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Cap��tulo 1Introdui�onTus indagaiones o preguntas no repruebo, porque el ielo es libro deDios abierto a tus ojos, en el ual puedes leer sus maravillosas obrasy aprender sus estaiones y sus ambios, o los d��as, los meses y losa~nos; poo importa, para alanzar este objeto, que el ielo o la tierrase muevan, mientras exato seas en tus �alulos. El Supremo art���eha obrado sabiamente en oultar el resto al hombre o al �angel y nodivulgar sus seretos a los que, mas bien que entrar en su examen, debenadmirarlos. Pero si quieren aventurarse en onjeturas, el Criador hadejado el edi�io de los ielos libre a sus disputas, a �n quiz�as de exitarsu risa, uando on vanas y sutiles teor��as, en los tiempos venideros, losielos llegar�an a modelar y el �alulo har�an de las estrellas. Cu�antosambios har�an en la poderosa f�abria! Cu�antos edi�ios levantar�an quevolver�an a derribar! Cu�antos planes formar�an para salvar aparienias!Como e~nir�an la esfera de ��rulos on�entrios y ex�entrios, de ilosy epiilos, orbes en orbes mal trazados!...El Paraiso Perdido, Libro VIII(John Milton 1667)1.1 ObjetivoEl objeto de esta pr�atia es el estudio de la estrutura qu��mia interna de estrellas de masaintermedia y de �omo �esta es afetada por las inertezas que existen en los fen�omenos demezla que ourren en su interior a lo largo de su evolui�on. Por estrellas de masa intermediaentendemos (siguiendo a Iben and Renzini (1983)) a aquellas que enienden el n�uleo de Hede manera no degenerada y que desarrollan, luego de la quema entral de He, un n�uleo deC y O. �Esto impone l��mites para la masa de estas estrellas, los uales son aproximadamente:2; 5M� < M < 7; 5M�. Para �esto se estudi�o la evolui�on de una serie de masas entre 2,7 y6,5 M� desde la Seuenia Prinipal de Edad Cero (en adelante ZAMS) hasta la etapa de lasinestabilidades t�ermias que ourren en la apa de quema de He al �nal de la Rama Asint�otiade las Gigantes (de aqu�� en adelante AGB). En esta pr�atia se dar�a espeial ateni�on altratamiento de los proesos responsables de los ambios qu��mios durante toda la evolui�on dela estrella. En partiular haremos inapi�e en los proesos extra de mezla omo es el aso delsobreextendido de la regi�on onvetiva por enima (y por debajo) de lo indiado por el riterio deShwarzshild (fen�omemo onoido en la literatura omo overshooting) o la semionvei�on. Elambio de omposii�on qu��mia se realiza sobre la base de un esquema de mezla no instant�anea.1



�Esto es un gran avane respeto de la hip�otesis de mezla instant�anea usada normalmente enevolui�on estelar. La utilizai�on de un esquema de mezla no instant�anea permite un estudiorealista de la evolui�on qu��mia, espeialmente en las etapas donde las esalas de tiempo dealgunas reaiones nuleares son omparables on la esala de tiempo en la que tienen lugar losproesos de mezla. De manera, que en este trabajo, la ateni�on est�a entrada en las difereniasque surgen en la omposii�on qu��mia de la estrella y de la estrutura qu��mia de su n�uleoomo onseuenia de diferentes tratamientos de los proesos de mezla.1.2 Motivai�onAdemas del inter�es propio de las estrellas de masa intermedia para la omprensi�on de laevolui�on estelar, la importania del estudio de la estrutura qu��mia de estos objetos esm�ultiple. Baste por ahora menionar que estas estrellas son las ma�s abundantes y que sudestino �nal, el de enanas blanas de C-O, es de espeial inter�es para la astronom��a mod-erna. As��, por ejemplo, el estudio de la estrutura qu��mia de estos objetos es relevante parael entendimiento de las edades de �umulos globulares, la formai�on de la Galaxia e inluso lagenerai�on de elementos pesados en los llamados proesos lentos de aptura de neutrones.En los �ultimos a~nos, el inter�es en el estudio de las enanas blanas ha reido graias almejoramiento en la alidad de las observaiones. �Esto ha permitido utilizar a estas estrellasomo laboratorios para testear diversas teor��as de manera totalmente independiente; entre estosusos podemos menionar:� La utilizai�on de enanas blanas, mediante modelos de enfriamiento omo ron�ometrosindependientes para determinar edades del diso y del halo de la galaxia omo as�� tambi�ende �umulos globulares. (von Hippel and Gilmore (2000)),Hansen and Liebert (2003))� Los intentos de determinar la tasa de la reai�on 12C(�; )16O mediante la utilizai�on delespetro de pulsaiones de las Enanas Blanas (t�enia onoida omo Astrosismolog��a)(Metalfe et al. (2002), Fontaine and Brassard (2002))� O las posibilidades que la astrosismolog��a promete aportar para el entendimiento de laf��sia de part��ulas o de la evolui�on estelar misma.Tanto las propiedades pulsaionales que aproveha la astrosismolog��a, omo las propiedadest�ermias relaionadas on los tiempos de enfriamiento de las enanas blanas dependen ruial-mente de la estrutura qu��mia del objeto y, en onseuenia, de los proesos de mezla queourren en las estrellas progenitoras a lo largo de su evolui�on (ver por ejemplo Fontaine andBrassard (2002), Althaus et al. (2003),Metalfe et al. (2002) para el primer tema y Salaris et al.(1997) para el segundo).Es bien onoido sobre bases tanto te�orias omo observaionales que deben existir proesosadiionales de mezla mas all�a de lo prediho por la apliai�on direta del riterio de estabilidadde Shwarzshild . Estos proesos, partiularmente el overshooting, tienen efetos signi�ativossobre la estrutura y la evolui�on estelar. En efeto, simulaiones hidrodin�amias de Freytaget al. (1996) y de Canuto (1992) demuestran, onvinentemente, la ourrenia de overshooting;�esto es, de una ampliai�on de la regi�on de onvei�on formalmente prediha por el riterio deShwarzshild en la ual ourre una mezla parial. Evidenia observaional sobre la ourreniade overshooting en estrellas de masa intermedia lo onstituyen el anho de la seuenia prinipal,las elevadas abundanias de ox��geno en estrellas post-AGB de�ientes en H (por ejemplo en2



pre-enanas blanas PG1159) (Herwig et al. (1999)) y la existenia de estrellas de arbono poomasivas estudiadas por Herwig (2000). Tambi�en dentro de este �ultimo rubro puede menionarselas determinaiones de edades de �umulos globulares realizados por von Hippel and Gilmore(2000) mediante dos m�etodos independientes, las uales indian la neesidad de la ourreniade overshooting para expliar las edades obtenidas mediante el ajuste de isoronas.Adem�as de la importania de los proesos de mezla para la omposii�on del n�uleo deC-O de las enanas blanas, hay otros fen�omenos que se ven afetados por las inertezas en losproesos de mezla, al nivel de afetar inluso la existenia misma de �estos fen�omenos. Entreellos podemos itar, espeialmente, los siguientes:� La posibilidad de ontaminai�on de la super�ie de la estrella on elementos generadosen la quema del He dentro de la estrella o la quema de elementos de la super�ie de laestrella en el fondo de la envoltura onvetiva que ourre durante el �n de la AGB. Estosproesos son onoidos omo 3er dredge-up y hot bottom burning respetivamente (verBl�oker et al. (2000) y Herwig (2000))� La nuleos��ntesis de elementos pesados mediante proesos lentos de aptura de neutroneslos uales, se supone, ourren en situaiones muy similares a las que podr��an darse al �nalde la AGB, donde existen meanismos propuestos mediante los uales podr��an generarseneutrones al ritmo requerido para la formai�on de elementos pesados (ver por ejemploLugaro et al. (2003))Todos estos fen�omenos estan intimante ligados on la extensi�on de las zonas onvetivas y,en onseuenia, on el tratamiento que se hae de la onvei�on. Los efetos menionados noson los �unios; existen otros mas evidentes omo, por ejemplo, la prolongai�on de la vida de laestrella ausada por el overshooting al ampliar su n�uleo onvetivo y as�� aumentar la antidadde ombustible disponible en esa etapa.El prop�osito de esta pr�atia es, entones, alular seuenias evolutivas onsiderando difer-entes tratamientos para los proesos de mezla que ourren en los interiores estelares. �Esto nospermitir�a analizar la dependenia, respeto de estos tratamientos, de arater��stias tales omotama~no y abundania de ox��geno del n�uleo dejado por la quema de helio, el per�l qu��mio deeste n�uleo (que omo ya vimos posee gran importania en la astrosismolog��a) o estudiar lagenerai�on de abundanias super�iales del tipo de las observadas en estrellas de arbono.
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Cap��tulo 2C�odigo de Evolui�on Estelar y F��siaConsideradaEn este ap��tulo se presentan las euaiones de la evolui�on estelar y se explia de maneraresumida el tratamiento num�erio mediante el ual fueron resueltas, haiendo espeial �enfasisen las euaiones que gobiernan el ambio qu��mio de las apas de la estrella. Se hae, adem�as,una desripi�on de los ingredientes f��sios onsiderados en el �odigo utilizado para la realizai�onde esta pr�atia y, por �ultimo, se da uenta de los �alulos realizados.2.1 Euaiones de la Evolui�on EstelarLos �alulos realizados en este trabajo est�an todos basados en la hip�otesis de simetr��a esf�eria, laual, a la luz a los �exitos que ha tenido en el estudio de la evoluion estelar, puede onsiderarseuna muy buena aproximai�on a diho problema. La imposii�on de diha hip�otesis introdue unagran simpli�ai�on de las euaiones matem�atias que rigen este problema. �Estas euaiones,esritas en la formulai�on lagrangiana (on m y t omo variables independientes) resultan:�r�m = 14�r2� (2.1)�P�m = � Gm4�r4 � 14�r2 �2r�t2 (2.2)�l�m = �nu � �� � P �T�t + Æ� �P�t (2.3)�T�m = � GmT4�r4Pr (2.4)donde las otras antidades que all�� apareen son: el tiempo t, la distania radial al entro dela estrella r(m; t), la luminosidad l(m; t) (de�nida omo el ujo total de energ��a a trav�es deuna apa esf�eria menos el ujo de energ��a debida a los neutrinos), la temperatura T (m; t),la presi�on P (m; t) y las antidades que se obtienen de �estas: la densidad de masa �, �nu laliberai�on de energ��a nulear por unidad de masa y de tiempo, �� la p�erdida de energ��a poremisi�on de neutrinos por unidad de masa y de tiempo, P el alor espe���o a presi�on onstantepor unidad de masa, Æ =  �ln��lnT !P , y r =  �lnT�lnP ! el gradiente adimensional de temperatura.4



Adem�as G es la onstante de gravitai�on universal,  la veloidad de la luz en el va��o y a laonstante de densidad de radiai�on. Vale la pena observar que todas las antidades que hemosmenionado son funiones de T , P , r y de la omposii�on qu��mia de la estrella, la ual est�adesripta por las abundanias en masa Xi, que supondremos onoida por el momento, y uyadesripi�on se har�a mas adelante.De estas uatro euaiones, la primera orresponde a la de�nii�on de m, las dos siguientesrepresentan leyes f��sias bien onoidas, a saber: la euai�on de Euler en simetr��a esf�eria (yesrita en funion de la variables masa m y t omo variables independientes) y la onservai�onde la energ��a. La uarta, por otra parte, est�a relaionada on el transporte de la energ��a ya que�este determina el valor de r. Cuando el transporte es por radiai�on, r debe ser reemplazadopor el gradiente radiativo:rrad = 316�aG �lPmT 4 ; (2.5)donde � es la opaidad radiativa y/o ondutiva. Cuando el transporte de la energ��a es pormedio de fen�omenos de onvei�on, el valor der (su expresi�on funional) depende de la teor��a deonvei�on utilizada. En esta antidad reside una gran fuente de inerteza que est�a relaionadaon los temas desarrollados en esta pr�atia, ya que si bien es ierto que en las regiones m�asinternas de la estrella, debido a la alta densidad, la onvei�on es muy e�iente y r oinideon el valor adiab�atio rad (que es onoido), en las regiones m�as externas de la estrella(omo, por ejemplo, en la envoltura de las estrellas que est�an realizando los pulsos t�ermiosen la AGB) �esto no es ierto, ya que hay un grado apreiable de superadiabatiidad, pues loselementos de masa pierden antidades apreiables de alor en su trayetoria. En estos asosdebe reurrirse a alguna teor��a de onvei�on para obtener r, y es aqu�� donde nos enontramoson una situai�on no resuelta a�un satisfatoriamente en la astrof��sia te�oria. Vale la penamenionar que la inerteza no solo reside en la expresi�on de nabla sino tambi�en en el riteriopara determinar qu�e regiones se enuentran en uno u otro r�egimen de transporte de energ��a.A ontinuai�on, desribimos las ondiiones de borde bajo las uales debe resolverse esteonjunto de euaiones.Condiiones de Borde Centrales: Dado que la densidad debe poseer en el entro de laestrella un valor �nito, entones este punto orresponde al valor r(m=0) = 0. De igual forma,omo las fuentes de luminosidad en el entro de la estrella deben ser �nitas, el ujo neto deenerg��a debe ser ero l = 0, de manera que all�� deben satisfaerse m = 0, l = 0, r = 0.Como las euaiones para la estrutura estelar poseen divergenias en diho punto, onvieneutilizar all�� un desarrollo de potenias. Este desarrollo nos lleva a expresiones: (ver por ejemploKippenhahn and Weigert (1990))r =  34��!13 m 13 (2.6)l = (�nu � �� + �grav)m (2.7)dPdm = � G4� �4��3 � 43 m 23 (2.8)y por �ultimo la euai�on para el gradiente de temperaturas depender�a de si estamos en elaso radiativo o en el aso onvetivo (la ual en esta regi�on de la estrella puede tratarseperfetamente en la aproximai�on adiab�atia). Las expresiones resultan:T 4 � T4 = � 12a � 34�� 23 �(�nu � �� + �grav)� 43m 42 (Caso Radiativo) (2.9)5



lnT � lnT = � �6 13!G(rad)� 43P m 23 (Caso Convetivo) (2.10)Condiiones de Borde Super�iales: Para obtener las euaiones de borde super�iales loque se hae es imponer que las soluiones del interior se ajusten suavemente on las soluionesdel problema en la atm�osfera estelar. De manera que nuestro inter�es reside en onoer elomportamiento de las antidades termodi�amias en el fondo de la atm�osfera. Claramente all��se tiene: Mat � M , rat � R, lat � L. Falta, entones, obtener los valores de P y T. Laresolui�on de este problema puede realizarse (a �n de obtener ondiiones de borde apropiadaspara el interior estelar) mediante la aproximai�on de atm�osfera gris de Eddington; en ella:T 4 = 34 � L4��R2� (� + 23) (2.11)y la estrati�ai�on de la presi�on esta dada por:drdP = �R2=GM (2.12)on P = Prad en el borde externo de la atm�osfera (i.e. � = 0)Como el borde de la estrella orresponde a T = Tef entones en esta aproximai�on el bordequeda araterizado por � = 23 . Luego integrando la expresi�on de P desde � = 0 a � = 23 onL,M y R onstantes se llega a expresiones T = Tef (L;R) y P = P (R;L) para el fondo de laatm�osfera. Ourre que, por razones relaionadas on el heho de que en el fondo de la atm�osferala situai�on no es todav��a aquella arater��stia de los interiores estelares, es preferible realizarel ajuste de la solui�on interior on la exterior no en el fondo de la atm�osfera sino m�as adentro,por ejemplo (omo se aonseja en Kippenhahn et al. (1967)) en 0; 97M . Denominaremos onmf a la ubiaion en masa donde se realiza este ajuste. Para obtener, entones, las ondiionesque deben umplir las antidades termodin�amias en diho punto lo que se hae es integrarlas euaiones del interior estelar aprovehando que en esta regi�on L � te. �Esto nos permitetratar solo on un sistema de euaiones ordinarias, el ual puede ser f�ailmente resuelto (porejemplo mediante un m�etodo de Runge-Kutta-Felberg). La integrai�on de estas euaiones enfuni�on de los par�ametros Tef y L (siempre pensando que la omposii�on qu��mia (Xi(m) esonoida) de�ne los valores de las antidades termodin�amias en el punto mf . Estas relaionespueden esribirse, esquem�atiamente, omo:0 = B1(Lf ; Pf ; Tf) (2.13)0 = B2(rf ; Pf ; Tf) (2.14)Lamentablemente las expresiones de B1 y B2 no pueden ser obtenidas anal��tiamente. Y, si bienpodr��an alularse num�eriamente para ada par de valores R y L (que son los par�ametros libreson los que desribimos la solui�on de la atm�osfera), lo que se hae es aproximarlas linealmenteen una regi�on de R y L onsistente on el valor �nal del modelo.Composii�on qu��mia : Un punto importante en los an�alisis realizados en esta pr�atiaest�a en los ambios qu��mios que se produen en el interior de la estrella.A grandes rasgos, los ambios en la omposii�on qu��mia de las apas de la estrella se debena dos motivos: por un lado, la ourrenia de reaiones nuleares, las uales onvierten unoselementos en otros dentro de la misma apa y, por otro lado, se tienen los fen�omenos de mezla,los uales produen un aoplamiento entre los ambios qu��mios de las diferentes apas. Es6



deir, si denominamos on ni al n�umero de part��ulas de una espeie nulear i, el ambio de nien diha apa puede esribirse:�ni�t =  �ni�t !nulear +  �ni�t !mezla ; i = 1; ::::::; I (2.15)(I es el n�umero de espeies qu��mias)Vemos que en ada apa se tienen I euaiones difereniales aopladas, las uales a su vezest�an aopladas on las euaiones de las apas veinas por el t�ermino de mezla. Los ambiosdebidos a la mezla se deben a diferentes proesos que ourren en la estrella; omo son: laonvei�on |donde entra en juego la onsiderai�on o no del overshooting me�anio|, lasinestabilidades vibraionales que surgen al satisfaerse el riterio de Ledoux y no satisfaerse elriterio de Shwarzshild (fenomeno usualmente denominado semionvei�on), el overshootinginduido (tambien denominado semionvei�on, aunque orresponde a un proeso muy diferentedel anterior), la difusi�on miros�opia y la inestabilidad de Rayleigh-Taylor (fen�omenos de salt-�nger) (ver Kippenhahn and Weigert (1990) y Castellani et al. (1985) para una desripi�on deestos proesos).Analiemos el primero de los t�erminos de la euai�on de ambio qu��mio. Cada espeienulear puede ser reada y destru��da por una serie de reaiones nuleares on otras espeiespresentes en la apa onsiderada. Si anotamos on hv�iij a la tasa de reaiones nuleares porpar de part��ulas entre las espeies i y j y anotemos por hv�ikm a la tasa de reaiones entre lasespeies k y m que produen part��ulas i, entones tenemos que el t�ermino de las variaionesdebidas a reaiones nuleares puede esribirse: �ni�t !nu = �Xj hv�iijninj +Xk;mhv�ikmnknm (2.16)El segundo t�ermino que aparee en la euai�on 2.15 orresponde a los ambios qu��mios quepueden ourrir en la apa analizada debido a alguno de los fen�omenos de mezla menionadosm�as arriba (onvei�on, et). Todos los fen�omenos de mezla pueden modelarse omo proesosde difusi�on de la omposii�on qu��mia, lo que dentro de la hip�otesis de simetr��a esf�eria impliaproponer para ada proeso de mezla, una euai�on: �ni�t !mezlal = 1r2 ��r  r2Dmezlal �ni�r ! (2.17)donde Dmezlal representa el oe�iente de difusi�on apropiado para desribir el proeso demezla \l". Ahora, si m�as de un proeso de mezla est�a atuando en simult�aneo en la mismaapa, graias a la linealidad de las euaiones, es posible de�nir un �unio valor efetivo Dtotalomo sigue:Xm 1r2 ��r  r2Dmezlam �ni�r ! = 1r2 ��r 0BBBB�r2Xm (Dmezlam)| {z }Dtotal �ni�r 1CCCCA (2.18)Este tratamiento es muho m�as realista que la suposii�on de mezla instant�anea y permitela determinai�on de per�les qu��mios onsistentes que dan lugar a un orreto an�alisis de laspropiedades observadas de diversos tipos de estrellas. El tratamiento num�erio que se hae dela omposii�on qu��mia ser�a desripto en la pr�oxima sei�on.7



2.2 Detalles Num�erios del C�odigo de Evolui�onEl �odigo de evolui�on estelar mediante el ual se obtuvieron los modelos analizados en estapr�atia es el LPCODE, el ual ha sido desarrollado integramente en la Faultad de CieniasAstron�omias y Geof��sias de La Plata. Este �odigo en su forma atual ha sido empleado porAlthaus et al. (2003) para alular modelos detallados de enanas blanas, a �n de utilizarlospara el estudio de las propiedades pulsaionales de estas estrellas.Diho �odigo, a grandes rasgos, est�a basado en el m�etodo desripto por Kippenhahn et al.(1967), el ual se basa, para integrar las euaiones del interior, en un esquema de tipo Henyey,totalmente impl��ito, lo que da una mayor estabilidad num�eria. De igual forma, las variablesutilizadas por el LPCODE no son las menionadas en la desripi�on de las euaiones de estru-tura, sino otras que permiten una mayor estabilidad. Los ambios de variables implementadosen el LPCODE son:� = ln (1�mr=M�) (2.19)� = lnT=To To � 106 K (2.20)p = lnP=Po Po � 1015 din m�2 (2.21)x = ln r=ro ro � 1010 m (2.22)� = l=�Lo Lo � 1033 erg s�1: (2.23)de manera que la variable independiente utilizada en el �odigo no es ya m sino � y lasvariables dependientes son los logaritmos de las antidades �sias relevantes, salvo en el asode la luminosidad en la ual el tama~no de � es ontrolado mediante la antidad �, la ual sereajusta automatiamente para mantener a � por debajo de 10. Esta diferenia en el trato dela luminosidad reside en que debe permitirse a diha antidad tomar valores negativos, pues elgradiente de temperatura puede ser negativo y, por lo tanto, puede apareer un ujo neto deenerg��a haia el interior de la estrella. Esta situai�on suele ourrir en los interiores estelares,tanto debido al enfriamiento por neutrinos omo uando sueden ombustiones violentas enalgunas apas de la estrella (omo aquellas que dan lugar a los pulsos t�ermios del �nal de laAGB).Desripi�on del Metodo de Diferenias Finitas: Las euaiones 2.1, 2.2, 2.3, 2.4 seresuelven mediante un esquema de diferenias �nitas; la expresi�on que toman estas euaionesen las variables x,p, �, �,  de�nidas m�as arriba es, en las unidades elegidas [CGS℄:Gj1 = pj+1 � pj � (�j+1 � �j) 530:98M2? (1� e�j+1=2) e(��p�4x)j+1=2 (2.24)Gj2 = xj+1 � xj � (�j+1 � �j) 79:57M2? e(��3x)j+1=2�j+1=2 (2.25)Gj3 = lj+1�lj+(�j+1��j)M?��1 e�j+1=2 �(�j+1=2 � �(0)j+1=2)�rj+1=2ad (pj+1=2 � p(0)j+1=2)�(2.26)Gj4 = %rad: = �j+1 � �j � (�j+1 � �j)M? �j+1=2�lj+1=2 e(��j+1=2�4(xj+1=2+�j+1=2))&onv: = �j+1 � �j � (�j+1 � �j)M?2 530; 98 (1� e�j+1=2) e(��4x�p)j+1=2 rj+1=2onvdonde j = 1; :::; N � 2. 8



Observar que estas euaiones no valen para la apa N � 1 pues, esta apa, involura ala apa N donde las euaiones de estrutura divergen y deben ser tratadas de otra manera .Podemos esribirlas entones, de manera esquem�atia, omo:Gji (lj; pj; �j; xj; lj+1; pj+1; �j+1; xj+1) = 0 i = 1; 2; 3; 4 y j = 1; 2; :::; N � 2 (2.27)Este sistema se ompleta on las expresiones en diferenias �nitas de las 4 ondiiones deborde en el entro que relaionar�an las in�ognitas de las apas N y N�1 y por las 2 ondiionesde borde en el punto mf (que introduen dos relaiones entre las in�ognitas de la apa 1). Estasexpresiones pueden representarse omo:Ci(pN�1; �N�1; xN�1; lN�1; pN ; �N) = 0 i = 1; 2; 3; 4 (ya que xN = 0 y lN = 0) (2.28)Bi(l1; p1; �1; x1) = 0 i = 1; 2 (2.29)Una vez de�nidas todas las euaiones de nuestro sistema, el ual onsiste en 4N � 2euaiones on 4N�2 in�ognitas, podemos proeder a enontrar los valores de p, l, �, r en adaapa de la estrella. Para ello se realiza una aproximai�on lineal de las expresiones funionalesGji , Bi, Ci alrededor de los valores de las antidades p0, l0,�0, r0 orrespondientes al modeloestelar omputado en el paso previo; es deir, planteamos:�Bi�l1 Æl1 + �Bi�p1 Æp1 + �Bi�x1 Æx1 + �Bi��1 Æ�1 = �Bi i = 1; 2 (2.30)�Gji�lj Ælj + �Gji�pj Æpj + �Gji�xj Æxj + �Gji��j Æ�j + �Gji�lj+1 Ælj+1 (2.31)+ �Gji�pj+1 Æpj+1 + �Gji�xj+1 Æxj+1 + �Gji��j+1 Æ�j+1 = �Gji i=1,2,3,4 y j=1,2,...,N-2�Ci�lj Ælj + �Ci�pj Æpj + �Ci�xj Æxj + �Ci��j Æ�j (2.32)+ �Ci�pj+1 Æpj+1 + �Ci��j+1 Æ�j+1 = �Ci i = 1; 2; 3; 4que es el sistema de euaiones lineales que debemos resolver para enontrar las orre-iones a las antidades p, l, �, r en ada apa de la estrella. Este sistema puede esribirsematriialmente omo:
H �

26666666666666664
Æl1Æp1Æx1Æ�1:::ÆpNÆ�N

37777777777777775 =
266666666666666666666666664

B1B2:::Gji:::C1C2C3C4

377777777777777777777777775
(2.33)
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donde, dado que las euaiones para ada apa (j) involuran antidades en esa apa (j) yen la veina (j + 1), la matriz H posee la siguiente forma por bloques:2666666666666666666666666666666666666666666666664

s s s ss s s s� � � � � � � �� � � � � � � �� � � � � � � �� � � � � � � �� � � � � � � �� � � � � � � �� � � � � � � �� � � � � � � �: : :: : :: : :: : :� � � � � � � �� � � � � � � �� � � � � � � �� � � � � � � �                    

3777777777777777777777777777777777777777777777775Las dos primeras �las orresponden a las expresiones de B1 y B2 mientras que las �ultimasuatro orresponden a las ondiiones de borde en el entro de la estrella C1, C2, C3, C4. Estaforma por bloques es explotada a la hora de busar la solui�on del sistema.La resolui�on del sistema de euaiones linealizado proede de manera iterativa orrigiendoen ada iterai�on i las antidades obtenidas hasta alanzar la preisi�on deseaday(i)k = y(i�1)k + Æy(i�1)k (2.34)Vale la pena menionar que en el �odigo utilizado diho esquema iterativo se aplia sobrelas diferenias de las antidades f��sias (luminosidad, presi�on, radio y temperatura) entre elmodelo alulado y el modelo anterior. �Esto es a �n de mejorar la estabilidad del m�etodo,ya que permite evitar los errores de redondeo que surgir��an de la resta de dos antidades muysimilares (espeialmente en la euai�on (2.26)) uando �t! 0. De manera que las antidadesiteradas no son �, p, x, �, sino u�, up, ux y ul de�nidas omo sigue:�(n+1) = �(n) + ln (1 + u�) (2.35)p(n+1) = p(n) + ln (1 + up) (2.36)x(n+1) = x(n) + ln (1 + ux) (2.37)l(n+1) = l(n) + ul (2.38)donde n representa el paso temporal. 10



Tratamiento de la Euai�on de Cambio Qu��mio: Como ya se ha menionado,el tratamiento orreto de los ambios qu��mios es fundamental para los objetivos de estapr�atia. Los ambios en la omposii�on qu��mia de una regi�on de la estrella se deben, omofue menionado antes, a dos motivos: las reaiones nuleares y los fen�omenos de mezla.Analiemos el tratamiento num�erio del primero de estos proesos.Las variables utilizadas en el �odigo para desribir la omposii�on qu��mia son las antidades:Yi = XiAi  � nÆ de partiulasunidad demasa! (2.39)donde Xi es la frai�on en masa del elemento onsiderado y Ai es el peso at�omio de esamisma espeie, introduiendo �ij omo �ij = �=mp < �v >ij los ambios qu��mios debido a lasreaiones nuleares resultan: �Yi�t !nulear = �Xj �ijYiYj +Xk;l �klYkYl i = 1; ::::::; I (2.40)esta euai�on en LPCODE es tratada mediante un esquema impl��ito de diferenias �nitas(M�etodo de Arnett y Truran (1969)), es deir, se propone:Y (n+1)i � Y (n)i�t = �Xj �ijY (n+1)i Y (n+1)j +Xk;l �klY (n+1)k Y (n+1)l (2.41)donde utilizando Y (n+1)i = Y (n)i +�Y y aproximando a primer orden los produtosY (n+1)i Y (n+1)j = Y (n+1)i Y (n)j + Y (n)i Y (n+1)j � Y (n)i Y (n)j +O(�Y 2) (2.42)se obtiene el siguiente sistema de euaiones algebraias para los ambios qu��mios porreaiones nuleares:Y (n+1)i � Y (n)i�t = �0�Xj �ijY (n+1)i Y (n)j + Y (n)i Y (n+1)j � Y (n)i Y (n)j 1A++0�Xk;l �klY (n+1)k Y (n)l + Y (n)k Y (n+1)l � Y (n)k Y (n)l 1A+O(�Y 2); (2.43)para i = 1; ::::::; Iel ual puede ser esrito de manera ompata utilizando la siguiente notaion vetorial (quenos ser�a �util m�as adelante):0� ~Y n+1 � ~Y n�t 1Anu = � � ~Y n+1 + ~� (2.44)donde � es una matriz de I � I (on I el n�umero total de espeies nuleares onsideradas)y � un vetor olumna de dimensi�on I uyos elementos involuran a las abundanias (Y (n)i ) ylas tasas de las reaiones nuleares en el paso previo (i.e. a tiempo tn) (observar que en todasestas euaiones los supra��ndies denotan el paso temporal de la integrai�on).11



Falta analizar el tratamiento de los ambios qu��mios que se produen por la ourrenia deproesos de mezla entre las apas de la estrella. La ai�on de los proesos de mezla fueronalulados en esta pr�atia en dos aproximaiones diferentes. Una es la llamada aproximai�onde mezla instant�anea. En �esta se supone que la mezla es muy e�iente en toda la zonaonvetiva y, en onseuenia, omo las esalas de tiempo de los fen�omenos de onvei�on sonmuho menores que las esalas de tiempo asoiadas a la quema nulear, se supone a la regi�ononvetiva omo una regi�on qu��miamente homog�enea. En esta aproximai�on, la omposii�onqu��mia de diha regi�on se alula haiendo un promedio de las omposiiones qu��mias detodas las apas involuradas. Num�eriamente, �esto en el programa se realiza onsiderando paratoda la apa onvetiva una olei�on de tasas efetivas de reaiones nuleares las uales sealulan omo:�ijef = 1MZC ZMZC �ij dm (2.45)de modo que los ambios qu��mios es esas apas se obtienen mediante�Yi�t = �Xj �ijefYiYj +Xk;l �klefYkYl i = 1; ::::::; I (2.46)Sin embargo, bajo iertas ondiiones en que la esala de tiempo evolutivo se ve reduidaonsiderablemente, la aproximai�on de mezla instant�anea no resulta adeuada. Vale la penadestaar que tales situaiones ourren en los interiores estelares; tal es el aso de los pulsost�ermios al �nal de la AGB. Inluso este problema puede presentarse en situaiones normalespara determinados elementos uyas esalas de tiempo para la quema son muy ortas (de maneraque son quemados antes de llegar a ser reditribuidos en toda la apa onvetiva), omo es el asodel deuterio o los neutrones durante los fen�omenos de dredge up en los pulsos t�ermios, para losuales la aproximai�on de mezla instant�anea no resulta adeuada. Por ello, en la mayor��a de los�alulos realizados para esta pr�atia, la aproximai�on utilizada no es la de mezla instant�aneasino que se resuelve el problema dependiente del tiempo para los ambios qu��mios. �Estose realiza modelando a los proesos de mezla omo proesos difusivos. Espe���amente seonsidera:0�d~Ydt 1A = 0��~Y�t 1Anu + ��Mr 24(4�r2�)2D �~Y�Mr35 (2.47)donde el primer t�ermino de la dereha tiene en uenta los ambios debidos a las reaionesnuleares y el segundo los ambios por proesos de mezla. Aqu��, ~Y es el vetor olumnaformado por las fraiones n�umero de las espeies (Yi) nuleares onsideradas y D es el valorefetivo, del oe�iente de difusi�on, neesario para tener en uenta todos los fen�omenos demezla, ya sea onvei�on, semionvei�on, inestabilidades de Rayleigh Taylor (salt-�ngers) uovershooting. En el LPCODE el tratamiento num�erio de esta euai�on se realiza mediante unesquema impl��ito similar al desripto para el t�ermino de reaiones nuleares, solo que ahoraadem�as de onsiderar ese t�ermino se realiza un desarrollo en diferenias �nitas de la euaionde difusi�on, la ual puede ser aproximada, omo se desribe en Serenelli (2002), por:8<: ��Mr 24(4�r2�)2D �~Y�Mr 359=;n+1j � A~Y n+1j�1 + B~Y n+1j + C~Y n+1j+1 (2.48)12



donde los sub��ndies, a diferenia de lo que ourr��a en las euaiones anteriores, aqu�� indianla apa de la estrella. Las matries A, B y C son m�ultiplos de la identidad de dimensi�on I � Iuyos elementos diagonales est�an dados poraii = (4�)2(�2r4D)j�1=2(mj�1=2 �mj+1=2)(mj�1 �mj) (2.49)ii = (4�)2(�2r4D)j+1=2(mj�1=2 �mj+1=2)(mj �mj+1) (2.50)bii = �(aii + ii): (2.51)en todos los asos un +1/2 (-1/2) en el sub��ndie denota que la antidad es evaluada en elpunto medio entre la apa j y la apa j + 1 (j � 1). Es interesante notar que aqu�� se realizaun tratamiento simult�aneo de los ambios qu��mios por reaiones nuleares y por proesosde difusi�on. Las expresiones anteriores son v�alidas en todas las apas de la estrella salvo enlos bordes. All��, haiendo uso de la ondii�on de ontorno de ujo de masa nulo se obtienenlas euaiones que ierran el sistema de euaiones. De manera que, oloando todas estaseuaiones junto a las anteriores y junto a aquellas asoiadas a los ambios qu��mios por rea-iones nuleares, se obtiene el sistema de euaiones a resolver, el ual puede representarseesquematiamente por:0BBBBBBBBBBBBBBBBBB�
F1 C2A1 F2 C3A2 F3 C4. . . . . . . . .. . . . . . . . .. . . . . . . . .AJ�3 FJ�2 CJ�1AJ�2 FJ�1 CJAJ�1 FJ

1CCCCCCCCCCCCCCCCCCA
0BBBBBBBBBBBBBBBBBBB�
~Y n+11~Y n+12~Y n+13.........~Y n+1J�2~Y n+1J�1~Y n+1J

1CCCCCCCCCCCCCCCCCCCA =
0BBBBBBBBBBBBBBBBBBB�

~M1~M2~M3.........~MJ�2~MJ�1~MJ
1CCCCCCCCCCCCCCCCCCCA (2.52)

Donde Fj y ~Mj, en esta matriz, estan de�nidas omo Fj = T �1j +�j�Bj y ~Mj = ~�j+ ~Y nj =�t,donde ~�j y �j son aquellas antidades que apareen en la euai�on 2.44 para los ambios porreaiones nuleares (en este aso en la apa j). La matriz T �1j es un m�ultiplo de la identidad(tambi�en de N �N).Por �ultimo, vale la pena menionar que los ambios qu��mios en el LPCODE no son tratadosde una manera totalmente onsistente on los ambios en la estrutura estelar, ya que laseuaiones de ambio qu��mio no son resueltas en simult�aneo on las euai�ones de estruturasino que la omposii�on qu��mia es obtenida antes de resolverlas. Si bien un tratamientoonsistente ser��a deseable esto no es neesario si el paso temporal se mantiene su�ientementepeque~no omo para que los ambios en las variables de estrutura no sean muy grandes entrepaso y paso. Este ontrol se realiza en el �odigo de evolui�on pidiendo que los ambios en T , P ,r, l de un modelo a otro se mantengan debajo de determinados valores �jados on anterioridad.13



2.3 F��sia ConstitutivaEl LPCODE utiliza opaidades radiativas OPAL las uales son las opaidades m�as nuevasdisponibles y pueden dar uenta de un amplio rango de metaliidades. Estas opaidades seompletan on las opaidades moleulares de Alexander and Ferguson (1994) para bajas tem-peraturas. A bajas temperaturas la euai�on de estado utilizada por el LPCODE tiene enuenta el fen�omeno de ionizai�on parial (lo ual se realiza onsiderando una mezla de helio ehidr�ogeno) y de la presi�on de radiai�on. La euai�on de estado para el r�egimen de alta densi-dades tiene en uenta los fen�omenos de degenerai�on eletr�onia e interaiones oulombianas.La emisi�on de neutrinos es tenida en uenta siguiendo a Itoh et al. La red de reaiones nule-ares que utiliza atualmente el LPCODE da uenta expl��itamente de 16 elemento qu��mios yonsidera las siguientes reaiones nuleares para desribir los proesos de quema de H y He (yel enendido del C):Para la quema de hidr�ogeno:p+ p! 2H + e+ + � p+ p+ e� ! 2H + �2H + p! 3He +  3He + 3He! � + 2p3He + �! 7Be +  3He + p! 4He + 7Be + e� ! 7Li + � 7Li + p! 2�7Be + p! 2� 12C + p! 13C + e+ + �13C + p! 14N +  14N + p! 15N + e+ + �15N + p! 12C + � 15N + p! 16O + 16O + p! 17O + e+ + � 17O + p! 18O + e+ + �17O + p! 14N + � 18O + p! 15N + �18O + p! 19F +  19F + p! 16O + �19F + p! 20Ne + Para la quema de helio:3�! 12C +  12C + �! 16O + 13C + �! 16O + n 14N + �! 18O + e+ + �15N + �! 19F +  16O + �! 20Ne + 17O + �! 20Ne + p 18O + �! 22Ne + 20Ne + �! 24Mg +  22Ne + �! 25Mg + n22Ne + �! 26Mg + Y las reaiones para el enendido de arbono:12C + 12C! 20Ne + � 12C + 12C! 24Mg + y las tasas de reaiones nuleares son las de Caughlan y Fowler (1988) salvo por lasreaiones 15N(p; )16O, 15N(p; �)12C, 18O(p; �)15N, 18O(p; )19F, 12C(�; )16O, 16O(�; )20Ne,13C(�; n)16O, 18O(�; )22Ne, 22Ne(�; n)25Mg y 22Ne(�; )26Mg, las uales orresponden a lasdadas por Angulo et al. (1999). Espeialmente, vale la pena menionar que la tasa para lareai�on 12C(�; )16O dada por Angulo et al. es aproximadamente el doble de la de Caughlan yFowler. �Esto tiene implianias diretas respeto de lo analizado en esta pr�atia. Esta reai�on,que ourre durante la quema de He, se vuelve espeialmente importante uando la abundaniade He disminuye y modela la propori�on de 12C y 16 que poseer�a el n�uleo degenerado que dar�alugar a la enana blana. 14



El poseer una red detallada de reaiones nuleares permite un seguimiento de las abun-danias de subprodutos los uales pueden dar lugar a rasgos observables en la estrella. Es-pe���amente, durante la etapa de los pulsos t�ermios, la ombinai�on de �esto on la utilizai�onde un esquema de mezla no instant�anea permite un seguimiento de los ambios qu��mios queall�� ourren omo aquellos que dan lugar a la formai�on de dep�ositos de 13C y 14N (denomi-nados pokets), generai�on de neutrones (espeialmete interesantes ya que estan relaionadoson la nuleos��ntesis de elementos pesados mediate proesos lentos de aptura de neutrones) ola generai�on de 7Li.Overshooting: El riterio usualmente utilizado para determinar la extensiones de lasregiones onvetivas del modelo estelar es el riterio de estabilidad de Shwarzshild. Esteriterio surge de omparar el peso y la fuerza de empuje sobre un elemento de masa que esdesplazado de su posii�on de equilibrio. Como onseuenia de estar basado en una ondii�onsobre la aelerai�on del elemento de masa, no tiene en uenta los efetos de la ineria. Ourreque, uando los elementos de masa en movimiento durante la onvei�on alanzan los bordes dela regi�on de�nida por el riterio de Shwarzshild, poseen aelerai�on nula mas su veloidad esdistinta de ero. Como onseuenia de �esto, los elementos de masa reorrer�an un trayeto fuerade la regi�on onvetiva antes de frenarse. Este fen�omeno es denominado en la literatura omoovershooting (u overshooting me�anio). En las regiones adyaentes a los bordes onvetivosourrir�a, en onseuenia, una mezla adiional a la prediha por el riterio de Shwarzshild.Los �alulos realizados en este trabajo inluyen tanto modelos on overshooting omo sin�el. El tratamiento del overshoting dentro del esquema de mezla no instant�anea se realizasiguiendo el formalismo desarrollado por Herwig et al. (1997), el ual est�a basado en lassimulaiones hidrodin�amias de Freytag et al. (1996). �Esto signi�a la adopi�on de un esquemade overshooting difusivo, el ual es m�as realista que el overshooting que suele implementarseen modelos on mezla instant�anea. Espe���amente, lo que se realiza es la adopi�on de unoe�iente de difusi�on (Dos) dependiente de la profundidad, omo sigue:Dos = D0exp�2 zHv (2.53)y las antidades que all�� apareen son: D0 es el oe�iente de difusi�on en el borde de laregi�on onvetiva (es deir que D0 orresponde al aso de onvei�on), z es la distania radialal l��mite de la zona de onvei�on, Hv = HP f , donde el par�ametro libre f es una medida dela extensi�on de la regi�on de overshooting y HP es la altura de esala de la presi�on en el bordede la regi�on onvetiva. El valor usado de f en este trabajo fue de f = 0; 015, el ual ajustaorretamente el anho observado de la Seuenia Prinipal. El valor de D0 esta dado por:D0 = l� (2.54)donde l = �Hp es la longitud de mezla y � la veloidad de turbulenia. Donde � surge de lateor��a de mezla y el par�ametro libre � se eligi�o omo 1,5.2.4 Detalle de los �alulos realizados y de algunos pro-esos f��sios involuradosPara la realizai�on de esta pr�atia, se sigui�o la evolui�on de las estrellas desde la ZAMShasta la etapa de los pulsos t�ermios, donde se alularon de 4 a 14 pulsos seg�un la estrella.15



Esta �ultima etapa ourre al �nal de la AGB debido a que la apa que est�a quemando He sevuelve demasiado delgada y, en onseuenia (ver Kippenhahn and Weigert (1990) para unadesripi�on detallada de este meanismo), la liberai�on de energ��a en diha apa produe unaumento de la temperatura (lo que, a su vez, produe un aumento en la tasa de liberai�on deenerg��a). Es por �esto que la apa de quema de He se vuelve inestable. Finalmente, la expansi�onproduida por el aumento de temperatura termina on la inestabilidad y la apa de quema dehelio ontin�ua una quema estable hasta que el proeso se repite nuevamente.Los �alulos que se realizaron involuran modelos de 2,7 - 4 - 5 - 6 - 6,5 M� onsiderandoen �estos a las regiones onvetivas on y sin overshooting. �Esto nos permite haer un an�alisisdetallado de los efetos del overshooting sobre la evolui�on de la estrella. Este efeto no soloaltera sensiblemente la evolui�on estelar sino que produe onseuenias observaionales. Enpartiular, podemos menionar que los tiempos de vida en las diferentes etapas se ven modi-�ados. Esto �ultimo ha sido utilizado por algunos autores (Straniero et al. (2003)) mediantela omparai�on on las abundanias estelares en las distintas regiones del los diagramas olormagnitud para inferir que deben existir dentro de la estrella fen�omenos de mezla extra a lospredihos por el riterio de Shwarzshild. Otras arater��stias observaionales relaionadas alos proesos de mezla surgen de los fen�omenos de 1er, 2do y 3er Dredge Up omo as�� tambi�endel denominado Hot Bottom Burning. Menionaremos a ontinuai�on las arater��stias prin-ipales de �estos meanismos (para una expliai�on detallada de los mismos referimos al letora Iben and Renzini (1983) y Kippenhahn and Weigert (1990)):� El primer dredge up es un proeso que ourre en todas las estrellas luego del agotamientodel H entral justo antes del enendido de la quema de He en el entro. Entones se generauna envoltura onvetiva que penetra hasta regiones de la estrella donde hay material quefue proesado por la quema de H.� El segundo dredge up, a diferenia del primero, no ourre en todas las estrellas sinosolo en aquellas m�as masivas (la masa l��mite para la ourrenia de este proeso dependedel tratamiento de la onvei�on adoptado). Este fen�omeno suede uando la estrellaasiende por la AGB y se ha apagado la apa que quemaba H en He. Entones, porsegunda vez se genera una envoltura onvetiva apaz de llevar a la super�ie los residuosde las reaiones nuleares en el interior.� El terer dredge up es, al igual que los anteriores, un meanismo por el ual se puedetransportar los residuos nuleares de las apas m�as internas de la estrella a la super�ie(donde, diho sea de paso, pueden observarse). A diferenia de los dos anteriores, sumeanismo es m�as deliado ya que involura las extensiones de dos zonas onvetivas dela estrella: una la envoltura onvetiva y la otra, una regi�on onvetiva de muy ortadurai�on que ourre durante los pulsos t�ermios en el m�aximo de la luminosidad del He.Debido a �esto, su existenia es totalmente dependiente del tratamiento que se haga de laonvei�on y ha sido propuesto, junto al hot bottom burning, y en favor de la existenia deovershooting, omo un meanismo por medio del ual expliar las abundanias inusualesde arbono que se observan en estrellas de masas demasiado bajas (ver por ejemplo elart��ulo de Herwig et al. (1999)).� El hot bottom burning (HBB) es un proeso que ompite on el anterior y esenial en ladeterminai�on de la abundania de arbono de las estrellas de la AGB. A diferenia delterer dredge up, que tiende a aumentar la abundania de arbono, el HBB tiende a dis-minuir su abundania, de manera que la abundania super�ial de arbono real surge omo16



onseuenia de la interai�on de estos dos fen�omenos. El HBB ourre luego de los pulsost�ermios durante una fase relativamente lenta uando la base de la envoltura onvetivaalanza regiones su�ientemente profundas y alientes omo para que en ellas ourra laquema de hidr�ogeno, transfomando en onseuenia asi todo el arbono disponible ennitr�ogeno (�esto ourre v��a las reaiones 12C + p! 13C + e++�; 13C + p! 14N + , porlo que un rasgo distintivo de este proeso es que la relai�on 12C=13C disminuye). Clara-mente, omo la profundidad que alanza la envoltura onvetiva depende fuertemente dela intensidad del overshooting, este fen�omeno es altamente dependiente del tratamientode la mezlaAdem�as de los �alulos menionados se realizaron algunas seuenias evolutivas m�as brevespara estrellas de 2,7 - 5 - 6,5, desde la ZAMS hasta el �n de la etapa de quema de helio en elentro de la estrella, mediante un esquema de mezla instant�anea a �n de analizar los efetos deesta hip�otesis simpli�atoria (ampliamente usada en modelos de evolui�on estelar) sobre dihasetapas. En partiular, omo ya se menion�o, �esto resulta interesante en lo relativo a aquellasespeies qu��mias omo el deuterio uya quema ourre en tiempos su�ientemente r�apidos omopara ser omparables a los tiempos de onvei�on. No se realizaron �alulos on el esquema demezla instant�anea para etapas posteriores a la quema de He, en espeial en los pulsos t�ermiosdel �nal de la AGB, porque diha hip�otesis no es aeptable en esas etapas.Cabe destaar que ada evolui�on ompleta (inluyendo la etapa de los pulsos t�ermios)involura el �alulo de 60000-90000 modelos estelares en los asos en que se onsider�o el over-shooting y de 30000-40000 modelos, aproximadamente, uando �este no fue onsiderado. En laetapa de los pulsos t�ermios, que es la que realmente onlleva el �alulo de tantos modelos (puesel paso de tiempo puede llegar a ser de meses e inluso d��as) para poder alanzar la preisi�ondeseada, los modelos onsisten de 1500-2000 apas, por lo que los �alulos en esta etapa resul-tan partiularmente ompliados y lentos. Aqu�� se hae evidente la utilidad de las variablesdesriptas en las euaiones (2.35-2.38). Pues al ser el paso de tiempo tan peque~no (�t ! 0)el �alulo de las derivadas temporales en la euai�on 2.36 impliar��a la resta de antidadesmuy similares (�j � �(0)j y pj � p(0)j), lo que llevar��a a errores de redondeo que di�ultar��anenormemente la onvergenia. Creemos interesante notar que en dihas etapas la luminosidadse eleva a valores enormes (L� 107 L�) en una regi�on muy peque~na (de un �m � 0:005M�)de la estrella y es lo que vuelve neesario un gran aumento en el n�umero de apas on las quese modela la estrella.Los modelos iniiales en la ZAMS fueron obtenidos mediante el m�etodo de shooting (Clayton(1968)) el ual es aeptable para esta etapa de la estrella y posee la ventaja de no depender deun modelo previo, omo es el aso del m�etodo de Henyey. Para todos los modelos utilizados,las abundanias iniiales elegidas fueron de tipo solar, mas espe���amente: X = 0:705; Y =0:275; Z = 0:02Por �ultimo, es importante menionar que durante la AGB no se tuvieron en uenta los pro-esos de p�erdida de masa. �Esto es poo realista ya que la estrella sufre en diha etapa proesosde p�erdida de masa bastante importantes (por ejemplo Bloeker (1995)). Estos proesos, deheho, son los que llevan a la �nalizai�on de la etapa de los pulsos t�ermios. A pesar de �estopara el �n perseguido en esta pr�atia, estudiar los efetos prinipales de utilizar diferentesesquemas para los fen�omenos de mezla, puede ser obviado.
17



Cap��tulo 3Resultados Obtenidos
3.1 Mezla Difusiva ontra Mezla Instant�aneaEn esta sei�on se desribir�an los resultados obtenidos al realizar �alulos evolutivos on laaproximai�on de mezla instant�anea y on el esquema de mezla difusiva dependiente deltiempo. Cabe aqu�� destaar que en ninguno de los dos onjuntos de modelos se tuvo en uentael overshooting.Como se observa en la �gura 3.1, lo primero que podemos menionar es que el esquemade mezla qu��mia adoptado no produe alteraiones importantes en la urva evolutiva delas estrellas en el diagrama de Hertzsprung-Russell (HR). Debe notarse, sin embargo, que�esto puede no ourrir para estrellas de mayor masa omo las estudiadas por Ventura et al.(1998), quienes enuentran diferenias apreiables en las urvas evolutivas de modelos onmezla difusiva y on mezla instant�anea. Algo similar ourre on la durai�on de la etapa de
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quema entral de H. En nuestros �alulos (realizados sobre modelos de 2; 7, 5 y 6; 5 M�) lasdiferenias en la durai�on de esta etapa entre ambos grupos de modelos son menores al 1%(siendo mayor la durai�on de esta etapa en aquellos modelos en que onsideran un esquemadifusivo de mezla) y quedan enmasaradas dentro de las inertezas del modelado. �Esto puedeontraponerse a la diferenia de un 4% en la durai�on de esta etapa en modelos de 15 M�enontrada por Ventura et al. (1998) para sendos tipos de mezla. Esta diferenia en losresultados se debe a la mayor temperatura entral que arateriza a las estrellas de mayormasa. En efeto, el meanismo desripto por Ventura et al. (1998) para expliar la difereniade edades opera por enima de los 60 � 106 K. Este meanismo se basa, prinipalmente, enque por enima de diha temperatura el tiempo de vida media del 15N se vuelve omparableal de la onvei�on y en onseuenia falla la aproximai�on de mezla instant�anea produiendosuperabundanias entrales de 15N que llevan a un aumento en la liberai�on de energ��a del iloCNO y en onseuenia a una disminui�on de la vida de esta etapa. A diferenia de lo queourre en los modelos de mayor masa, las temperaturas entrales de nuestros modelos en estaetapa apenas alanzan temperaturas entrales de 30 � 106. Como onseuenia de �esto, a lastemperaturas en que se produe la quema del H la vida media del 15N es todav��a apreiablementemayor que los tiempos de la onvei�on y la aproximai�on de mezla instant�anea sigue siendobuena. Algo muy diferente ourre on las abundanias de elementos on tiempos de vida m�asortos omo lo es el deuterio, el ual s�� posee tiempos omparables a los de la onvei�on. Comopodemos observar el la �gura 3.2 para estos elementos las abundanias derivadas del esquemade mezla instant�anea di�eren de aquellas que se derivan de un esquema mas realista. En este�ultimo aso, debido a la orta vida del deuterio, �este se quema de manera asi loal y por elloel per�l qu��mio no es muy diferente del que se tiene en regiones donde la quema se realiza enondiiones de transporte radiativo. El buen auerdo de los tiempos de vida alulados, omotambi�en el gran auerdo de los reorridos evolutivos que se obtienen, pone de mani�esto quepara estrellas de poa masa la aproximai�on de mezla instant�anea es buena. Sin embargo, loobservado respeto del deuterio hae notar que uando los tiempos de vida de los elementosson omparables a los de la onvei�on debe utilizarse un esquema de mezla dependiente deltiempo si desean obtenerse resultados orretos. �Esto resulta de partiular importania en losfen�omenos de Hot Bottom Burning y de 3er dredge up que ourren durante los pulsos t�ermios,en los uales las esalas de tiempo van de algunos a~nos a deenas de miles de a~nos.Se analiz�o, tambi�en, la inuenia del tratamiento de la mezla qu��mia sobre la etapa dequema entral del He. Cabe destaar que, debido a que esta etapa es muy inestable respetode los fen�omenos de onvei�on, es de esperar que ualquier modi�ai�on en el tratamiento dela mezla lleve a ambios en lo resultados. Se enontr�o en estos �alulos que las temperaturasentrales de ambos onjuntos de modelos eran pr�atiamente iguales (a igual masa), por lo quela durai�on de la quema de helio depend��a, prinipalmente, del tama~no del n�uleo en el que sela realizaba. Las diferenias enontradas en la durai�on de esta etapa fueron bastante mayores(hasta un 6%) que aquellas que se observaban en la quema de H. Esta diferenia, sin embargo,no se debe a la utilizai�on o no de un esquema de mezla realista. La diferenia surge de unainonsistenia en la omparai�on de los modelos. Ya que en aquellos alulados on la mezlainstant�anea no se tienen en uenta efetos de la semionvei�on (derivada del no umplimientodel riterio de Ledoux), el ual resulta apreiable en el borde externo del n�uleo onvetivoen la quema entral de He, mientras que en los modelos de mezla difusiva este efeto s�� fueonsiderado.Para �nalizar esta sei�on, menionemos que el primer dredge up, tal omo se esperaba, noes afetado por la elei�on del esquema para la mezla qu��mia. De igual manera la ourrenia19



4.602e-18

0 0.2 0.4 0.6 0.8 1

X i

mFigura 3.2: Aqu�� se observa el per�l de la abundania del D durante la quema de H en los modelosde 2,7 M� onsiderando esquemas de mezla instant�anea (linea de trazos) y mezla difusiva (lineaontinua).de una vuelta al azul (Blue Loop) de la estella durante la quema entral del helio no fueexperimentada por ninguno de los modelos.3.2 Modelos on y sin overshootingEn esta sei�on se presentan los resultados orrespondientes al an�alisis del efeto de onsiderarla existenia de overshooting en las regiones onvetivas de la estrella. Por laridad, la pre-sentai�on se realiza separando la evolui�on de los modelos en etapas de�nidas arbitrariamente.Para omenzar, menionemos que el reorrido de la estrella en el diagrama HR se ve alteradoonsiderablemente por la existenia de overshooting (omo puede observarse en la �gura 3.3).All��, la diferenia m�as notoria quiz�as, es la aparii�on de una vuelta al azul (blue loop) durantela quema entral de He, de aquellos modelos que inluyen el overshooting, espeialmente en losmodelos de mayor masa (6 y 6,5 M�).3.2.1 Evolui�on durante la Seuenia prinipalUna de las diferenias prinipales entre ambas seuenias de modelos es la diferenia en elanho de la seuenia prinipal, la ual se ensanha en un 32% aproximadamente uando seonsidera overshooting, omo puede verse en la �gura 3.3. Debemos observar, sin embargo,queesta diferenia no es una predii�on de los modelos on overshooting; ya que el par�ametro libref del overshooting es ajustado mediante la imposii�on de que el anho te�orio de la seueniaprinipal se ajuste al valor observado.Ademas de lo rei�en menionado, el overshooting en la regi�on onvetiva entral, produeun aumento del ombustible disponible para la quema de H y en onseuenia tiene aparejadoun aumento de la vida de la estrella en la Seuania Prinipal. En la tabla 3.1 se listan losresultados obtenidos para la durai�on de esta etapa, para los diferentes modelos alulados.All�� puede observase que el aumento de la vida de los modelos en la seuenia prinipal debido20
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Masa del Modelo �NOVH �OVH (�OVH ��NOVH )�NOVH �HeNOV �HeOV (�HeOV ��HeNOV )�HeNOV2,7 M� 405.476 486.578 0.200018 200.043 (�) 162.125 -0.189548 (�)4 M� 146.201 174.998 0.196970 36.69 36.257 -0.0117875 M� 85.244 100.546 0.179505 18.758 17.098 -0.0885236 M� 56.116 65.66 0.170083 11.685 (�) 9.733 -0.166998 (�)6,5 M� 47.229 54.9 0.162424 8.62 7.939 -0.079028Tabla 3.1: Aqu�� �NOVH , �OVH , �HeNOV , �HeOV son las duraiones de la quema de H y de He paralos modelos on overshooting (OV) y sin overshooting (NOV). En todos los asos las edadesestan en millones de a~nos .(�) Debido a que estos modelos experimentaron al �nal de la quema de He una serie de inestabilidades de laregi�on onvetiva entral (onoidas omo breathing pulses (BP)) que llevan a la ingesti�on de material fresoen el n�uleo, estos valores no son muy signi�ativos. En partiular, si se omparan las duraiones de la quemade helio hasta el momento en que la abundania entral es de 0,15 el valor de (�HeOV ��HeNOV )�HeNOV es -0.02916614N/12C resulta, omo puede observarse en la tabla, altamente afetado por la inorporai�ondel overshooting en el tratamiento de la onvei�on. Este oiente resulta 14N/12C>1 en losmodelos on overshooting y 14N/12C<1 en los modelos sin overshooting.Modelo 12C 12C/13C 14N 16O2,7M�(OV) 0.225 10�2 30,29 0.228 10�2 0.913 10�24M� (OV) 0.219 10�2 30,59 0.262 10�2 0.882 10�25M� (OV) 0.214 10�2 29,18 0.269 10�2 0.884 10�26M� (OV) 0.208 10�2 23,06 0.282 10�2 0.876 10�26,5M� (OV) 0.208 10�2 21,65 0.281 10�2 0.878 10�22,7M� (NOV) 0.229 10�2 32,34 0.204 10�2 0.938 10�24M� (NOV) 0.237 10�2 32,07 0.202 10�2 0.931 10�25M� (NOV) 0.237 10�2 31,73 0.202 10�2 0.932 10�26M� (NOV) 0.239 10�2 29,98 0.200 10�2 0.934 10�26,5M� (NOV) 0.237 10�2 29,53 0.200 10�2 0.933 10�2Valores iniiales 0.303 10�2 82,32 0.111 10�2 0.959 10�2Tabla 3.2: Abundanias super�iales despu�es del primer dredge up seg�un se onsiderenfen�omenos de overshooting (modelos (OV)) o no (modelos(NOV)).Debido a que luego de esta etapa, la estrella permaneer�a sin alterar sus abundanias su-per�iales durante toda la quema entral del He y durante la AGB temprana, ser��a posibleutilizar las abundanias observadas para estos tipos de estrellas para analizar la intensidad delovershoting en los interiores estelares.Las abundanias super�iales obtenidas en este trabajo por los modelos sin overshootingoiniden on los menionados por Iben y Renzini (1983). Por otra parte, los modelos onovershooting predien una relai�on 14N/12C>1 que est�a en auerdo on los valores observadospara este tipo de estrellas por Smith et al. (2002). (Vale la pena observar que los valorespresentados en diho trabajo orresponden a estrellas de menor metaliidad ([Fe/H℄�-0,45)que los modelos aqu�� estudiados, por lo que no es de extra~nar que existan diferenias en losvalores absolutos de las abundanias presentadas en diho trabajo y las obtenidas en nuestros�alulosl.) 22



3.2.3 Quema entral del Helio y evolui�on durante la AGB Tem-pranaLa quema entral del helio es espeialmente importante, pues es durante esta etapa que sedetermina omo ser�a la omposii�on qu��mia, la estrati�ai�on y tama~no del n�uleo de la futuraenana blana. Como se ha diho anteriormente, estas arater��stias son importantes, pues deellas dependen tanto las propiedades de enfriamiento omo las propiedades pulsaionales deestas estrellas. Es bien sabido que la omposii�on qu��mia que queda luego de esta etapadepende fuertemente de la ompetenia entre las dos reaiones prinipales que ourren en laregi�on de quema de helio; la 3� que produe arbono y la 12C(�; )16O que transforma arbonoen ox��geno, esta ompetenia est�a naturalmente determinada por el valor adoptado en el �alulopara la tasa de la reai�on 12C(�; )16O que omo fue menionado es altamente inierta. Comopuede verse en Straniero et al. (2003) y Imbriani et al. (2001), la omposii�on (y estrati�ai�on)qu��mia del n�uleo de la estrella al �nalizar esta etapa no solo depende del valor adoptado parala tasa de la reai�on destrutora de arbono sino que depende tambi�en del tratamiento de lamezla onvetiva. En esta sei�on analizaremos los efetos produidos por la adopi�on (o no)de overshooting en las regiones onvetivas de nuestros modelos. Vale menionar que esta etapaes partiularmente ompliada de alular ya que es altamente inestable frente al tratamientonum�erio debido a la alta sensibilidad del 3� a la temperatura. A ausa de �esto, algunos de losmodelos debieron ser alulados m�as de una vez, para evitar iertas inestabilidades durante laquema de helio.Como se ve en la tabla 3.1 la durai�on de esta etapa se altera levemente (de un 2 a un8%) por la onsiderai�on del overshooting en la regi�on onvetiva entral. Por otro lado, seobserva que la ourrenia de otro tipo de fen�omenos, omo el reimiento del n�uleo onvetivosobre el �nal de esta etapa (onoido omo Breathing Pulses), llevan a un aumento notableen la durai�on de este per��odo (omo puede apreiarse en los modelos de 2,7 y 6 M�). Valela pena menionar que, ontra lo que pudiese sospeharse a priori, son los modelos on over-shooting aquellos que permaneen menos tiempo en esta etapa. �Esto se debe a que, si bien losmodelos on overshooting presentan un n�uleo onvetivo de mayor tama~no y en onseueniamayor antidad de ombustible disponible para esta fase, �estos modelos desarrollan tambi�entemperaturas sensiblemente m�as altas lo que lleva, debido a la ya menionada sensibilidad dela reai�on triple alfa a la temperatura, a que �este se onsuma a mayor veloidad aortando ladurai�on de este per��odo.En la tabla 3.3 se detallan las abundanias entrales dejadas por la quema de He. All��, entreotras, puede verse que las abundanias entrales no son afetadas en m�as de 0,04 de frai�onde masa por la onsiderai�on de overshooting. Esta diferenia es la enontrada por Stranieroet al. (2003) para modelos de 3M� on igual tratamiento de la onvei�on. Destaquemos quelos valores obtenidos est�an en auerdo on los enontrados por Imbriani et al. (2001). De igualforma, las abundanias entrales del modelo de 2,7 M�, omo las del modelo de 6 M�, ambossin overshooting, quienes muestran un exeso notorio de ox��geno y un d�e�it de arbono, est�anen auerdo on lo enontrado en el mismo art��ulo. All�� se demuestra que ualquier aumentodel tama~no del n�uleo onvetivo sobre el �nal de la quema entral de helio lleva a abundaniasentrales altas en O16 y bajas en 12C omo onseuenia de que gran antidad del helio esproesado v��a la reai�on 12C(�; )16O.Adem�as de �esto, vale la pena notar que las abundanias entrales en todos los �alulos seenuentran siempre entre los dos onjuntos de valores presentados por Imbriani et al. (2001) paraada masa. Estos valores orresponden a modelos on semionvei�on (overshooting induido)23



Masa 12C (OV) 16O (OV) 12C (NOV) 16O (NOV)2,7 M� 0,23y 0,745 y 0,154z 0,825 z4 M� 0,37 0,606 0,389 0,5865 M� 0,382 0,591 0,418 0,5566 M� 0,388 0,586 0,375 0,66,5 M� 0,382 0,591 0,422 0,55Tabla 3.3: Abundanias Centrales de 12C y 16O luego de la quema de helio para las dos seuen-ias de modelos aluladas en esta pr�atia.y Este modelo experiment�o una reignii�on de la quema entral de helio lo que produjo que gran antidad del12C fuese transformado en 16O. La abundania de estos elementos antes de produirse la reignii�on era de 0,3para el 12C y de 0,592 para el 16O. Cuando fue realulado evitando que ourriese la reignii�on se obtuvieronabundanias de 0,281 para 12C y de 0,694 para 16O.z Tanto la gran abundania entral de 16O y el d�e�it de 12C que presenta este modelo se deben a que, omose ha diho, este modelo experiment�o una serie de inestabilidades sobre el �nal de la quema de He las ualesproduen un aumento del n�uleo onvetivo llevando He haia el entro de la estrella, el ual es proesado engran antidad mediante la reai�on 12C(�; )16O.utilizando alternativamente para la tasa de la reai�on 12C(�; )16O los valores de Caughlany Fowler (1988) y Caughlan (1985) (esta �ultima, aproximadamente, dos vees superior a laprimera). Estas tasas representan, a juiio de los autores, dos valores extremos para dihareai�on. Agreguemos, adem�as, que nuestros �alulos on overshooting, si bien entre ambosonjuntos de valores, resultan m�as pareidos a los que obtienen dihos autores al utilizar latasa de Caughlan (1985). �Esto no es de extra~nar en vista de que el valor utilizado en elLPCODE es el de Angulo et al. (1999) el ual es bastante m�as erano al valor de Caughlan(1985) que al de Caughlan y Fowler (1988). Debe tenerse presente, sin embargo, que omoveremos a ontinuai�on y se demuestra en Straniero et al. (2003), las abundanias entralesde 16O dependen del tratamiento de la onvei�on y por lo tanto a�un tasas muy diferentes de12C(�; )16O pueden llevar a resultados muy similares para las abundanias entrales, seg�un eltratamiento que se haga de la onvei�on.Los per�les qu��mios que quedan luego de la quema de helio se presentan en la �gura 3.4,donde pueden verse para los diez modelos alulados en esta pr�atia justo antes del omienzode la etapa de los pulsos t�ermios. En diha �gura se observa laramente que, si bien lasabundanias entrales no son fuertemente afetadas por la mezla extra del overshooting, algodiferente ourre on la estrati�ai�on. Los modelos on overshooting muestran una fuerte dis-ontinuidad en las abundanias entre las regiones que fueron quemadas en la quema entraldel helio y aquellas donde se produjo la quema del He en apas durante la AGB temprena,mientras que los moldelos que tratan a la regi�on onvetiva simplemente mediante el riteriode estabilidad de Shwarshild desarrollan ambios suaves en las abundanias de 12C y 16O. Ladisontinuidad observada en los modelos on overshooting es similar a aquella que enuentranStraniero et al. (2003) en modelos on semionvei�on. �Esto est�a de auerdo on lo enontradoen diho art��ulo, donde se india que la inorporai�on de un overshooting moderado lleva aper�les similares a los que surgen de la semionvei�on. Sin embargo, vale agregar que lasabundanias entrales de 16O enontradas en nuestro aso (en el modelo de 2,7 M�) son aprox-imadamente 0,1 (en frai�on de masa) inferiores a la del modelo de 3 M� on semionvei�ondesripto en Straniero et al. (2003). El per�l de estrati�ai�on qu��mia del modelo es impor-tante pues, omo ya se ha menionado, este rasgo, propio del modelado, es esperable que deje24



rastros en el espetro de pulsaiones de la enana blana y permita deidir en favor de unos uotros modelos (Althaus et al. (2003)) .
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Figura 3.4: Per�les qu��mios de 10 modelos alulados para 2,7, 4, 5, 6, 6,5 M� on (OV) y sin over-shooting (NOV). Se observa omo la presenia de overshooting en el tratamiento del borde onvetivoprodue una disontinuidad marada en las abundanias qu��mias. Adem�as, se observa en los modelosde 2,7 y 6 M� (NOV) el efeto de las inestabilidades del n�uleo onvetivo sobre el �nal de la quemade helio (menionadas en el texto y onoidas omo Breathing Pulses (BP) ) las uales produen unimportante reimiento de la abundania de ox��geno en el entro de la estrella.Respeto de la aparii�on o no de una vuelta al azul del olor super�ial de la estrella durantela quema de helio (onoido omo blue loop) menionaremos que �este solo aparee en nuestros�alulos para los modelos on overshooting y solo resulta importante (log(Tef) >3,8) para losmodelos de mayor masa (6 y 6,5 M�). Esto puede observase en la �gura 3.3 donde se muestranlas urvas evolutivas de los modelos estudiados en diagramas olor magnitud.25



Segundo dredge up: Este fen�omeno, omo se menion�o en el ap��tulo anterior, ourreuando la estrella est�a subiendo por la AGB luego de terminar la quema entral del helio enel entro. En ese momento, la apa que quema hidr�ogeno en helio se enuentra apagada yla envoltura onvetiva penetra en regiones donde el material ya hab��a sido proesado por laquema de H. Como se sabe, el segundo dredge up no ourre en todas las estrellas sino que solose mani�esta en aquellas m�as masivas y su intensidad resulta fuertemente dependiente de lamasa de las estrellas.Dos fen�omenos se observan al analizar omparativamente el segundo dredge up sobre losdos onjuntos de modelos utilizados. En primer lugar, el l��mite inferior para la ourreia deeste fen�omeno es menor en aquellos modelos en que se onsider�o overshooting en la envolturaonvetiva. Y en segundo lugar, podemos menionar que la intensidad de este fen�omeno es alta-mente dependiente de la existenia de una ampliai�on de la zona onvetiva. Espe���amente,el segundo dredge up ourri�o en los modelos de 4, 5, 6, 6,5 M� uando se onsider�o overshootingen la zona onvetiva, siendo realmente importante solo en los �ultimos tres y m�as intenso uantomayor fuese la masa (llegando a produir una disminusi�on de 0,001 de la abundania de ox��genoy un aumento del mismo valor en la abundania de nitr�ogeno). Mientras que, uando se on-sider�o a los modelos on la regi�on onvetiva determinada solo por el riterio de Shwarzshild,solo se lo enontr�o en los modelos de 5, 6, 6,5 M�. Y en ninguno de estos tres asos alaz�o laintensidad que mostr�o en el modelo de 5 masas solares on overshooting.3.2.4 Pulsos T�ermiosAntes de ontinuar, hagamos un breve repaso sobre el meanismo de los pulsos que ourrensobre el �nal de la AGB. La prinipal arater��stia de los pulsos est�a dada por la aparii�onde una inestabilidad t�ermia en la regi�on de quema de helio. Esta inestabilidad surge omoonseuenia de que, a medida que la estrella sube por la AGB (en el HR), la regi�on en queourre la quema de helio se hae ada vez m�as delgada. Como se demuestra en Kippenhahnand Weigert (1990) uando la relai�on entre posii�on espaial (r) de la apa de quema de Hey el anho de la misma se hae demasiado peque~na, la regi�on se vuelve inestable frente a laliberai�on de energ��a (es deir la liberai�on de energ��a en la regi�on tiene aparejado un aumento dela temperatura, lo que a su vez ondue a una mayor liberai�on de energ��a). Como onseueniade �esto, la energ��a liberada por la quema de He aumenta abruptamente alanzando valores quesuperan en varios �ordenes de magnitud a la luminosidad de la estrella (omo puede verse enla �gura 3.5). �Esta abrupta liberai�on de energ��a tiene, prinipalmente, tres onseuenias:reduir la temperatura de la apa que est�a quemando hidr�ogeno en helio, apag�andola (omopuede verse en la luminosidad del H en la �gura 3.5); terminar on la inestabilidad de origengeom�etrio que la aus�o y, por �ultimo, generar una regi�on onvetiva de orta durai�on (dedeenas de a~nos) la ual mezla la omposii�on qu��mia de la regi�on entre el n�uleo inerte deC-O y la disontinuidad de H-He. Terminada la inestabilidad (que ourri�o en aproximadamenteun entenar de a~nos) la apa que quema hidr�ogeno vuelve a enenderse y la estrella entra enuna etapa mas lenta de aproximadamente 104 a~nos, que dura hasta que ourre el pr�oximopulso. Como se ha diho, varios fen�omenos ourren durante esta etapa en las estrellas de masaintermedia. A ontinuai�on, se detallar�a lo enontrado en nuestros �alulos, oloando espeial�enfasis en �omo estos efetos dependen de la ourrenia o no de overshooting, tanto en laenvoltura onvetiva omo en la regi�on onvetiva de orta durai�on que se genera durante elpio de luminosidad del He en la zona de quema de He.26
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Thompson posee una sei�on e�az altamente dependiente de la abundania de hidr�ogeno yaque es de la forma � = 0; 20(1 + X)en m2 gr�1 ). Como onseuenia de este aumento dela opaidad en el paso de tiempo siguiente, el gradiente radiativo (que es proporional a laopaidad) en esa regi�on habr�a reido y la regi�on se vuelve inestable (es deir no satisfae elriterio de Shwarzshild) y en onseuenia onvetiva (la regi�on de overshooting queda ahoraubiada debajo de �esta). De esta manera, el borde onvetivo se hunde progresivamente hastaalanzar un valor m�aximo al omienzo de la etapa entre pulsos durante la ual ir�a elevendosenuevamente a medida que avanza la apa de quema de hidr�ogeno. El meanismo desriptoexplia porqu�e los modelos on overshooting son apaes de dar uenta de la ourrenia delterer dredge up. Debe tenerse en uenta tambi�en, que al onsiderar el overshooting, la energ��aliberada durante el pulso t�ermio por la quema de helio es mayor que uando no se lo onsidera.�Esto produe una mayor expansi�on (y enfriamiento) de las regiones por enima de la zona dondeourre el ash del helio, lo que ayuda a la penetrai�on de la envoltura onvetiva. En Herwig(2000) se meniona que este proeso (a saber el hundimiento de la envoltura onvetiva en lasregiones debajo de la disontinuidad H-He) no es muy sensible a la magnitud del overshootingy que resulta e�iente a�un para peque~nos valores del par�ametro f del mismo (siempre que elgrillado utilizado para el modelo sea lo su�ientemente �no omo para permitir que el proesodesripto at�ue). Es, sin embargo, otro proeso dependiente del overshooting, el ual s�� dependede la magnitud del mismo, quien determina la intensidad del terer dredge up. �Este proeso esel hundimiento de la regi�on onvetiva de orta durai�on en el n�uleo de C-O, y puede observarseen la �gura 3.8 y en la seuenia temporal mostrada en la �gura 3.6. Debido a que es la regi�on deovershooting (indiada on rues en 3.8) espe���amente la que se interna en las regiones de altoontenido de C y O, la importania de este proeso depender�a diretamente del valor adoptadopara el par�ametro f de overshooting. La intensidad de este f�en�omeno afeta fuertemente lasabundanias super�iales durante los pulsos t�ermios ya que el meanismo por medio del ualse produe el terer dredge up es el siguiente (que puede ser observado en la seuenia temporalmostrada en 3.6): durante el pulso t�ermio la regi�on onvetiva de orta durai�on se internaen regiones en las uales las abundanias de C y O son altas, redistribuyendo estos elementosen toda la regi�on entre el n�uleo inerte de C-O y la disontinuidad de H-He (regi�on onoidaen la literatura omo intershell). Luego, uando la envoltura onvetiva penetra en la regi�onde intershell, este material (on altas antidades de C y O) es llevado a la super�ie dondelos ambios en las abundanias super�iales pueden ser observados. Todo �esto explia porqu�elos modelos sin overshooting son inapaes de dar uenta de los ambios de las abundaniassuper�iales que se observan sobre el �n de la AGB. Por �ultimo destaquemos que, en auerdoon Herwig (2000), nuestros �alulos muestran que, al onsiderar los efetos del overshooting,el terer dredge up lleva la formai�on de estrellas de arbono de baja masa (�gura 3.7).Formai�on de dep�ositos de 14N y 13C. Proesos lentos de aptura de neutrones:Otro fen�omeno que ourre omo onseuenia de la existenia de una mezla parial (ine�iente),m�as all�a del borde onvetivo formal, es la formai�on de dos peque~nas regiones, on altasabundanias de 14N y de 13C respetivamente (menionadas en la literatura omo \pokets").Estas regiones se forman exatamente en el punto masa de m�axima profundidad alanzadopor el borde inferior de la envoltura onvetiva en los momentos posteriores al pulso t�ermio(omo puede observarse mirando la �gura 3.8) junto a la �gura 3.9. �Esto ourre porque, en laregi�on de overshooting inmediatamente por debajo del borde onvetivo, la mezla ine�ientedeja abundanias on alto ontenido de 12C e H lo que permite que, una vez que la regi�on sealienta, se reen 13C y 14N mediante 12C(p; )13C y 13C(p; )14N . El heho que este proesodependa de la existenia de una mezla ine�iente y de la presenia de 12C e hidr�ogeno en el31



intershell explia por qu�e estos dep�ositos de 14N y 13C solo apareen al onsiderar el overshootingy no apareen en los modelos est�andar (ver por ejemplo Herwig (2000) y Herwig et al. (1997)para un resultado similar). La formai�on (y destrui�on) de estas regiones se muestran en laseuenia temporal de la �gura 3.9. Respeto de su ubiai�on vale menionar que, omo sepuede apreiar en la �gura rei�en menionada, estas regiones oupan una peque~n��sima pori�ondel intershell y que la regi�on de 13C esta ubiada en profundides levemente mayores a la de14N. �Esto es tambi�en enontrado por Herwig (2000), donde se explia que la regi�on de 13C seorigina all�� donde la abundania de H es su�ientemente peque~na omo para que el 13C generadomediante 12C(p; )13C no pueda ser destruido por 13C(p; )14N debido al agotamiento de losprotones de la regi�on.En nuestros �alulos enontramos, en auerdo on Herwig (2000), que el 13C es quemadoradiativamente (omo se ve en la misma �gura 3.9) durante la etapa entre pulsos mediante lareai�on13C(�; n)16O. Por otro lado el 14N reado junto al 13C sobrevive hasta que es ingeridopor la zona onvetiva de orta durai�on del proximo pulso, donde ser�a proesado mediantelas reaiones 14N(�; )18F (�+; �)18O(�; )22Ne generando un exeso de 22Ne en la regi�ononvetiva (uyo inter�es veremos a ontinuai�on).La reai�on de ambas regiones es importante debido a que est�an fuertemente relaionadason la generai�on de elementos pesados por aptura de neutrones en lo que se onoe omoproesos s (del ingl�es \slow"; proesos de aptura lentos respeto de los tiempos asoiados a losdeaimientos �, que son del orden de horas (Clayton (1968)). Esta relai�on se debe a que lasreaiones se~naladas omo aquellas que permiten obtener el ujo neesario para estos proesosson 13C(�; n)16O y 22Ne(�; n)25Mg. La primera de las reaiones hemos visto que ourre entrelos pulsos t�ermios y lleva a la destrui�on del dep�osito de 13C generado previamente. Mientrasque la segunda de las reaiones podr��a ativarse marginalmente, seg�un Lugaro et al. (2003),en las regiones inferiores de la zona onvetiva de orta durai�on durante su m�axima extensi�on(si la temperatura supera los 3 � 108 ÆK), uando el 22Ne generado por la quema de 14Nes llevado all�� por la onvei�on . Menionemos aqu�� que en el pulso mostrado en la �gura3.9 durante la m�axima extensi�on de esta zona onvetiva (segundo uadro) la temperatura entoda la regi�on de overshooting (que se ve el la �gura 3.8) alanzaba temperaturas entre 2,87 y3; 01� 108 ÆK. Seg�un se desribe en Lugaro et al. (2003) la importania de sendas fuentes deneutrones es de diferente tipo. Por un lado la destrui�on de 13C produe un ujo de neutronesbajo (poa densidad de neutrones) el ual, sin embargo, debido a que ourre durante un largoper��odo de tiempo lleva a una exposii�on importante del material al ujo de neutrones (este ujoopera omo se ha diho en el per��odo interpulso, el ual dura del orden de deenas de milesde a~nos). Por otro lado, la reai�on 22Ne(�; n)25Mg produe altas densidades de neutrones(aproximadamente tres �ordenes de magnitud por enima del anterior) durante un per��odo muybreve de tiempo (del orden de a~nos) ya que solo at�ua durante la m�axima penetrai�on dela zona onvetiva de orta durai�on. De manera que esta reai�on produe una exposii�ontotal muho menor que la anterior. Como onseuenia de �esto, la reai�on 13C(�; n)16O es laprinipal responsable de la generai�on global de elementos pesados, mientras que la reai�on22Ne(�; n)25Mg est�a asoiada a la ourrenia de \rami�aiones" durante los proesos s. Estas�ultimas ourren uando debido al alto ujo de neutrones un elemeto pesado puede apturardos neutrones antes de experimentar un deaimiento beta y desemboar en un n�uleo estable(el alto ujo de neutrones es neesario pues para que esto ourra; la aptura suesiva de dosneutrones debe ourrir en poas horas si ha de ourrir antes que el deaimiento beta). Estetipo de proesos ourren por ejemplo on el Se78 el ual si aptura dos neutrones desemboa enSe78 el ual es, al pareer, un n�uleo estable (ver por ejemplo Clayton pag. 576).32
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Figura 3.10: Estas �guras muestran omo el efeto de la quema en el fondo de la envoltura onvetiva(HBB) afeta las abundanias super�iales de diferentes is�otopos del arbono y el ox��geno. Comopuede verse en las �guras el HBB omienza a ser efetivo, en el modelo gra�ado (el de 5M� onovershooting, rei�en despues del uarto pulso t�ermio. En espeial notar la gran disminui�on deloiente 12C/13C que arateriza a este proeso.Hot Bottom Burning: Como fue menionado anteriormente, durante la etapa de inter-pulso ourre otro proeso que altera las abundanias super�iales de la estrella, es la quemaen el fondo de la envoltura onvetiva (HBB, del ingl�es Hot Bottom Burning). Este proesomodi�a las abundanias super�iales de arbono en un sentido opuesto al del terer dredgeup, ya que la quema de hidr�ogeno en el fondo de la envoltura onvetiva transforma el ar-bono en nitr�ogeno. Debe reordarse antes de ontinuar on la desripi�on de los resultadosobtenidos en nuestros �alulos que, omo se meniona en Bloeker (1995), este proeso dependede la p�erdida de masa de la estrella, situai�on que no ha sido onsiderada en esta pr�atia. Laourrenia o no de HBB est�a determinada por la temperatura que se alane en el fondo de laenvoltura onvetiva. De los modelos analizados solo dos experimentaron HBB, el modelo de5M� on overshooting (a partir del 4to pulso y rei�en a partir del 5to pulso de manera e�iente)y el modelo de 6,5 M� sin overshooting (luego del uarto pulso y de manera apenas inipi-ente) (es deir los dos modelos de mayor masa de ada uno de los grupos analizados en estaetapa). El efeto del HBB sobre las abundanias super�iales de distintos is�otopos del arbono,el nitr�ogeno y el ox��geno puede observarse el la �gura 3.10. �Esto pone de mani�esto que enpresenia de overshooting el HBB puede ourrir para estrellas de menor masa que uando eltratamiento de la apa onvetiva es est�andar (baste menionar que los modelos de 5 masassolares y 6 masas solares sin overshooting fueron alulados hasta el d�eimo pulso y el s�eptimopulso, respetivamente, sin que experimentaran HBB). Enontramos que el HBB se produ��auando el borde de la envoltura onvetiva superaba los 60�106 K lo que est�a en total auerdoon la literatura (por ejemplo ver Bl�oker et al. (2000)). Por �ultimo, vale la pena menionarque este proeso est�a tambi�en asoiado a la generai�on de estrellas rias en 7Li (Mazzitelli et al.(1999)), problema que no fue analizado en esta pr�atia.34



Modelo He 12C 16O6,5 M� (NOV) y 0,76 0,22 �06 M� (NOV) 0,73 0,23 0,015 M� (NOV) 0,72 0,25 0,014 M� (NOV) y 0,73 0,24 0,012,7 M� (NOV) 0,68 0,28 0,015 M� (OV) 0,40 0,44 0,124 M� (OV) z 0,31 0,54 0,122,7 M� (OV) 0,36 0,50 0,12Tabla 3.4: En esta tabla listamos los valores de las abundanias en la regi�on entre el n�uleode C-O y la envoltura durante los pulsos t�ermios. La mayor��a de estos valores estan tomadosluego del 6to pulso, salvo en y y z tomados luego del 5to y 3er pulso respetivamente.Abundanias de la regi�on entre el nuleo de C-O y la envoltura: Las abundaniasde la regi�on de intershell tienen una importania que va mas all�a de la menionada sobre laintensidad del terer dredge up. Esta importania surge del estudio de estrellas PG1159 (verpor ejemplo Herwig et al. (1999)). �Estos objetos poseen abundanias super�iales fuertementede�ientes en hidr�ogeno (t��piamente [He/C/O℄=[0.33/0.50/0.17℄). Seg�un se ree, estas abun-danias se deben a la ourrenia de un pulso tard��o, mientras la estrella es una enana blanajoven, que permite mezlar el material del intershell hasta la super�ie. Como puede verseen la tabla 3.4, donde se muestran las abundanias de esta regi�on para los diferentes modelosalulados, estas abundanias son fuertemente afetados por la onsiderai�on de overshootingen la regi�on onvetiva de orta durai�on. La ausa de �esto, omo ya ha sido expliado, es queal onsiderar este efeto la zona onvetiva generada durante el pulso alanza regiones muhom�as internas de la estrella mezlando grandes antidades de C y O en toda la regi�on onvetiva.Los valores obtenidos en nuestros �alulos para ambas seuenias de modelos (tabla 3.4), sonsimilares a los enontrados por otros autores. Por ejemplo, los valores de Iben y Ma Donaldpara modelos sin overshooting son [0,76/0,15/0,01℄ y los valores obtenidos por Herwig et al.(1999) son [0,35/0,43/0,19℄, los que laramente oiniden on lo obtenido en nuestros �alulosen ambos asos (tabla 3.4). Claramente la omparai�on de estas abundaias on los valorest��piamente observados en estrellas PG1159 (menionados m�as arriba) onforman un fuerteindiio de la existenia de mezla extra en los bordes de las regiones onvetivas.
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Cap��tulo 4Conlusiones y trabajos posteriores.En este trabajo se han analizado, prinipalmente, los efetos produidos por la inorporai�on delovershooting en el tratamiento de la onvei�on, sobre la evolui�on de la omposii�on qu��miade la estrella. El tratamiento de la mezla se realiz�o mediante un esquema dependiente deltiempo. �Esto permiti�o realizar un estudio realista de etapas (omo la de los pulsos t�ermios)en las que el esquema de mezla instant�anea, utilizado usualmente en evolui�on estelar, falla.Durante el desarrollo de este trabajo hemos enontrado que el oiente 14N/12C, luego delprimer dredge up, se ve altamente afetado por la presenia de overshooting y que la relai�on14N/12C > 1 observada en estrellas sobre la AGB-Temprana o la RGB solo se onsiguen, ennuestros modelos, uando se inorpora el overshooting.Por otra parte, durante la quema entral de He hemos enontrado, en auerdo on trabajosanteriores (Imbriani et al. (2001), Straniero et al. (2003)), que la estrati�ai�on qu��mia dependefuertemente de los proesos de mezla adiional que ourren durante esta fase. Hemos hallado,adem�as, que un overshooting moderado, omo el utilizado en esta pr�atia, produe per�lesqu��mios similares a los de modelos on semionvei�on pero on abundanias entrales deox��geno levemente inferiores.Durante la etapa de los pulsos t�ermios se estudi�o omo son afetadas las abundaniassuper�iales y las abundanias en la regi�on entre el n�uleo de C-O y la envoltura. Se enontr�o,de auerdo on Herwig (2000) que la inorporai�on de overshooting lleva a ambios apreiablesen las abundanias super�iales en ada pulso, los uales podr��an llevar a la formai�on deestrellas de arbono de baja masa. Esto ourri�o on el modelo de 2,7 M�, el ual luego de14 pulsos t�ermios se transform�o en una estrella de arbono (12C/16O > 1). Por otra parte,en auerdo a lo indiado en Bl�oker et al. (2000), se enontr�o que a altas masas (5 M�) elfunionamiento del HBB paree impedir la reai�on de estrellas de arbono por medio delterer dredge up. Tambi�en en esta etapa se enontro que la ourrenia de overshooting en elborde inferior de la regi�on onvetiva, lleva a la reai�on de dep�ositos de 13C y 14N los uales hansido asoiados (Herwig (2000)) a la ourrenia de proesos de aptura de neutrones. Por �ultimo,menionemos que las abundanias observadas en estrellas PG1159, pueden ser reproduidas pornuestros modelos solo si se inorpora overshooting en el borde inferior de la regi�on onvetivade orta durai�on que se rea durante los pulsos t�ermios.De manera que los resultados obtenidos en todos los proesos estudiados, indian que lainorporai�on, en el modelado, de proesos adiionales de mezla es neesaria para la obteni�onde una omposii�on (y estrati�ai�on) qu��mia realistas.
36



Los trabajos futuros a realizar ser��an:� inorporar la p�erdida de masa durante el �nal de la AGB a �n de obtener un tratamientorealista de esta etapa de manera de obtener modelos de enanas blanas on un tratamientoonsistente de toda su evolui�on previa� inorporar al �odigo de evolui�on estelar una serie de rutinas que permitan alular elefeto de la semionvei�on (overshooting induido), omo tambi�en de otros proesos demezla (omo aquellos que surgen de la rotai�on), sobre la estrati�ai�on qu��mia de laestrella� aprovehar los modelos detallados de enanas blanas as�� obtenidos para inferir, por mediodel estudio de las propiedades pulsaionales de estas estrellas, la estrutura interna deestos objetos. Esto permitir��a aumentar nuestro entendimiento de los proesos f��sios quesufri�o la estrella durante su evolui�on� por �ultimo destaquemos que la utilizai�on de modelos detallados de enanas blanas parael estudio de las propiedades de part��ulas elementales poo masivas, paree ofreer unampo importante de investigai�on, ya que estos objetos permitir��an estudiar proesosf��sios bajo ondiiones extremas imposibles de reproduir en laboratorios terrestres.
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