y 0.74 respectivamente), mientras que para los modelos frios las desviaciones medias son de 2
ordenes de magnitud.

6.2. Impacto sobre estrellas reales

Como ultimo paso de nuestra investigacion, en esta seccion, contrastaremos los resultados en-
contrados en las secciones previas con aquellos obtenidos a partir de los ajustes astrosismolégicos
realizados a algunas estrellas ZZ Ceti seleccionadas.

En esta seccion hemos seleccionado aquellas estrellas ZZ Ceti a las cuales, mediante ajustes
astrosismolégicos previos, sus modos de pulsacién han sido identificados como modos £ = 1y
cuyas masas espectroscopicas estan dentro del rango de masas considerado en esta tesis. La tabla
[6-1] muestra los valores de las determinaciones espectroscépicas de temperatura efectiva y masa
estelar de las estrellas ZZ Ceti seleccionadas. Debe recordarse que, de acuerdo a la incerteza
estudiada, hemos considerado distintos rangos de masa estelar para nuestros modelos. Por lo
tanto, no todas las estrellas ZZ Ceti seleccionadas encontraran modelos de mejor ajuste. Hemos
clasificado cada una de las ZZ Ceti seleccionadas como calientes, intermedias o frias segin el
valor del periodo del modo de pulsacién con mayor amplitud. Para el andlisis astrosismolégico y
seleccién del modelo de mejor ajuste hemos tenido en cuenta los criterios descriptos en la seccién
4.3.1 del trabajo de[Romero et al] (2012) y que resumimos a continuacién:
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Estrella Te(K) | Mya/Meg | Referencia
KUV 1137044222 | 11890 | 0.639 Bergeron et al| (2004)
HE 0031-5525 11480 0.44 Castanheira et al| (]2006[)
WD J1002+5818 11710 | 0.57 Mullally et al (2005)
WD J0214—0823 11570 | 0.57 Mukadam et al] (2004)
BPM 31594 11450 0.666 Bergeron et al.| (2004
G191-16 11420 0.632 Bergeron et al.| (2004
MCT 0145—2211 11500 0.684 Bergeron et al.| (2004
WD J150-0001 11200 | 0.61 Mukadam et al | (]2004[)
HE 1429—037 11434 | 0.514 Silvotti et alf (2005)
EC 23487-2424 11520 0.661 Bergeron et a1.| (]2004[)
G232—38 11350 | 0.610 Gianninas et al| (2006))
EC 11507-1519 12030 0.596 Castanheira et al| (]2006[)
HE 12584-0123 11400 | 0.63 Bergeron et al (2004)
11100 | 0.68 [Kepler et al] (2005)
HS 05074-0434B 11630 0.702 Bergeron et al (]2004[)
WD J0318-+0030 11040 | 0.65 Mukadam et al.| (2004
WD J0815+4-4437 11620 | 0.666 Mukadam et al.| (2004
WD J0906-0024 11520 | 0.61 Mukadam et al.| (2004
WDJ1002+4-5818 11710 0.57 Mullally et al.| (]2005[)
WD J1015+0306 11580 | 0.70 Mukadam et al.| (2004
WD J1502-0001 11200 | 0.61 Mukadam et al.| (2004
WD J2231+41346 11080 0.58 Castanheira et a1.| (]2006[)

Tabla 6.1. Determinaciones espectroscépicas de Tog
y Mya/Mg correspondientes a las estrellas ZZ Ceti
seleccionadas para este trabajo de tesis.
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= los modelos minimizan la funcién de calidad dada por la ecuacion [6.1]

= consideramos solo aquellas estrellas con modos de pulsacion previamente identificados como
{=1
9y

= elegimos los modelos con T,¢¢ v log(g) lo més cercano posible a las valores determinados
espectroscépicamente.

Enla ﬁguramostramos las diferencias en los pardmetros estelares T, Myq y My /Mg,
provenientes de los ajustes astrosismologicos periodo a periodo realizados a las estrellas ZZ
Ceti seleccionadas. Los graficos muestran el porcentaje de desviaciérﬂ debido a las incertezas
provenientes de los pulsos térmicos, es decir, las diferencias entre los valores de los parametros
obtenidos de los modelos de mejor ajuste para el conjunto de modelos 0TP y 3TP. En la figura
se grafican las diferencias en temperatura efectiva (eje-X), masa estelar (eje-Y) y espesor de la
masa de envoltura de hidrégeno (escala de colores a la derecha). Las diferencias en la temperatura
efectiva derivadas de la ocurrencia de los pulsos térmicos oscila entre 0.4 y 7.1 %, mientras que
para la masa estelar los valores estdn entre 0.9 y 6 %, excepto para la estrella G191-16 en la
cual encontramos una diferencia de 17 %. Excepto por las estrellas WDJ 10002-5818 y MCT
0145-221, aquellas estrellas que muestran una gran variacion en Terr o M,,q también muestran
gran variaciéon en la envoltura de hidrégeno, como sucede para HE 1429-037 y G191-16. Por
el otro lado, cuando consideramos aquellos casos en que los ajustes astrosismoldgicos muestran
variaciones pequeiias en la masa de la envoltura de hidrégeno, las diferencias tanto en T¢ys
como en M,y permanecen muy pequeiias, debajo de 4 y 6% respectivamente. Esto implica
diferencias del orden de 400 K en T¢ry y 0.036 Me en M,,q, siendo estos valores del orden de
los errores observacionales. Otro de los resultados importantes derivados de la figura [6.10] es que,
independientemente de los periodos exhibidos por las estrellas, se observa un amplio rango de
colores. Esto implica que no solo aquellas estrellas que exhiben largos periodos son sensibles a
la estructura mas externa, si no que incluso las estrellas ZZ Ceti calientes e intermedias son
afectadas por el espesor de la envoltura de hidrégeno.

El impacto de las incertezas en la tasa de reaccién 2C(a, )90 sobre las determinaciones
astrosismolégicas de estrellas ZZ Ceti puede verse en la figura[6.11] En este caso las diferencias en
Ters v Myq oscilan entre 0-11 % y 0-19 % respectivamente. Si bien estos limites son mayores que
los encontrados para la incerteza anterior, no hay que perder de vista que son casos puntuales
los que muestran las mayores diferencias, no responden a una tendencia general. De hecho, a
grandes rasgos, la mayorfa de los ajustes muestran diferencias menores a 4% y 6% en Top y
M,,q respectivamente.

4Como hicimos anteriormente, el porcentaje de las diferencias es respecto a las determinaciones usando el
conjunto de 3TP, es decir AX(%) = (Xorp — XsTp)/XsTp X 100.
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sobre estrellas reales
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Figura 6.10. Diferencia entre los parametros este-
lares Tesp, Mya v log(My/M,q) de las estrellas ZZ
Ceti seleccionadas derivados de los ajustes astrosis-
moldgicos de de los conjuntos de modelos 0TP y 3TP.
Cuadrados, circulos y tridngulos refieren a estrellas
77 Ceti de temperatura alta, intermedia y baja res-
pectivamente.
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Capitulo 7

Enanas blancas resultantes de
progenitores enriquecidos en helio

Este capitulo constituye un primer paso hacia un trabajo que pretende determinar el im-
pacto de un enriquecimiento en la abundancia de helio inicial sobre la formacién, evolucién y
propiedades pulsacionales de estrellas enanas blancas. Este tipo de enriquecimiento es producido
por la contaminacién de generaciones previas de estrellas, tal como puede suceder en cimulos
globulares viejos. Como es bien sabido diferencias en las abundancias quimicas iniciales de las
estrellas progenitoras cambian profundamente las propiedades estructurales y evolutivas de las
estrellas. Por ejemplo, los tiempos en la secuencia principal se reducen considerablemente al au-
mentar la abundancia de helio inicial, y la relacién masa inicial-final es marcadamente afectada.
Si bien esto no constituye una incerteza propiamente dicha de la evolucion previa, es de suma
importancia investigar el impacto de las abundancias quimicas iniciales sobre las propiedades
estructurales, evolutivas y pulsacionales de las enana blancas resultantes. En este capitulo des-
cribiremos los resultados presentados en el trabajo “The evolution of white dwarfs resulting from
helium-enhanced, low-metallicity progenitor stars” (2017, A&A, 597, 67 |).

7.1. Cumulos globulares. Poblaciones con diferentes patrones de
abundancia quimica

Es sabido que existen varios camulos globulares que albergan diferentes poblaciones estelares
caracterizadas por diferentes composiciones de helio, como es el caso de w Centauri ([Joo and Led]
P013} [Norris| 004} [Tailo et al] P016]) y NGC 2808 (D”Antona et al] R005} [Milone et al] R012)
entre otros. Estos cimulos exhiben claramente, en los diagramas color-magnitud, subpoblaciones.
Particularmente se han sugerido enriquecimientos en el helio de hasta Y~ 0.4 para poder explicar
la secuencia principal dividida y las ramas horizontales de w Centauri y NGC 2808. El efecto del
incremento en la abundancia inicial de helio produce una reduccién de la masa del turn-off de
una poblacién estelar por lo que la presencia de subpoblaciones ricas en He han sido necesarias
para explicar la presencia de estrellas de la rama horizontal extrema (D’Antona and Caloil 2008]),
ademas de la existencia de una gran cantidad de enanas blancas con nicleo de He en algunos
ctimulos globulares como w Centauri (Bellini et al] R013} [Calamida et al] [2008).

Se cree que el origen de estas subpoblaciones ricas en He son el resultado de la auto-
contaminacién del propio cimulo causada por la eyeccién de masa de estrellas de la AGB de
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masa intermedia-alta de la primera generacion luego de la ocurrencia del segundo dragado (Ven-
[tura et al] [2001)) y de la fase de “hot bottom burning”, de estrellas masivas de alta rotacién
(Decressin et al] 2007) o de estrellas evolucionadas de la rama de las gigantes rojas (RGB, segiin
sus siglas en inglés) que hayan experimentado episodios de extra mezcla potenciada
et al [2015} [Denissenkov and Weiss] [2004)).

En este capitulo exploraremos el impacto de un enriquecimiento en la abundancia de helio
inicial en la formacién, evolucién y propiedades pulsacionales de las enanas blancas resultantes.
Para ello calculamos un conjunto de secuencias evolutivas desde la ZAMS hasta la fase de en-
friamiento de la enana blanca, apropiados para el estudio de enanas blancas con nicleos de helio
y carbono-oxigeno, formadas en subpoblaciones enriquecidas en helio. Especificamente presen-
taremos secuencias evolutivas completas con masas entre 0.6 a 2.0 My, para una abundancia
inicial de helio Y =0.4 en las que hemos tenido en cuenta progenitores caracterizados por dos
tipos de metalicidades: Z =0.001 y Z =0.0005. En la actualidad, no existe ningiin trabajo de
investigacion que explore la evolucién completa de estrellas ricas en helio, con la excepcion del
trabajo de [Chantereau et al] (2015). All{ los autores presentan secuencias evolutivas calculadas
desde la ZAMS hasta el final de la fase AGB para modelos de hasta 1 Mg con Z =0.0005,
pero sin calcular la etapa de enana blanca. Para nuestros calculos durante el régimen de enana
blanca hemos considerado todas las fuentes de energia y procesos fisicos relevantes tales como
cristalizacion, separacion de fase, difusién, quema nuclear residual y acoplamiento convectivo a
bajas luminosidades (Fontaine et al} [2001)).

En los cédlculos presentados en esta seccion, se tomaron los recaudos necesarios en el computo
de la fase TP-AGB, lo cual es relevante para una correcta evaluaciéon de la relacion masa inicial-
final y para una evaluacion realista del rol de la quema nuclear residual en enanas blancas
frias (Althaus et al} [2015). Particularmente durante la fase de TP-AGB no se ha tenido en
cuenta el “overshooting”. Esta suposicion provee limites superiores para las masas finales de
las estrellas progenitoras debido a que la inclusién de “overshooting” promueve la ocurrencia
del tercer dragado, lo que previene el crecimiento del niicleo libre de H ([Salaris et al] 2009)). En
efecto, a diferencia de lo que pasa con progenitores con mayor metalicidad, no existe evidencia de
episodios de mezcla extra u “overshooting” durante la TP-AGB para estrellas de baja masa y baja
metalicidad (Althaus et al.}[2015)). Sin embargo, para poder evaluar el impacto de la ocurrencia de
episodios de mezcla extra en la fase TP-AGB, particularmente en la masa final de los progenitores
y el rol de la quema nuclear residual durante la fase de enana blanca, hemos calculado secuencias
evolutivas extra de progenitores ricos en helio, en donde consideramos “overshooting” con un
pardametro f =0.0075 de acuerdo a los resultados expuestos por [Miller Bertolami| (2016]).

Es importante notar que el valor de la abundancia de helio inicial adoptada constituye un
caso extremo. De hecho, solo w Centauri y NGC2808 muestran evidencias de subpoblaciones con
tales abundancias de helio, mientras que las subpoblaciones de los ciimulos més tipicos estan
caracterizadas por abundancias de helio generalmente menores que 0.3 (Bastian et al] 2015).
Las metalicidades adoptadas son representativas de las poblaciones ricas en helio de la segunda
generaciéon de bajo contenido en metales que se encuentran en algunos cimulos globulares (ver
por ejemplo [Tailo et al [2016]).
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Mzanms (Mg)  tres (Gyr) Myq (Mg) Npr Camino evolutivo

Y =0.4, Z =0.001

0.60 14.15 0.4336 0 He-core

0.65 10.57 0.450 0 He-core

0.70 8.08 0.4894 4 (a altas Tepp)  Hot HB-AGB Manque — C/O WD
0.75 6.31 0.52801 2 (a altas Teyr) HB — TP-AGB Manque — C/O WD
0.80 5.02 0.55837 2 (LaaltaT.;;) HB — TP-AGB — C/O WD

0.85 4.09 0.57982 2 HB — TP-AGB — C/O WD

1.0 2.35 0.61561 4 HB — TP-AGB — C/O WD

1.5 0.648 0.70424 11 TP-AGB — C/O WD

2.0 0.31 0.81114 20 TP-AGB — C/O WD

Y =0.4, Z =0.0005

0.60 13.49 0.43968 0 He-core

0.65 10.08 0.45746 0 He-core

0.70 7.72 0.50053 4 (a altas Tcpp)  Hot HB — TP-AGB Manque — C/O WD
0.75 6.038 0.53385 3 (1aaltaTepr) HB — TP-AGB — C/O WD

0.85 3.893 0.58029 3 HB — TP-AGB — C/O WD

1.0 2.235 0.62152 ) HB — TP-AGB — C/O WD

1.5 0.626 0.71232 12 TP-AGB — C/O WD

2.0 0.293 0.83789 24 TP-AGB — C/O WD

Tabla 7.1. Propiedades basicas de los modelos para
las secuencias con Y =0.4 y Z =0.001 y Z =0.0005.

7.2. Evolucion de los progenitores de enanas blancas

Las estrellas enriquecidas en helio tienen tiempos de vida en la secuencia principal menores
que aquellas con abundancias normales. Esto se debe a que, ademas de tener menor masa de
hidrégeno disponible para ser quemada, el peso molecular medio en el interior del nicleo durante
la quema de hidrégeno es mayor. Ambas caracteristicas producen que las estrellas con helio
aumentado sean méas brillantes y calientes para una dada masa (Charbonnel et al] 013} [Salaris]
land Cassisi| 2005). En la tabla[7.]] mostramos la edad al alcanzar la RGB (en giga afios, Gyr), la
masa de enana blanca correspondiente (M,,4), el niimero de pulsos térmicos y el camino evolutivo
seguido por la estrella, para cada progenitor con masa Mz apss. Notar que progenitores tan poco
masivos como 0.6 Mg alcanzan la punta de la RGB en 14 Gyr. Ademas, debido a las mayores
temperaturas internas en este caso, el “flash” de helio para estos objetos ocurre para masas del
nucleo de helio menores que para estrellas con abundancias de helio normales.

En la figura[7.J]podemos observar la relacién masa inicial-final para una metalicidad Z =0.001,
donde también se incluyen los caminos evolutivos de acuerdo a su masa inicial. Aquellos modelos
con masas menores que M ~ 0.65 Mg evolucionan directo a la fase de enfriamiento de la enana
blanca y cuyos niicleos puros de helio se forman en menos de 14 Gyr. Por el contrario, aquellos
modelos con Mzaps > 0.65 Mg forman enanas blancas con nicleos de carbono-oxigeno. Es
importante notar que en nuestros calculos hemos encontrado un posible camino en el que los
progenitores de enanas blancas con nicleos de carbono-oxigeno evitan la fase de rama asintotica.
De hecho, aquellos progenitores enriquecidos en helio, con masas entre 0.65 < Mzans/Mo <
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RGB, HB, TP-AGB, C/O-core WD

B, HB, TP-AGB manque, C/O-core WD
[e¢]
Age(Gyr)

06 065 07 075 08 085 09 095 1
Minitial (My,,,)

Figura 7.1. Relaciéon masa inicial-final teérica y
las fases evolutivas en escala de grises, obtenidas de
seguir la evolucion de estrellas con abundancia de
helio inicial aumentada Y =0.4 y una metalicidad
Z =0.001. La escala de colores de la derecha muestra
la edad (en millones de afios) al extremo de la fase
RGB.

0.70 evolucionan desde la rama horizontal (HB, segin sus siglas en inglés) evitando la AGB
(AGB Manque) directamente hacia la fase de enfriamiento de enana blanca, mientras que aque-
llos progenitores con 0.70 < Mzans/Me < 0.75 alcanzan la AGB, pero no experimentan ningiin
pulso térmico (TP-AGB Manque). Estos resultados estdan en buen acuerdo con resultados previos
[Charbonnel et al| (2013)).

En las figuras [7.2] y [(-3] mostramos los diagramas H-R para algunas secuencias evolutivas
seleccionadas, desde la ZAMS hasta la fase de enana blanca. En escala de colores mostramos la
fraccién de la luminosidad total debido a la quema de hidrégeno. Se observa que la secuencia
con Mzans = 0.70 Mg (panel b en la figura evoluciona directamente a la fase de enana
blanca sin pasar por la fase de AGB, debido a que experimenta un flash de helio inmediatamente
después de abandonar la RGB, situandose en la rama horizontal caliente. En esta fase quema
helio de forma estable, pero su fina envoltura de hidrégeno previene que ascienda por la AGB y
evolucione directamente hacia la fase de enana blanca.

Por el otro lado, la secuencia de Mzapns = 0.75 Mg (panel ¢ de la figura abandona
la AGB antes de la ocurrencia de los pulsos térmicos. Como comentario final de las figuras
y excepto para las secuencias de enanas blancas méas masivas y de nucleo de helio, la
quema residual de hidrégeno constituye una fuente de energia principal para las enanas blancas
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Figura 7.2. Diagrama HR para las secuencias evo-
lutivas enriquecidas en helio Y =0.4 y Z =0.001. Las
secuencias evolutivas se grafican desde la ZAMS has-
ta la fase avanzada de enana blanca. La escala de
colores muestra la fraccion de la luminosidad total
aportada por la quema nuclear de hidrégeno. El va-
lor superior para la escala de colores ha sido fijado
en 1.2, por lo que valores mayores de Lono4pp/Lx

no son exhibidos.

1.2

1.2

Lenospp/l

Lenowpp/l

Min=0.75Mgyn

&

Myiy=0.5280M,,

52 50 4.8 46 44 42 40 38 36
Log Tegt

o

Mifit=0.80Mg;q

&

Myiy=0.5583My,,

-4
52 5.0 48 46 44 42 40 38 3.6
Log Tt

0.8

0.6

0.4

0.2

0.8

0.6

0.4

0.2

111



7. Enanas blancas resultantes de progenitores enriquecidos en helio

5 1.2 5 1.2

4 4
1 1
3 3
2 0.8 2 0.8
5 J
£ T
S 06 & 06
2 0 5 0
3 4
-1 0.4 1 0.4
2 Min=0-85Mgyn 2 Minir=1-5Mgyn
0.2 0.2
-3 M;;,=0.5798Mg,, -3 M;,=0.7042Mg,,,
-4 0 -4 0
5.5 5.0 4.5 4.0 3.5 55 5.0 4.5 4.0 3.5
Log Test Log T
5 1.2 5 1.2
4 ) 4
1 1
3 3
2 0.8 2 0.8
5 J
£ %
3 \ 06 & 06
2 0 5 0
a 4
-1 0.4 -1 0.4
2 Mini=1-0Mgyn 2 Mini=2.0Mgyn d
0.2 0.2
-3 M;,=0.6156Mg,, -3 M;n=0.8111Mg,,

55 50 45 40 35 55 50 45 40 35
Log Teg Log Teit

Figura 7.3. Grafico de los diagramas HR pero para
secuencias evolutivas de mayor masa.

resultantes, incluso cuando la evolucién ya ha avanzado.

El impacto del contenido inicial de helio sobre la masa final resultante puede verse en la figura
[7-4 donde mostramos la relacién masa inicial-final resultante de nuestras secuencias enriquecidas
en helio, para las metalicidades consideradas en conjunto con la masa del niicleo libre de hidrégeno
(HFC) al primer pulso térmico para el caso en que se adopta Y =0.4 y Z =0.001. Para poder
comparar el impacto sobre la masa final, se incluye en la figura la relacién masa inicial-final para
secuencias que no consideran un enriquecimiento en helio (Y =0.247 y Z =0.001
2015)). El crecimiento de la masa del HFC durante la TP-AGB es evidente para progenitores
con Mzans > 1.0 Mg . Para las secuencias menos masivas, la masa final es practicamente igual
al tamafio del HFC al primero pulso térmico; esto es debido a la pequefia cantidad de masa por
encima del HFC al comienzo de los pulsos térmicos. Por otro lado, en el caso de las secuencias
enriquecidas en helio, la masa final del remanente es marcadamente superior a la masa final
esperada en secuencias con abundancia inicial de helio normales (linea verde). Esta consecuencia
se remite a la etapa de quema central de helio, durante la cual la masa del HFC crece mas
rapidamente para secuencias enriquecidas en helio (ver figura , puesto que la quema de
hidrégeno via ciclo CNO es més eficiente para esta secuencia.

La relacién masa inicial-final tedrica mostrada en la figura[7.4) corresponde a secuencias evolu-
tivas para las cuales no se considerd “overshooting” durante la fase TP-AGB. En ninguna de estas
secuencias evolutivas hemos encontrado episodios de tercer dragado (este episodio de dragado
frena el crecimiento del HFC). Aunque para bajas luminosidades, la inclusién de “overshooting”
favorece la ocurrencia de estos episodios con el consecuente enriquecimiento en carbono de la
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Figura 7.4. Relacion masa inicial-final para las se-
cuencias evolutivas enriquecidas en helio con meta-
licidad Z =0.001 y Z =0.0005 (lineas sélidas negra
y roja, respectivamente). Ademds se muestra la ma-
sa del HFC al final del primer pulso térmico para
el caso Y =0.4, Z =0.001 (linea sdlida azul). Tam-
bién se incluye la relaciéon masa inicial-final cuando
se considera “overshooting” durante la fase TP-AGB,
y aquella resultante de secuencias con contenido de
helio inicial estdndar (Y =0.247 y Z =0.001) (linea
punteada azul y linea sélida verde respectivamente).
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Figura 7.5. Evolucién temporal de la masa del HFC
desde el inicio de la quema nuclear de helio hasta la
ocurrencia del primer pulso térmico para las secuen-
cias de 1.0 Mg con Y =0.4 y Y =0.247. La escala
de colores de la derecha muestra la abundancia de
helio central. La masa del HFC aumenta considera-
blemente durante la quema central de helio para la
secuencia enriquecida en helio.

envoltura para masas estelares muy bajas (Weiss and Ferguson| [2009)), sin embargo, no existe
evidencia que confirme la ocurrencia de episodios de tercer dragado en progenitores de baja
metalicidad y baja masa (Althaus et al} [2015)). Para evaluar el impacto de un posible “overs-
hooting” durante la TP-AGB en la masa final del remanente, re calculamos algunas de nuestras
secuencias caracterizadas por Y =0.4 y Z =0.001, pero esta vez permitiendo la ocurrencia de
“overshooting” desde el comienzo de la etapa de pulsos térmicos. Los resultados de tales célculos
son mostrados también en la figura (linea azul punteada). El pardmetro de “overshooting”
difusivo adoptado durante esta etapa fue de acuerdo al trabajo de [Miller Bertolami| (2016, donde
f =0.0075. Esta eleccién del valor de f reproduce varias propiedades observacionales de estrellas
AGB y post-AGB en nuestra Galaxia y en las Nubes de Magallanes. La ocurrencia del tercer
dragado en secuencias con “overshooting” reduce el crecimiento del HFC, produciendo masas fi-
nales menores. Ademaés el incremento en la tasa de C/O superficial que resulta de los episodios de
tercer dragado resulta en estrellas mas frias por lo que, en principio, aumenta la tasa de pérdida
de masa. Como resultado, el remanente abandona la AGB luego de unos pocos pulsos térmicos
mas después del tercer dragado. En nuestro caso encontramos que solo aquellas secuencias con
masas de 1.5 y 2.0 Mg experimentan el tercer dragado. La relacion masa inicial-final para es-
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trellas enriquecidas en helio, no se ve fuertemente afectada por la ocurrencia de “overshooting”
durante la TP-AGB (figura [7.4)).

7.3. Evolucion de las enanas blancas

En esta seccién describiremos los resultados evolutivos para las enanas blanca que resultan
de progenitores enriquecidos en helio como los estudiados en la seccién previa. Un resultado
principal de nuestra investigacién en este sentido es suministrado en la figura [7.6] en la cual
mostramos la fraccién de la luminosidad total de la enana blanca debido a la quema de hidrégeno
(mediante ciclo CNO y cadena p—p) durante la fase de enfriamiento. Consideramos las secuencias
enriquecidas en helio, Y =0.4, para ambas metalicidades Z =0.001 y Z =0.0005 (paneles superior
e inferior respectivamente). En la figura, las lineas rojas muestran los resultados para enanas
blancas con ntucleo de helio, mientras que las lineas azules lo hacen para enanas blancas con
nucleo de carbono-oxigeno. A modo de referencia se incluyen los resultados para una secuencia
de enana blanca de ntcleo de helio de masa 0.435 M, resultante de la evolucion de un progenitor
con Z =0.01 y abundancia inicial de helio estdndar tomados del trabajo de [Althaus et al.] (2013]).

Notamos que para aquellas enanas blancas de niicleo de carbono-oxigeno menos masivas, la
quema residual de hidrégeno es una fuente de energia importante incluso a bajas luminosidades.
Este hecho estd en acuerdo con lo expuesto en los trabajos de [Althaus et al] (2015) y [Miller|
[Bertolami et al] (2013)), quienes encontraron que las enanas blancas de masa baja que resultan
de la evolucion de progenitores de baja metalicidad y abundancia de helio estandar, y que no
han experimentado tercer dragado, estan caracterizadas por envolturas de hidrogeno masivas.
Debido a esto la energia que proviene de la quema de hidrégeno residual se convierte en una de las
principales fuentes de energia durante la evolucién de la enana blanca. En los resultados expuestos
aqui, mostramos que esto también es cierto para progenitores de enanas blancas enriquecidos en
helio.

Como mostraron previamente [Althaus et all] (2015)) y [Miller Bertolami] (2016)), la inclusién
de “overshooting” durante la fase TP-AGB produce enriquecimiento de carbono en la envoltura
debido a episodios de tercer dragado para estrellas progenitoras de baja masa y baja metalici-
dad y, consecuentemente, reduce la masa final de la envoltura de hidrégeno a la cual la enana
blanca correspondiente ingresa a la fase de enfriamiento. Este efecto hace que el rol de la que-
ma residual de hidrégeno sea minimo. Por lo tanto, la conclusién de que la quema residual de
hidrégeno impacta en el enfriamiento de enanas blancas de baja metalicidad, obtenida por
[haus et al| (2015) y [Miller Bertolami (2016) no es valida si se permite una cierta cantidad de
“overshooting” durante la fase TP-AGB de progenitores de baja masa. En contraste, para enanas
blancas de progenitores enriquecidos en helio, cuando se permite “overshooting” durante la fase
TP-AGB, el tercer dragado solo ocurre para nuestro modelo mds masivo. Para las secuencias
menos masivas no encontramos enriquecimiento en carbono de la envoltura cuando se permite
“overshooting”, por lo tanto la quema de hidrégeno juega un rol importante. Es decir, la quema
estable de hidrégeno domina una parte significativa de la evolucién de enanas blancas de baja
masa resultantes de progenitores de baja metalicidad enriquecidos en helio y no depende de la
ocurrencia de “overshooting” durante la fase TP-AGB.

Otra de las caracteristicas interesantes que se desprende de la figura [7.0] es el impacto menor
que tiene la quema residual de hidrégeno en la evolucién de enanas blancas masivas de niicleo
de helio que resultan de progenitores enriquecidos en helio. Esto es debido a que estas enanas
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Figura 7.6. Fraccion de la luminosidad total de la
enana blanca debido a la quema nuclear de hidrégeno
(ciclos CNO y p — p) para todas nuestras secuencias
enriquecidas en helio (en paréntesis el valor de la ma-
sa del progenitor) para metalicidades Z =0.0005 y
Z =0.001 (paneles superior e inferior respectivamen-
te). La linea roja (azul) muestra los resultados de las
secuencias que finalizan como enanas blancas con nu-
cleo de He (C/0O). La linea verde corresponde a una
secuencia de enana blanca con ntcleo de helio resul-
tante de un progenitor con metalicidad Z =0.01 y
abundancia inicial de helio estdndar. Para las enanas
blancas menos masivas con nicleo de C/O, la que-
ma de hidrégeno residual es una fuente relevante de
energia incluso a bajas luminosidades.
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Figura 7.7. Tiempos de enfriamiento para las se-
cuencias enriquecidas en helio Y =0.4 y Z =0.001.
Las lineas roja y azul corresponden a enanas blancas
de niicleo de helio y C/O respectivamente. La linea
solida verde corresponde a una enana blanca de ma-
sa 0.435 Mg con nucleo de helio proveniente de un
progenitor de Z =0.01 y abundancia de helio inicial
estandar, mientras que la linea de trazo verde corres-
ponde a una enana blanca de masa 0.449 Mg resul-
tante de un progenitor con Z =0.001 y abundancia

inicial de helio estandar (|Serenelli et al.L |2002|).
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blancas experimentan un “flash” de CNO en capa durante el enfriamiento, lo que reduce la
masa de la envoltura rica en hidrégeno, minimizando el rol de la quema de hidrégeno para
estados evolutivos avanzados. Esto difiere de lo que sucede para enanas blancas de niicleo de
helio resultantes de progenitores con helio inicial estAndar donde para enanas blancas de nicleos
de helio muy masivas los “flashes” de CNO no ocurren, incluso cuando se toma en cuenta la
difusién. Esto queda plasmado en la figura donde se indica con una linea gruesa verde la
contribucién de la quema residual de hidrégeno para una enana blanca de ntcleo de helio de
masa 0.435 Mg que resulta de un progenitor de Z =0.01 y abundancia inicial de helio estandar.
Para esta estrella no suceden los “flashes” CNO y en este caso la quema de hidrégeno contribuye
significativamente.

En la figura [7.7] se muestran los tiempos de enfriamiento de las secuencias para progenitores
enriquecidos en helio caracterizados por Z =0.001 y Y =0.4. Para este caso, tomamos como origen
el momento en el cual el remanente alcanza el punto de maxima temperatura efectiva antes de
comenzar a enfriarse. Asi como en la figura[7.6] se muestran los resultados para enanas blancas
con nucleos de carbono-oxigeno con lineas azules y para enanas blancas con nicleos de helio con
lineas rojas. Se puede observar que el efecto de la quema residual de hidrégeno produce retardos
apreciables en los tiempos de enfriamiento para las enanas blancas de C/O menos masivas. Para
luminosidades del orden de log(L/Ls) ~ -3.0, la quema residual de hidrégeno incrementa los
tiempos de enfriamiento entre un 20 y 40 %. Este resultado, es independiente de la abundancia
inicial de helio adoptada, de hecho |Althaus et al| (2015) encontraron resultados similares para
abundancias de helio iniciales normales. Sin embargo, a diferencia de las secuencias calculadas
de forma estdndar, el impacto de la quema residual de hidrégeno en lo tiempos de enfriamiento
de las enanas blancas de baja masa resultantes de progenitores enriquecidos en helio no se ven
afectados por la ocurrencia de “overshooting” durante la fase de TP-AGB.

La abundancia de helio inicial también impacta sobre la evoluciéon de las enanas blancas con
nucleos de helio (ﬁgura. A modo de referencia, se incluyeron las curvas de enfriamiento para
una enana blanca con ntcleo de helio de masa 0.435 Mg, resultante de un progenitor con Z =0.01
y abundancia de helio inicial estdndar (Althaus et al] [2013]) y para una enana blanca con ntcleo
de helio de masa 0.449 Mg resultante de un progenitor con metalicidad Z =0.001 y abundancia
de helio inicial estindar tomada del trabajo de [Serenelli et al| (2002)) (lineas verdes sélidas y
punteadas respectivamente). Las enanas blancas de ntcleo de helio resultantes de progenitores
enriquecidos en helio, evolucionan mucho mas rapido que aquellas provenientes de progenitores
con helio inicial estdndar. Este comportamiento diferencial es debido, como se menciond, a la
ocurrencia de “flashes” CNO en capa en las enanas blancas de niicleo de helio, provenientes de
progenitores ricos en helio. Esto reduce el impacto de la quema nuclear en fases mas avanzadas.
De hecho, para luminosidades bajas e intermedias, los tiempos de enfriamiento de las enanas
blancas de nicleo de helio mas masivas con progenitores ricos en helio son aproximadamente un
factor 2 més cortos cuando se compara con enanas blancas de ntcleos de helio de progenitores
con abundancia de helio estandar.

7.4. Propiedades pulsacionales
Hemos explorado también las propiedades pulsacionales de estas estrellas, y encontrado que
son fuertemente dependientes de la forma de los perfiles quimicos que quedan luego de la evo-

lucién del progenitor. En la figura [7.§ mostramos con lineas gruesas la distribucién interna de
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Figura 7.8. Distribuciéon de abundancias quimicas
para los elementos més ricos (H, He, C y O) en tér-
minos de la fraccién de masa exterior para modelos
de enanas blancas seleccionados en la etapa ZZ Ceti
(lineas gruesas) resultantes de la evolucién de proge-
nitores enriquecidos en helio Y =0.4 y Z =0.001. Los
perfiles quimicos al comienzo de la etapa de enfria-
miento son graficados con lineas finas.

abundancias de hidrégeno, helio, carbono y oxigeno en funcién de la fraccion de masa exterior
para modelos de enanas blancas seleccionadas, resultantes de progenitores enriquecidos en he-
lio caracterizadas por Z =0.001 y Y =0.4 para la fase de ZZ Ceti. Las lineas finas indican la
estructura quimica, pero para el comienzo de la fase de enfriamiento.

El panel (a) corresponde a una enana blanca de ntcleo de helio proveniente de un progenitor
de masa Mzans = 0.65 Mg mientras que los paneles (b), (c) y (d) corresponden a enanas
blancas de nicleos de carbono-oxigeno que resultan de progenitores con masas Mzaps = 0.70
Mg, Mzaps = 0.75 Mgy Mzanms = 1.0 Mg, respectivamente. En particular podemos notar
ciertas caracteristicas interesantes: el perfil plano en la parte interna del ntcleo es producto de
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Viiséld y la frecuencia de Lamb correspondientes a
los modelos de enanas blancas mostrados en la figura

@para (=1.

la conveccién durante la fase de quema central de helio y otras caracteristicas inducidas por la
capa de quema de helio en movimiento hacia capas externas, particularmente para la secuencia
mas masiva mostrada, cuyo progenitor logra alcanzar la fase TP-AGB.

Ademas los perfiles quimicos que pueden observarse al comienzo de la fase de enfriamiento
de las secuencias de carbono-oxigeno muestran el “intershell” rico en helio y carbono, tipico de
aquellos modelos que atraviesan la fase TP-AGB. Aunque los modelos de progenitores de masa
Mzaps =0.70 Mg, Mzans =0.75 My evitan la fase TP-AGB, estas secuencias experimentan
varios pulsos térmicos a altas temperaturas efectivas previo a su ingreso a la fase de enana blanca.
Otra caracteristica notoria es el efecto de la difusiéon. Este proceso es el encargado de producir
envolturas de hidrégeno gruesas al momento que la evoluciéon alcanza el estadio de ZZ Ceti.
Muy importante también es que la difusién remueve la estructura de doble capa en la regiéon
intershell para enanas blancas con masas mayores que 0.6 My. Es importante tener en cuenta
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que la presencia de la estructura de doble capa afecta el espectro de periodos de los modos g
tedricos en estrellas ZZ Ceti (ver [Althaus et al.} [2010a]).

En la ﬁguramostramos los diagramas de propagacion (Unno et al} [1989) correspondientes
a los mismos modelos estelares presentados en la figura [7.8] En estos diagramas graficamos el
valor del logaritmo del cuadrado de la frecuencia de Brunt-Viisila (frecuencia de flote, N) y la
frecuencia de Lamb (frecuencia acustica Ly). Como se mencioné en capitulos previos, la forma de
la frecuencia de Brunt-Vaisild determina en gran parte las propiedades del espectro de pulsaciéon
de los modos g. En el caso del modelo de enana blanca con nticleo de helio, solo existe una interfaz
quimica (transicién helio/hidrégeno, panel a de la figura . Esta interfaz quimica induce un
“bump” en el valor de N2 en —log(1 — M, /M,) ~ 3.5 (panel a de la figura . Esta interfaz
también afecta la forma de la frecuencia de Lamb. En el caso de enanas blancas con ntcleo
de carbono-helio la estructura quimica es més compleja (paneles (b),(c) y (d) de la figura [7.8).
Esto impacta en una forma méas compleja del valor de N? (paneles (b),(c) y (d) de la figura
. De hecho, en estos casos, la frecuencia de Brunt-Vaisild presenta también “bumps” en las
transiciones C/O-He y C/O.

Tanto el nimero como la forma de las transiciones quimicas presentes en el interior de los
modelos de estrellas DA afectan fuertemente las propiedades de propagacion de los modos de gra-
vedad no radiales, particularmente a través del atrapamiento y confinamiento de modos
(1996} [Brassard et al.] [1992af [Corsico et al] [2002a) El atrapamiento o confinamiento de
modos se traduce en una fuerte desviacién de la uniformidad del espaciamiento de periodos
ATl (= g1 — 1) cuando se grafica en funcién del periodo de pulsacién I, donde & es el orden
radial del modo. La diferencia entre los periodos de un modo y su adyacente puede ser consi-
deradas como un diagnoéstico observacional del atrapamiento de modos. Para una enana blanca
de ntcleo de helio, la cual esta caracterizada por una tnica interfaz quimica, el minimo local en
Al usualmente corresponde a modos atrapados en la envoltura de hidrégeno, en contraste con
el maximo en AIl; que esta asociado con modos atrapados en el nicleo. El espaciamiento de
periodos para modos g con £ = 1 en término de los periodos correspondientes al modelo de enana
blanca con niicleo de helio de masa M =0.45 Mg, se muestra en el panel a de la figura[7.10] Ade-
mas mostramos el espaciamiento de periodos asintético mostrado con una linea azul punteada,
calculado de acuerdo al trabajo de [Tassoul et al| (1990]). Las caracteristicas del atrapamiento de
modos son visibles, particularmente para periodos menores que 1500 s. Periodos mayores, ajustan
bien las predicciones asintéticas aunque se pueden encontrar desviaciones pequenas del espacia-
miento de periodos constante. En el caso de enanas blancas con ntucleos de carbono-oxigeno, la
presencia de multiples transiciones quimicas causa patrones de atrapamiento/confinamiento mu-
cho més complejos, como puede verse en los paneles (b), (¢) y (d) de la ﬁgura En particular,
fuertes desviaciones del espaciamiento de periodos uniforme son evidentes para los modelos de
masas M = 0.489 Mg, M = 0.528 My vy M = 0.615 Mg. Estas caracteristicas persisten para
todo el rango de periodos analizados. Ademés, notamos que existe una especie de “batido” que
modula las amplitudes de las desviaciones de All. Este “batido” es debido a la combinacién
de efectos de atrapamiento y confinamiento de modos causados por los escalones en el perfil de
carbono-oxigeno: ver [Cérsico and Althaus| (2006)) para el caso de un modelo de estrella PG1159.
Claramente, las caracteristicas de atrapamiento y confinamiento de modos de los modelos con
nicleos de C/O son més pronunciadas que para el caso de enanas blancas con nticleos de helio.
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Capitulo 8

Resumen y conclusiones

Las estrellas enanas blancas constituyen el final evolutivo de méas del 97 % de las estrellas
incluido nuestro Sol. Estos objetos estelares son los nicleos de progenitores de estrellas de masas
baja e intermedia y cuya evolucién puede describirse como un proceso de enfriamiento muy lento.
Esta caracteristica, sumada a la simplicidad de los procesos fisicos responsables de su evolucién,
convierte a las enanas blancas en potentes herramientas con potenciales aplicaciones en diversos
campos de la astrofisica estelar.

En las dltimas décadas, las enanas blancas han cobrado relevancia como herramientas para
el estudio de diversas cuestiones de gran interés. En la actualidad es posible, mediante el uso
de la funcién de luminosidad de las enanas blancas, establecer cotas muy precisas a la edad y
procesos de formacién de las poblaciones galacticas, incluyendo el disco y la poblacién de camulos
globulares y abiertos de nuestra Galaxia. Ademas, estos objetos son utilizados en el estudio de la
composicién quimica de sistemas planetarios extra-solares. Debido a la pureza de sus atmésferas,
las enanas blancas son detectores que permiten, de manera unica, determinar fehacientemente
la composiciéon quimica de planetas extra-solares que han sido acretados por la enana blanca.

Durante décadas, las enanas blancas han sido consideradas como laboratorios césmicos capa-
ces de testear procesos fisicos que suceden bajo condiciones extremas de temperatura, densidad y
presion, procesos irreproducibles en los laboratorios terrestres. En este sentido, las enanas blan-
cas pueden ser utilizadas para restringir propiedades fundamentales de particulas elementales
tales como axiones y neutrinos, para estudiar problemas relacionados con la variacién de las
constantes fundamentales y la teoria de cristalizacién a altas densidades . Las conclusiones y
resultados inferidos en este sentido dependen fundamentalmente de nuestro entendimiento de la
estructura interna y evolucion de las estrellas enanas blancas. Cabe mencionar también que las
incertezas en los modelos, se propagan a la teoria de nucleosintesis de poblaciones estelares y
evolucién galactica.

Es importante notar que la mayoria de las aplicaciones de las enanas blancas dependen del
comportamiento de sus propiedades colectivas como poblaciones estelares, sea mediante la fun-
ciéon luminosidad o secuencia de enfriamiento en ciimulos. Por otro lado, es posible mediante
determinaciones espectroscopicas obtener informacion de las propiedades basicas superficiales
de las estrellas —Terp, Mg, log(g), composicion superficial, etc—. Sin embargo, incertezas que
persisten hoy en dia en la evolucién estelar, conllevan a incertezas en el modelado de las enanas
blancas y, en consecuencia, a las conclusiones derivadas a partir de ellas. En este sentido, propie-
dades globales de las enanas blancas tales como su distribucién de masa, resultan fundamentales
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para restringir y calibrar la teoria de evolucién estelar, como puede ser la pérdida de masa en la
rama asintética de las gigantes (vinculada con la relacion masa inicial/final de las enanas blancas
[Williams et al.] [2009)).

Afortunadamente, los patrones de pulsacién que exhiben muchas de estas estrellas constitu-
yen una herramienta muy poderosa para explorar la estructura interna de las enanas blancas,
inaccesible a la observacion directa. En efecto, la astrosismologia de enanas blancas nos permite
mirar al interior de estos objetos e inferir detalles de su estructura interna tales como abundancias
de los elementos quimicos, posicién de transiciones quimicas, masa del “buffer” de helio y envol-
tura de hidrégeno, asi cémo también cantidades como T¢¢, Myqy log(g). Estas determinaciones
ayudan a comprender los procesos fisicos que son responsables de formar la estructura quimica
de los progenitores de las estrellas enanas blancas. Como consecuencia, un andlisis astrosismolo-
gico detallado nos permite mejorar nuestros modelos de enanas blancas aumentando el grado de
precision de las determinaciones de edad, metalicidad, grado de cristalizacion, y procesos fisicos
en las estrellas progenitoras.

No obstante, ninguna de las técnicas astrosismoldgicas disponibles en la actualidad tiene en
cuenta las incertezas presentes en la evolucién estelar ni en el modelado ni en la fisica considerada
en los progenitores de enanas blancas.

En esta tesis hemos desarrollado una investigacién detallada de aquellos procesos responsables
de la formacion del nicleo de carbono y oxigeno de las enanas blancas, teniendo en cuenta sus
respectivas incertezas asociadas. En particular, hemos analizado el impacto de estas incertezas
sobre las propiedades pulsacionales y determinaciones astrosismolégicas de los modelos de enanas
blancas. Como es sabido, el perfil de C/O esperado en estrellas enanas blancas es formado durante
la evolucion en la fase de quema central de helio y etapas posteriores. Particularmente, ciertos
procesos que operan durante estas etapas, tales como la tasa para la reaccién 2C(a,~)'%0,
la cantidad de “overshooting” adoptado y tasas de pérdida de masa no se conocen con total
exactitud y afectan nuestro conocimiento de la estructura interna esperada en estrellas enanas
blancas.

Como punto inicial de un trabajo a futuro, hemos comenzado un analisis de las propiedades
de evolutivas y pulsacionales de enanas blancas provenientes de progenitores enriquecidos en
helio. Evidencia observacional muestra la existencia de ciimulos globulares que albergan multi-
ples poblaciones estelares con diferentes patrones de abundancia quimica, como es el caso de w
Centauri, el cual muestra claras evidencias de una subpoblacién enriquecida en helio Y ~ 0,4
([Joo and Led 013} [Norris] 2004} [Tailo et al] 2016)).

A continuacién resumimos los principales resultados de esta tesis. Respecto al impacto sobre
la estructura quimica y propiedades pulsacionales que tienen las incertezas relacionadas con los
procesos que ocurren durante la fase de quema central de helio y TP-AGB, encontramos que:

= La ocurrencia de los pulsos térmicos impacta sustancialmente sobre las propiedades pulsa-
cionales en la etapa ZZ Ceti. En particular, hemos encontrado que si la estrella atraviesa
la fase TP-AGB se modifica la posicién de la triple transicién quimica, asi como también
se advierte la presencia de una regién “intershell” cuyo tamaiio se reduce a medida que el
progenitor experimenta sucesivos pulsos térmicos. Estos cambios en la estructura quimica
son mas notables para estrellas de baja masa, debido a que los procesos de difusion que
actian durante la fase de enfriamiento de enana blanca son menos eficientes por lo que
las diferencias atun persisten al llegar a la etapa de ZZ Ceti. Los cambios inducidos en
el espectro de periodos tedricos son, en efecto, mas pronunciados para modelos de menor

124



masa. Estas diferencias son en promedio de 10 segundos, alcanzando un valor maximo de
~ 22 s. Por otro lado encontramos que para estrellas masivas la diferencia promedio en los
periodos ronda los 2-3 s.

= La inclusiéon de “overshooting” durante la quema central de helio tiene un fuerte impacto
sobre las abundancias centrales. En particular se produce un incremento en la abundancia
fraccional de 0. Sin embargo, no es este cambio en la abundancia central el que afecta al
espectro de periodos, si no las variaciones escalonadas en los perfiles quimicos caracteristicas
de estos procesos de mezcla extra. En este caso, las diferencias en periodos pueden alcanzar
en promedio los 5 s, teniendo un comportamiento similar independientemente de la masa
del progenitor considerada.

» Incertezas relacionadas con la tasa de reaccion 2C(a,v)'%0, impactan fuertemente sobre
los perfiles quimicos de oxigeno, carbono y helio modificando de esta forma la posicién
de las transiciones quimicas C/O, C/O/He. El impacto resultante sobre el espectro de
periodos puede alcanzar un maximo de |AII| ~ 11 s, cuando consideramos los modelos
menos masivos. Por otro lado para los modelos masivos el impacto de las incertezas cobra
importancia para valores altos del orden radial k. Particularmente, hemos encontrado que
en aquellos modos de pulsacién con ordenes radiales k < 23 la variacion AIl alcanza un
maximo de ~ 5 s. Por otro lado, para aquellos modos caracterizados por ordenes radiales
k > 23 las diferencias se vuelven mas apreciables alcanzando méaximos de ~ 18 s para
ciertos modos particulares. Estas diferencias encontradas, reflejan el hecho de que ciertos
modos de alto orden radial, son sensibles a la estructura quimica interna.

Cabe mencionar que las variaciones debidas a las incertezas en la evolucién previa en el
espectro de periodos esperado de las enanas blancas supera tanto los errores tipicos de los periodos
observados, como también la precisiéon actual de los ajustes astrosismolégicos de ~ 3.5 s
. En este sentido, las diferencias encontradas en los periodos tedricos de este trabajo
deben tomarse como limites superiores, dado que el andlisis realizado resulta de considerar valores
extremos de cada una de las incertezas consideradas. Por otro lado, las diferencias méaximas
encontradas en los periodos no ocurren para todo el espectro de periodos, sino que solo suceden
para ciertos modos especificos.

Como paso siguiente analizamos el impacto de estas diferencias inducidas en el espectro
de periodos, sobre la astrosismologia de estrellas ZZ Ceti. En primer lugar se hizo un anélisis
estadistico en el que se generaron 1000 conjuntos de espectros de periodos sintéticos (estrellas
77 Ceti artificiales) a los que se les realizaron los correspondientes ajustes astrosismoldgicos. A
partir de este analisis se pudieron obtener desviaciones medias en los parametros estelares mas
importantes, inducidas por incertezas relacionadas con la cantidad de pulsos térmicos y con la
tasa de reaccién >C + a. Estos resultados fueron luego contrastados con aquellos arrojados del
analisis astrosismoldgico realizado a estrellas ZZ Ceti reales.

De este andlisis encontramos que:

= El valor de las diferencias promedio encontradas para los parametros estelares basicos
derivados de la astrosismologia estrellas ZZ Ceti varia de acuerdo a si se consideran ZZ
Ceti calientes (II; < 350s), intermedias (350s < II; < 650s) o frias (II; > 650s).

» La ocurrencia de los pulsos térmicos, durante la fase AGB, impacta de forma apreciable
en los parametros estelares inferidos mediante ajustes astrosismoldgicos. Las desviaciones
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promedio encontradas en la temperatura efectiva alcanzan como méximo un 8 %, aunque
debe destacarse que mds del 50 % de los modelos testeados muestran diferencias menores al
3 %. Por otro lado, las diferencias encontradas en la masa estelar son, en promedio, menores
que 5 %. En este sentido, el 70 % de los ajustes muestra diferencias menores que los errores
asociados a las determinaciones espectroscépicas. Finalmente, el impacto sobre la masa de
la envoltura residual de hidrégeno es apreciable solo para los modelos de estrellas ZZ Ceti
frias, donde las variaciones pueden alcanzar dos ordenes de magnitud. Para los modelos
calientes o de temperatura efectiva intermedia, las variaciones son menores que un orden
de magnitud. Estos resultados permanecen cuando se consideran estrellas ZZ Ceti reales,
encontrando incluso que los periodos de algunas estrellas ZZ Ceti calientes y de temperatura
intermedia son sensibles a la la envoltura.

Respecto a las incertezas relacionadas con la tasa de reaccion ?C+« y su impacto sobre las
determinaciones astrosismolégicas, hemos encontrado que la desviacién promedio méaxima
en la tempertura efectiva es de ~ 8 %. Si bien este valor es similar al encontrado en el anélisis
previo, para los modelos con IT; < 350 s es considerablemente menor (~ 5 %). En cuanto a la
masa estelar, se encuentra que mas de un 50 % de los casos estudiados muestran diferencias
menores que los errores observacionales promedio (~ 4 %). Sin embargo, si fijamos la masa
de la envoltura, encontramos que alrededor del 70% de los modelos representativos de
estrellas ZZ Ceti de temperatura alta e intermedia muestran diferencias menores al 4 %.
Por el contrario, los modelos de enanas blancas frias muestran un mayor impacto en la
masa estelar asi como también en la masa de la envoltura de hidrégeno, en donde las
variaciones pueden alcanzar 2 ordenes de magnitud. Esto no sucede para los modelos mas
calientes donde un 85 % de los casos no muestran variaciones apreciables en el tamano de
la envoltura. Estos resultados también concuerdan con aquellos derivados de los ajustes
astrosismologicos a estrellas ZZ Ceti reales.

Finalmente, las principales conclusiones relacionadas con los resultados de la evolucién de
enanas blancas que resultan de progenitores enriquecidos en su contenido inicial de helio son:
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La masa final de las enanas blancas resultantes de progenitores enriquecidos en helio es
sustancialmente mayor que aquellas provenientes de progenitores con helio inicial estandar.

Aquellos progenitores con masas menores que 0.65 Mg, evolucionan directamente hacia
la etapa de enana blanca con nicleos de helio en menos de 14 Giga anos. Por otro lado,
aquellos modelos con masa inicial mayor pero menos masiva que 0.75 Mg alcanzan la etapa
de enana blanca evitando la fase TP-AGB o incluso evitando la fase AGB si la masa estelar
es menor que 0.7 M.

Para aquellos modelos con masa incial menor a 1 My, la masa final del remanente de los
progenitores enriquecidos en helio no difiere apreciablemente de la masa del nicleo libre de
helio al primer pulso térmico. La ocurrencia de “overshooting” durante la TP-AGB induce
episodios de dragado y se espera enriquecimiento de carbono en la envoltura para masas
iniciales mayores que 1.5 M. Sin embargo, la ocurrencia de “overshooting” en progenitores
enriquecidos en helio no altera fuertemente la relacién masa inicial masa final.

La quema residual de hidrégeno es una fuente apreciable de energia para aquellas enanas
blancas de C/O menos masivas. La quema estable de hidrégeno en enanas blancas de baja



masa provenientes de progenitores enriquecidos en helio no depende de la ocurrencia de
“overshooting” durante la fase TP-AGB. Sin embargo, aquellas enanas blancas de ntcleo
de helio mas masivas experimentan un “flash” de CNO, minimizando el impacto de la
quema de hidrégeno en fases més avanzadas. Como consecuencia, a luminosidades bajas e
intermedias, los tiempos de enfriamiento de las enanas blancas masivas de niicleos de helio,
provenientes de progenitores enriquecidos son un factor 2 menores que aquellas enanas
blancas provenientes de progenitores con helio inicial estandar.

En esta tesis se ha cuantificado por primera vez el impacto que tienen las incertezas en la
evolucién de las estrellas progenitoras de enanas blancas sobre el espectro de periodos teéricos y
ajustes astrosismolégicos de estrellas ZZ Ceti. Hemos demostrado que, si bien las incertezas en
la evolucion previa afectan las propiedades pulsacionales y astrosismoldgicas de los modelos de
estrellas ZZ Ceti, estos efectos han podido cuantificarse y ademas estan acotados. En particular
se ha demostrado que, en promedio, estas incertezas son del orden de los errores observacionales.
Estos resultados dan confianza al uso de modelos totalmente evolutivos con perfiles quimicos
consistentes. En conclusién, los resultados de esta tesis muestran que las estimaciones de para-
metros estelares que provee la astrosismologia son realmente robustas y confiables, a pesar de las
incertezas de los procesos fisicos que ocurren durante la evolucién de las estrellas progenitoras.
Este resultado provee un marco mucho més robusto a nuestro enfoque astrosismolégico.

Como trabajo a futuro pretendemos realizar ajustes astrosismolégicos a nuevas estrellas
enanas blancas observadas por el satélite Kepler. Ademads se pretende desarrollar una grilla
de modelos de enanas blancas masivas, con nucleos de oxigeno y neén, y realizar ajustes astro-
sismoldgicos a estrellas ZZ Ceti masivas.
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Apéndice A

Esta seccion esta dedicada al desarrollo de la teoria de pulsaciones no-radiales adiabéticas, las
cuales fueron utilizadas para los calculos de propiedades pulsacionales de los modelos de estrellas
77 Ceti calculados en esta tesis. Para ello, a partir de las ecuaciones bésicas de la hidrodinamica
para un sistema con simetria esférica, desarrollaremos la teoria de perturbaciones a primer orden.
Ademés supondremos que no hay rotacién ni campos magnéticos. Las soluciones del sistema de
ecuaciones diferenciales resultantes, tiene como solucién autofunciones y autofrecuencias en cada
perturbacion.

El proceso seguido a continuacion, deriva del tratamiento presentado por|[Unno et al| (1989).
Las ecuaciones que gobiernan el comportamiento de un fluido autogravitante con transporte no
convectivo del calor son las ecuaciones de conservaciéon del momento, conservaciéon de la energia
y conservacion de la masa. Adicionalmente, debe tenerse en cuenta la ecuacion de Poisson que
relaciona el campo gravitatorio con la distribucién de masa y la ecuacién de difusiéon para el flujo
radiativo:

op o
E—FV-(pu) =0 (A.1)
0 o R -
p(at+u-v>u:pf—Vp—pV®+V® (A.2)
J _
pT(at—Fu-V)S:p(GN—i—ev)—V-FR (A.3)
V20 = 47Gp (A.4)
Fpp = —39¢ psgrp (A.5)
B T3k '

donde en estas ecuaciones p denota la densidad de masa, p la presién, T' la temperatura, o la
velocidad de fluido, S la entropia especifica, ® el potencial gravitatorio, f las fuerzas electromag-
néticas y externas, © el tensor de esfuerzos viscosos, €y la tasa de generacién de energia nuclear,
ey la generacion de calor por viscosidad, ﬁR el flujo de energia por radiacion, V es el operador
gradiente, G' la constante de gravitacién universal, V2 el operador Laplaciano y & la opacidad.
Ademés a es la constante de densidad de la radiacién y ¢ la velocidad de la luz. Por otro lado
debe considerarse las ecuaciones de estado p(p, T)yS(p,T) y la de generacién de energia ey (p, 1)
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y opacidad x(p,T'). Cuando existen fenémenos de conveccién dentro de la estrella, el tratamiento
de las oscilaciones estelares se dificulta, es por eso que nos restringiremos al caso en donde no hay
conveccién. En este contexto, dentro de la estrella la viscosidad es practicamente despreciable
por lo que V-0 =~ 0 y ey = 0. Ademaés consideraremos que no hay fuerzas electro-magnéticas ni

externas, luego las ecuaciones ([A.1)-(A.5) resultan:

0
— . 3 = A.
B + V- (p¥) =0 (A.6)
9 . .
p(at+v-V)v:—Vp—pV<I> (A7)
o -
pT<at—|—U~V)S:peN—V-FR (A.8)
V20 = 47Gp (A.9)
- dac, 3
Fr=——1T°VT (A.10)
3Kp

donde la ecuacién resulta ser la ecuacién de Navier-Stokes para la aproximacién de un
fluido no viscoso 6 ecuaciéon de Euler. En este caso U es la velocidad del flujo en ausencia de
conveccion.

El modelo de estrella no perturbado, se considera que evoluciona de forma cuasi-estatica,
entonces v) = 0 y el resto de las cantidades no perturbadas (Xg) son independientes del tiempo

(0Xo/0t = 0). En estado de equilibrio, las ecuaciones (|A.6[)-(A.10) quedan:

—Vpo— poVPy =0 (A.11)
poen.o — VFro =0 (A.12)
V20, = 47Gpo (A.13)
Fro=—KoVT (A.14)

donde K = 4acT?/3kp.

Para derivar las ecuaciones basicas de las oscilaciones lineales, consideramos pequenas oscila-
ciones alrededor de los puntos de equilibrio. Para ello, tenemos en cuenta que ¥ = r?ﬁ—g,p = po+p/,
p=rhog+p,T=Tyo+T,6 &= dy+ P, etc. Aqui, ges el desplazamiento del elemento de fluido
respecto a su posicién de equilibrio. Se denomina perturbacién Lagrangiana de una cantidad f
en un dado elemento de fluido a

6f(ro,t) = f(7,t) — f(r0) (A.15)

en donde 7 = 79 +{. df(70,t) es el cambio de f a tiempo ¢ del elemento de fluido que en equilibrio
estaba en 7). Por otro lado, se denomina perturbacion FEuleriana al cambio de f en un punto fijo
del espacio debido a la perturbacion:
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f17t) = £ 1) — fo(P). (A.16)

Estas perturbaciones se relacionan entre si a partir de la férmula:

SF(Ft) = f(7t) + € V fol) (A.17)

Para la cantidad velocidad, en el modelo no perturbado las variaciones Lagrangianas y Eule-
rianas coinciden dado que las velocidades nulas:

67 = v = df/dt (A.18)

Desarrollando a primer orden cada variable fisica, es decir, como un término en equilibrio
més término perturbativo euleriano y reemplazando en las ecuaciones de fluido ((A.6)-(A.10):

/

op

. 7 pr— A.l
5 TV (pot) =0 (A.19)
817 / !/ /

poa +Vp + pgVP 4+ p'VPy =0 (A.20)

0 / s / 57
pQT()a(S +&-VSy) = (peN) -V FR (A.21)
V2 = 4nGp' (A.22)
Fr=—K\VT' — K'VT, (A.23)

Las ecuaciones — conforman un sistema de ecuaciones diferenciales lineales ho-
mogéneas para las perturbaciones p/,®', T, P',&, ¥ del fluido. A partir de estas ecuaciones y
en conjunto con las respectivas condiciones de borde es posible encontrar las soluciones de las
perturbaciones. Como los coeficientes de las ecuaciones son combinaciones de las cantidades
en equilibrio, estas sélo dependen del radio debido a la suposicién de simetria esférica original
(po = po(r),To = To(r), etc). Por otro lado, las perturbaciones Eulerianas dependen tanto de la
posicién como del tiempo. Esto nos permite proponer una soluciéon de variables separadas:

fI(T7 0,9, t) = f/(r)}/gm(ea ¢)em (A24)

es decir que los modos normales de las cantidades perturbadas tendran la formaﬂ de la
ecuacion ([A.24)). Por lo pronto utilizaremos f(r, 0, ¢,t) = f'(r,0,$)e'”". La perturbacién general
sera una combinacion lineal de estos modos. La dependencia temporal es una expresion oscilatoria
con frecuencia de oscilacion o.

Tomemos la ecuacién termodindmica (Unno et all [1989):

/ /
p 1P A ol
—==—— —Vaa—=195 A.25
ST, P & = Vaip (A.25)
La propuesta de solucién de los arménicos esféricos para la parte angular de la solucién proviene de que ellos
son las autofunciones del operador diferencial r*V? | donde V3 = T%Wnlm {sin@% (sin@%) + %}
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donde 'y = (0lnp/dlnp)s y Vg = (0InT/dinp)s. Aqui el subindice S’ indica que las deriva-
das se toman a entropia constante y A es el discriminante de Schwarzschild:

_dinp _ idlnp
dr 'y dr
el cual denota el grado de estabilidad (A < 0) o inestabilidad (A > 0 convectwa A partir de

la ecuacion , utilizando la ecuacién (A.25)) y las ecuaciones (A.19)-(A.23]) se obtiene el

siguiente sistema de ecuaciones:

(A.26)

(o ) - o+ g+ 5 = VLo (A27)
ia(gifr) +1“11d51:b~p5 . (ﬂ}*?) - VL(I), Vad—cSS (A.28)
(12(;9 ;9 - ) & 4Gy (FZD _ A§r> _ —47erad;T55 (A.29)

iopT6S = (pen) — :28(7;?’{) + V2 (KT') (A.30)
F = _Kaaz: - K’Cg (A.31)

notar que F es la parte radial de la variacién Euleriana en el flujo, F},. Las ecuaciones —
son independientes del tiempo, y los coeficientes sélo dependen de la coordenada radial.
Como el tnico operador diferencial con derivadas respecto a 6 y ¢ es Vi es posible hacer otra
separacion de variables en parte radial y angular. Sabemos que:

L2Y["(0,¢) = r*V1Y{"(0,¢) = (L +1)Y/"(0,9) (A.32)

es decir, los arménicos esféricos son autofunciones del operador L? con £(¢ + 1) como au-
tovalores. La expresion para los armoénicos esféricos depende de los polinomios de Legendre

(Pgm‘(co.SH))de la siguiente forma:
20+1) (¢ —m)!

1/2 A
o <e+m>1] P (cosh)e™? (A.33)

Vin(0.6) = (1)l (L

conm=0,+1,... £ /.

A partir de esta separacién de variables, los modos normales de las perturbaciones se es-
criben como f'(r,0,¢) = f(r)Y;"(6,¢) por lo que la expresién de la variacién Lagrangiana del
desplazamiento se escribe como:

E= 6060 5 a0 | V0. ) (A31)
siendo
gh:;r(i +<1>> (A.35)

A partir de las ecuaciones (A.27)-(A.31), y teniendo en cuenta la forma funcional de las
perturbaciones se obtiene el sistema de ecuaciones:
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24 i LP (Vo) + O Vullbs (A.36)

712% (TQCZ};/> - 5(6:2_ 1)@’ —47Gp (p]:g + A;&) = —4ﬂGVad/féS (A.38)
ch;l - K’CCZTZ (A.39)

iopT6S = (pen) — irQF; G, 1)KT’ (A.40)

r2 dr r2

donde ¢ = (I'1p/p)'/? es la velocidad del sonido al cuadrado y N y L, son las frecuencias de
Brunt-Viisild y Lamb, respectivamente:

1 dinp dinp
g<F1 dr dr ) g ( )
(+1
3= (A.42)
r

Estas frecuencias caracteristicas son extremadamente importantes en la teoria de pulsaciones
estelares no-radiales siendo que determinan las caracteristicas globales del espectro de modos.

En la aproximacién adiabatica se supone que el intercambio de calor entre los elementos de
fluido durante la oscilacién es nulo, por lo que la entropia especifica se conserva (5 = 0). Esto
conlleva a que la relacién de la ecuacién tome la forma

/ N2
) P +€7«p

= 2 . (A.43)

Las ecuaciones — se reescriben como
S L (V- o = - (A.45)
) () e

Estas ecuaciones — con las respectivas condiciones de contorno para el centro
y superficie, constituyen un problema de autovalores (02) donde las autofunciones son los mo-
dos normales de oscilacién. Realizando un cambio de variables de la forma y; = &./r, y2 =
g%(p’/p), ys =@ /gr, y, = %(d@/dr) y w? = R30?/GM,, lo cual tiene muchas ventajas a la hora
de resolver numéricamente las ecuaciones, se puede reescribir las incégnitas como:
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&=ry P =pgr(y2—y1) ' =grys oo o=

obteniendo un sistema de ecuaciones adimensionales:

dyy 0(6+1)
:EW = (‘/;!3) Y1 + [ Cro? — ‘/Tg:| Y2 + Vyus
d
2 = (C1? — AT) + (AT = U+ g — A"y
dys
— =(1-U
€r dr ( )y3 + Ya
d
l‘% =UA*y + UVyys + [((f+1)— UVg]yg —Uyy
siendo
V. ldinp gr grp

T, Tidnr 2 Typ

_dinM, 47t prr3
 dinr M,

r\> M,
Cl:(R*) M,

1 dinp dlnp)
I'y dr dr

A*_—TA_TNZ_T(
g

(A.47)

(A.48)

(A.49)

(A.50)

(A51)

(A.52)

(A.53)

(A.54)

(A.55)

Notar que r/R, = z es una variable adimensional (coordenada radial escalada con el radio
estelar). Finalmente las condiciones de contorno para el sistema de ecuaciones son, en el centro :

y101w? — Lys = 0, lys —ys =0

y en la superficie estelar
yi—y2+ys=0,  ((+1ys+ys=0

mas la condicién de normalizacién y; =1 en x = 1.
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