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Resumen

Desde hace tiempo la explicacién de la existencia de estrellas deficientes en hidrégeno
ha sido de amplio debate. Uno de los mecanismos posibles que explica la formacién de
estrellas post—AGB con estas caracteristicas, involucra un flash tardio de la capa de helio.
Para arribar a este tipo de objetos hemos calculado la evolucién previa, para estrellas de
masa intermedia, desde la ZAMS hasta el recorrido a lo largo de la rama de enfriamiento
de las enanas blancas, ya que es de crucial importancia tener un perfil quimico realista lo
cual es posible de obtener inicamente si se calcula toda la evolucién de la estrella desde su
formacion.

Las estrellas de masa intermedia son las estrellas mas abundantes en el universo y por lo
tanto de fundamental importancia para su comprensién. Por estrellas de masa intermedia
entendemos a aquellas que poseen una masa entre 2 —2.3M, y 7 — 8M,), las que finalizaran
sus vidas como estrellas enanas blancas, estos son objetos extremadamente densos y com-
pactos que evolucionan lentamente a expensas de su energia térmica almacenada durante su
evolucion previa, hasta llegar a la invisibilidad.

En particular, los aspectos vinculados a la evolucién de estrellas de masa intermedia como
las estrellas ricas en carbono, la formacién de elementos pesados mediante los procesos de
captura lenta de neutrones, la abundancia de litio, los procesos de nucleosintesis durante la
fase térmicamente pulsante, etc, constituyen temas de intensa investigacion en la actualidad.

Igualmente el destino final de estas estrellas, las enanas blancas son un campo de investi-
gacion sumamente atractivo por el interés que reporta, no solamente para estas estrellas en
si mismo, sino también para numerosos campos mas alld de la astrofisica estelar. Podemos

mencionar algunos temas de investigacién vinculados a ellas:

e El uso de enanas blancas como cronémetros estelares independientes para determinar
edades de cumulos globulares. El desarrollo de telescopios de nueva generaciéon ha
permitido poder observar la secuencia de enfriamiento de las enanas blancas en cimulos
estelares cercanos. Esto ha abierto la posibilidad de utilizar modelos evolutivos de estas
estrellas para estimar la edad de dichos cimulos de manera independiente a los métodos

tradicionales.

e Es bien sabido que muchas enanas blancas exhiben pulsaciones no radiales en algunas
etapas de su larga evolucién. En particular, la astrosismologia se ha convertido, en los
ultimos anos, en una herramienta sumamente potente para investigar la estructura in-
terna de estas estrellas y de sus progenitores. Mas atin, recientemente la posibilidad de
establecer la existencia de un nicleo cristalizado en enanas blancas pulsantes mediante

su espectro pulsacional, ha captado la atencién de numerosos investigadores.
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e El empleo de las enanas blancas como laboratorios ideales para el estudio de procesos
fisicos imposibles de reproducir en laboratorios terrestres. Las densidades centrales ex-
tremadamente elevadas convierten a estas estrellas en objetos tinicos para el estudio de
particulas fundamentales débilmente interactuantes tales como los neutrinos, axiones

y variaciones de constantes fundamentales.

e La existencia de una conexion evolutiva entre las estrellas calientes PG1159 ricas en
helio, carbono y oxigeno con las enanas blancas ricas en helio de tipo espectral DB a

temperaturas mucho mas frias, conocida como la conexion evolutiva PG1159-DB-DQ.

La presente tesis aborda algunos de los items mencionados. En particular nuestro interés
radica en explorar los mecanismos que llevan a la formacién de las enanas blancas deficientes
en hidrégeno, desde un punto de vista de una descripcion detallada de los procesos fisicos
responsables de los cambios de abundancia que tienen lugar a lo largo de toda la evolucién de
la estrella progenitora. En efecto la composicién quimica interna es el punto mas importante
en el modelado de estas estrellas. Para ello empleamos un esquema numérico que permite
calcular los cambios quimicos inducidos por los mecanismos de mezcla de manera simultdnea
con los cambios producidos por las reacciones nucleares; teniendo en cuenta los procesos
fisicos que forman el niicleo de carbono—oxigeno, como la mezcla convectiva, overshooting,
inestabilidad tipo Rayleigh—Taylor y difusién microscépica.

Para tal fin se han calculado modelos estelares mediante el cédigo desarrollado integra-
mente en el Observatorio de La Plata (LPCODE) y escrito en forma independiente de otros
investigadores. Los modelos evolutivos fueron calculados desde la secuencia de edad cero,
pasando por la fase de gigante roja, la evolucién durante la fase térmicamente pulsante de la
AGB; el escenario de “born again” (durante el cual la estrella vuelve hacia la regién de las
gigantes rojas y donde la envoltura remanente rica en hidrégeno es completamente consumida
por reacciones nucleares), la etapa de nebulosa planetaria, el estado de PG1159 y calculando
finalmente la rama de enfriamiento de las enanas blancas, obteniendo asi modelos estelares de
enanas blancas deficientes en hidrégeno, es decir de tipo espectral DB, de manera consistente
con la historia evolutiva de los progenitores de estas estrellas, finalizando con modelos de
estrellas D(Q, remanentes estelares contaminados de carbono en su superficie.

Ademas del problema de la formacién de las enanas blancas deficientes en hidrégeno, la
presente tesis tiene como otro objetivo el calculo de relaciones masa-radio a temperatura
finita para enanas blancas de distintas composiciones quimicas y masas estelares. En vista del
grado de sofisticacién alcanzado por las observaciones actuales, dichas relaciones masa-radio

resultan de suma utilidad en la interpretacion de numerosas propiedades de estas estrellas.
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1 INTRODUCCION

1 Introduccion

En la actualidad, es un hecho bien establecido, a través de numerosos argumentos tedricos
y observaciones, que el hidrégeno es el elemento més abundante del universo. En efecto,
aproximadamente el 95% de la masa del gas interestelar estd compuesta de hidrégeno neutro
(HI) y menos del 1% de la masa total estd constituida por elementos pesados y moléculas.
La mayoria de las estrellas que pueblan el universo, atin en etapas avanzadas de su evolucion,
poseen hidréogeno primordial observable en sus envolturas. Sin embargo, desde hace algin
tiempo los astronomos han comenzado a detectar estrellas cuyos espectros revelan la ausencia
de hidrégeno en sus atmosferas. Ejemplo de estrellas deficientes en hidrégeno son las variables
supergigantes R Coronae Borealis (RCB), las PG1159 —las estrellas més calientes conocidas-,
las estrellas centrales de nebulosas planetarias Wolf-Rayet (CSPNe: central Stars Planetary
Nebulae), entre otras.

Desde las ultimas décadas, la existencia de estrellas deficientes en hidrégeno ha sido objeto
de intenso debate entre los astrofisicos. En parte, esto se debe a que los cédlculos standard
de evolucion estelar predicen que la mayoria de las estrellas, ain en etapas muy avanzadas
de su evolucién, poseen una envoltura remanente rica en hidrégeno [por ej. (Vassiliadis and
Wood, 1993a); (Blocker, 1995a)]. Sin embargo, se han propuesto un nimero de posibles
mecanismos que dan lugar a la formacion de estrellas deficientes en hidrégeno. En efecto,
existen varios escenarios que conducen a la formacion de estrellas carentes de hidrégeno en
sus envolturas. De acuerdo a Iben y colaboradores (Iben et al., 1996), los escenarios mas
ampliamente aceptados que conducen, por ejemplo, a la formacion de las supergigantes RCB

(con envolturas ricas en helio), involucran:

1) La ocurrencia de un flash termonuclear tardio (posterior a la quema de hidrégeno) en

la capa rica en helio de una estrella central de nebulosa planetaria.

2) El colapso de un sistema binario en donde ambas componentes son enanas blancas,

una de helio y otra de carbono—oxigeno, y cuya envoltura es comun a ambas.

3) La fusién entre una estrella de neutrones y una estrella rica en helio.

Por otra parte, el escenario mas ampliamente aceptado para explicar las WR CSPNe
y sus descendientes mas directos las PG1159 involucra la ocurrencia de un pulso térmico
tardio en una estrella muy evolucionada, escenario conocido como born again. Dentro de
esta categoria existen estrellas que presentan un espectro de helio casi puro y que estarian
vinculadas a estrellas evolucionadas directamente de la rama horizontal extrema las cuales

no experimentarian la etapa de los pulsos térmicos que ocurren durante la evolucion a través
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1 INTRODUCCION

de la rama asintética gigante (AGB: Asymptotic Giant Branch) conocidas en la literatura
como estrellas AGB-manqué.

Muchos de los canales evolutivos que predicen la formacién de estrellas deficientes en
hidrégeno no han sido explorados ampliamente y muchos de ellos estdn basados sobre con-
sideraciones puramente especulativas, ain no puestas sobre bases tedricas firmes.

Antes de explicar como ocurre el escenario de born again, veamos qué sucede en su
etapa previa. La fase AGB es la etapa mas corta en la evolucién de las estrellas de masa
intermedia, y a pesar de su brevedad, es una fase evolutiva sumamente rica en lo que respecta
a la nucleosintesis. En efecto se cree que durante esta etapa se forma buena parte de los
elementos mas pesados que el hierro a través del proceso lento de captura de neutrones.
En la fase AGB las estrellas estdn constituidas de un nucleo inerte de carbono—oxigeno
rodeado de una capa delgada donde se quema helio. Encima de ésta, existe otra capa aun
més delgada en la cual se quema el hidrégeno. Sobre ambas yace una envoltura convectiva.
Durante la AGB se produce un dragado del material desde la base de la envoltura hacia la
superficie, este evento es conocido como 3" dredge up. A través del 3°" dredge-up la envoltura
de la estrella es enriquecida con elementos pesados. Cabe mencionar que, en estrellas de
masa intermedia existen dos etapas previas donde también se enriquece la superficie estelar
con elementos procesados nuclearmente en el interior. Estas etapas son, el 1¢ dredge up,
que ocurre durante el primer ascenso de la estrella a la fase gigante, y el 2% dredge up,
que tiene lugar en la rama asintética gigante temprana (E-AGB: Early-AGB), antes de la
AGB. El 2% dredge up sélo estd presente en las estrellas mas masivas de las estrellas de
masa intermedia. Todos estos cambios de abundancias superficiales tienen lugar cuando la
envoltura convectiva avanza hacia adentro en la estrella. Los cédlculos tedricos detallados del
3¢" dredge up predicen abundancias quimicas en la base de la envoltura en buen acuerdo con
las abundancias superficiales observadas en las estrellas centrales de las nebulosas planetarias
tipo Wolf—Rayet y en las PG1159.

El desarrollo de un pulso térmico tardio experimentado por un remanente post—-AGB
es, hoy en dia, el mecanismo més altamente aceptado para explicar el origen de las enanas
blancas deficientes en hidrégeno. En este sentido existen tres tipos de escenarios evolutivos
que pueden llevar a la formacion de estrellas deficientes en hidrégeno. Todos ellos invocan
la necesidad de un pulso térmico final. Durante dicho pulso la envoltura de hidrégeno
es completamente destruida por combustion nuclear o diluida por mezcla convectiva. Los
escenarios evolutivos propuestos son [(Blocker, 2001); (Herwig, 2001a)]: (i) un pulso térmico
final (AFTP: AGB Final Thermal Pulse), que se produce muy tarde en la fase AGB y antes
de salir de ésta; (ii) un pulso térmico tardio (LTP: Late Thermal Pulse), producido durante
la evolucién post—AGB cuando la quema de hidrogeno esta todavia presente, sucediendo en

su camino hacia altas temperaturas a luminosidad constante, en el diagrama H-R; y (iii) un
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pulso térmico muy tardio (VLTP: Very Late Thermal Pulse), que sucede cuando la estrella
estd sobre la rama de enfriamiento y la combustién del hidrégeno ha cesado. Todos estos
escenarios conducen a estrellas post—-AGB con baja abundancia superficial de hidrégeno: éste
es diluido por el dredge up (en el caso de AFTP o LTP) o bien es completamente quemado
(a través del VLTP).

En esta tesis nos concentraremos en el tercer escenario, pues aqui el hidrégeno remanente
es consumido y por lo tanto es el canal mas viable para explicar la existencia de las enanas
blancas deficientes en hidrégeno. El remanente post-AGB esta constituido por un nicleo de
carbono—oxigeno, por encima del cual existe una capa delgada convectiva en la que el helio
es quemado de manera inestable. Como consecuencia de los enormes flujos de energia que
se generan, aparece una zona convectiva intermedia cuyo borde superior se propaga hacia la
superficie de la estrella en menos de un ano. Como resultado el hidrégeno externo es trans-
portado hacia el interior donde finalmente es quemado mediante la reaccién 2C(p,v)'*N. El
calculo de estas etapas evolutivas es realmente muy complejo, porque la escala de tiempo
en la cual ocurre la quema de protones, es comparable a la escala de tiempo caracteristica
de los procesos de mezcla convectiva. De modo que, la aproximacion de mezcla instantanea,
la cual es buena en otras etapas evolutivas, deja de ser valida. Un tratamiento de mezcla
instantanea en esta etapa supondria que los protones se queman en la base de la envoltura,
lo cual es incorrecto, ya que dada la rapidez con que ocurren las reacciones nucleares, los
protones seran quemados en algiin punto fuera de la envoltura, en su viaje hacia el interior
de la estrella. Es aqui donde cobra importancia un tratamiento simultaneo de los cambios
quimicos producidos por reacciones nucleares y los debidos a los procesos de mezcla.

La energia liberada por quema de protones conduce eventualmente a un desdoblamiento
de la region convectiva, en una zona superior que genera energia por la quema de hidrégeno,
y otra inferior donde se quema helio. El flash producido es debido a que se estdn quemando
protones a temperaturas excesivamente altas, del orden de ~ 108K, esto es a temperaturas
tipicas de quema de helio. Durante este pulso la mayor parte de hidrégeno remanente
en la estrella es introducido dentro de la capa que quema helio y asi es quemado casi por
completo. La zona convectiva superior tiene una vida corta pues el hidrégeno de la envoltura
es consumido rapidamente. Como resultado final la estrella se vuelve carente de hidrégeno,
exponiendo en la superficie las abundancias de la intercapa. Luego del pulso la estrella se
expande durante un periodo corto hacia las dimensiones de gigante roja. Esta fase de la
estrella es la conocida como born again. Efectivamente la estrella sufre un rejuvenecimiento
en su aspecto externo. Posteriomente, el remanente procede a quemar el helio durante
una escala de tiempo larga, desandando aproximadamente (en el diagrama H-R) el camino
seguido mientras quemé el hidrégeno en forma estable. A pesar de la brevedad de la duracién

de esta fase existen registros de objetos encontrados en esta etapa evolutiva. El caso mas
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llamativo es el objeto Sakurai, V4334 Sagittarii, con un tiempo de escala born again del
orden de 5 anos, tiempo durante el cual el objeto ha aumentado su tamano en un factor
1000. Esta clase de objetos ofrece una oportunidad importante para testear los cdlculos de
evolucién estelar durante la etapa born again.

Después del escenario born again la estrella se desplaza en el diagrama H-R por tltima
vez hacia temperaturas elevadas y a luminosidad constante, hacia el dominio de las estrellas
calientes PG1159. Gracias al desarrollo reciente de telescopios de alta resolucion, las estrellas
PG1159 estan captando un interés creciente por parte de los investigadores. Muchas de ellas
presentan pulsaciones, las cuales las convierten en candidatos ideales para el estudio de
cuestiones que van mas alla de la astrofisica estelar como por ejemplo la fisica de particulas.
Las PG1159 constituyen un nexo evolutivo entre las estrellas supergigantes y las enanas
blancas deficientes en hidrégeno. Las estrellas enanas blancas son el destino evolutivo final
de las estrellas de masa baja e intermedia, esto es de la mayoria de las estrellas existentes en
el universo. Puesto que aproximadamente un 20% de estas estrellas carecen de hidrégeno,
si las PG1159 son los antecesores directos de las enanas blancas deficientes en hidrégeno
y ademas el escenario born again es el canal mas viable para formar estas enanas blancas,
entonces es claro que un porcentaje similar de las estrellas que se forman en el universo
experimentardn un flash termonuclear tardio. Las PG1159 se encuentran en un rango de
temperatura efectiva entre 75000 K y 180000 K, y su prototipo es la estrella PG1159-035.
La etapa PG1159 dura aproximadamente unos 10* — 10° afios. Después de este tiempo se
apaga la capa que quema helio, la cual proveia la mayor parte de la luminosidad emergente
de la estrella. El remanente ingresa entonces a lo que serd su etapa evolutiva més lenta, la
etapa de enana blanca.

El estudio de las estrellas enanas blancas es de gran importancia principalmente porque
pueden ser consideradas como laboratorios naturales para explorar las propiedades de la
materia bajo densidades y presiones extremas, no reproducibles en laboratorios terrestres.
Muchas de estas estrellas presentan pulsaciones traducidas en variaciones multiperiédicas
de su luminosidad. Las enanas blancas pulsantes constituyen una herramienta muy sensible
para verificar la validez de los calculos tedricos corrientes de estructura y evolucion estelar.
Los periodos de oscilacién dependen sensiblemente de la estructura interna de las estrellas
pulsantes, y en particular, de la forma precisa de los perfiles quimicos internos. Tanto las
observaciones como los andlisis tedricos parecen confirmar una estructura en capa de las
envolturas no—degeneradas de las enanas blancas. Obviamente, la validez de las pulsaciones
estelares como una herramienta de diagnéstico de los interiores estelares depende justamente
del grado de sofisticacion y exactitud con que son construidos los modelos tedricos. Asi, es
crucial en este aspecto disponer de modelos de enanas blancas muy detallados, en particular

en lo que respecta a la estructura quimica interna (perfiles de composicién quimica).
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Como hemos mencionado la presente tesis esta orientada hacia el estudio de los procesos
de formacion y evolucion de las enanas blancas deficientes en hidrégeno. Para ello hemos rea-
lizado calculos evolutivos detallados y completos, comenzando desde la secuencia principal,
para modelos con masas de 2.5, 2.7 y 5M,. Las simulaciones numéricas fueron extendidas
de modo de cubrir las etapas evolutivas correspondientes a la rama de las gigantes rojas, la
fase térmicamente pulsante AGB, el escenario born again, la etapa de PG1159 y terminando
con la rama de enfriamiento de las enanas blancas.

Ademas de los objetivos delineados antes, parte de la labor desarrollada durante el tra-
bajo de diploma consisitié en el calculo de relaciones masa—radio para enanas blancas con
nucleos de helio, carbono, oxigeno, silicio y hierro, para casos con envolturas de hidrégeno
y helio, y envolturas sin hidrégeno. Todas estas relaciones masa-radio fueron computadas
con el cédigo de evolucién estelar LPCODE. Las relaciones masa-radio son empleadas para
confrontar predicciones tedricas sobre la composicién interna de las enanas blancas con los
datos observacionales. Muy recientemente han sido empleadas nuestras relaciones masa—
radio (Panei et al., 2000b) para el estudio de la distribucién de masas de enanas blancas
DA mediante datos del Sloan Digital Sky Survey (Madej et al., 2004). En dicho trabajo
se determinaron masas, radios y luminosidades bolométricas de alrededor de 1300 enanas

blancas.
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2 Aspectos fisicos y computacionales

2.1 Descripcion general del cédigo

Para la realizacién de esta tesis se emple6 nuestro cédigo para evoluciéon estelar LPCO-
DE!. Este programa ha sido desarrollado integramente en el Observatorio de La Plata.

El c6digo estd basado sobre el método de Kippenhahn, Weigert y Hofmeister (Kippenhahn
et al., 1967) para calcular evolucién estelar. Las integraciones de la envoltura son computadas
para especificar las condiciones limites externas. Estas se realizan comenzando con valores
desde la fotésfera hacia adentro de la estrella para un ajuste de la fraccién de masa (cercana
a la fotésfera). La variable independiente es & = In(1 — M,/M,) (llamada coordenada
lagrangiana, también puede aparecer en esta tesis como £ = In(g), con ¢ = 1 — M, /M,) y
las variables dependientes son: radio (r), presién (P), luminosidad (I) y temperatura (7).

Se consideran las siguientes variables, para el codigo:

Ot = 9 L n (1 + uy)
Pt = p™ 4 In(1+u,)
2D = g™ 4n (1 4+ uy,)
(D = ) 4y, (1)

AT AP Ar

() Up = 20K Uy = ) y w = Al

donde los subindices n y n + 1 indican el comienzo y el fin de un intervalo temporal —ver

siendo g, up, u, y w las cantidades a iterar ug =

(Kippenhahn et al., 1967). Aqui,# =InT, z =In 7y p=In P. Asi, el esquema de iteracién
de Henyey estd aplicado a las diferencias en la luminosidad, presién, temperatura y radio
entre el modelo previo y el calculado.

El c6digo LPCODE emplea las opacidades radiativas OPAL (que tienen en cuenta com-
posiciones ricas en carbono y oxigeno) para metalicidades arbitrarias dadas por Iglesias y
Rogers (Iglesias and Rogers, 1996) y las de Alexander y Ferguson (Alexander and Fergu-
son, 1994) para regimenes de bajas temperaturas. Se emplean las opacidades para distintas
metalicidades, durante la etapa de enfriamiento de la enana blanca, segiin el gradiente de
metalicidad que se desarrolla en la envoltura de los modelos, como un resultado del asenta-
miento gravitacional. La ecuacion de estado para el régimen de baja densidad comprende
ionizaciéon parcial para composiciones de hidrégeno y helio, presion de radiacion y la con-
tribucion de los iones. Para el régimen de altas densidades se consideran a los electrones

parcialmente degenerados e interacciones coulombianas. Para el régimen de enana blanca se

IEste cédigo estd escrito en lenguaje FORTRAN 77 y posee més de 27000 lineas.
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ha incluido una versién actualizada de la ecuacién de estado dada por Magni y Mazzitelli

(Magni and Mazzitelli, 1979). En el cédigo LPCODE la cristalizacién se considera cuando

la constante de acoplamiento, I' = Z?e?/TkgT alcanza el valor 180.

Para la tasa de emisién de neutrinos: las opacidades conductivas empleadas y la emisién

de neutrinos por Bremsstrahlung en la fase de cristalizacién son tomadas de los trabajos de
Itoh y colaboradores —(Itoh et al., 1984a); (Itoh et al., 1984b); ver también fe de erratas (Itoh
et al., 1987). Para describir la quema de hidrégeno (cadena protén-protén y ciclo CNO) y

de helio, e ignicién de carbono, se ha considerado una red de 34 reacciones termonucleares

—ver tabla [(1), sec. (2.1)]- con 17 isGtopos intervinientes en la reaccién. Los considerados
son: 'H, 2H, *He, *He, TLi, "Be, 12C, 13C, 14N, 19N, 160, 170, 180, 19F, 2Ne, 2Ne y %Mg.

Tabla 1: Reacciones nucleares consideradas en LPCODE

Be + e~ — "Li + v
p+p—d+et +v

p + 3He — *He + v

p + "Be — “He + *He
“‘He + “He — p + p + “He

p+ 13C = “N 4+~

p+ 5N = 160 4 ~

p+160_>(17F+,.y
JYF =)0 + et + v

p + 0O — *He + "N

p+ 80 — ¥F + vy

p + YF = *He + 50

‘He 4+ 2C — 160 + ~

‘He + "N — 180

‘He 4+ °Ne — 24Mg + 7y
‘He + ®C + v —n +1°0
‘He + 22Ne — n + ®Mg

p+pt+e —d+v
p+d—3He + v
SHe + “He — "Be + v
p + Li — *He + “He
p+ 2C = (BN + vy

/BN =) BC + et +v
p+ "N — (**0 + v

/PO =) PN +et +v
p + BN — He + 12C
p+ 0 — (BF + v

/BF + e —) B0 +v
p + 0 — *He + N
p + ¥F — PNe + v
*He + “He (— ®Be

/ ®Be) + ‘He — 2C + v

‘He + 60 — 2Ne + v
“He + 5N — 19F 4
‘He + O — p + ?°Ne
2C 4 12C — He + 2Ne
‘He + 80 — 22Ne + ~
“‘He + 22Ne — Mg + ~v

Las redes de reacciones nucleares son tomadas de Caughlan y Fowler (Caughlan and Fow-
ler, 1988), excepto para las reacciones *N(p,v)'®0, ®N(p, a)'2C, ¥O(p, a)*N, B0(p, 7)'°F,
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IQC(O,/, 7)160’ 160(6\5, ’Y)QONG, 130(01, TL)IGO, 180(01, 7)22Ne, 22Ne(a, n)QSMg y 22Ne(a, 7)26Mg,
las cuales se han obtenido a partir del trabajo de Angulo (Angulo, 1999). En particular la
tasa de reaccién >C(a,7)'®O dada por Angulo, es de alrededor de dos veces més grande que
la de Caughlan y Fowler. En la tabla [(1), sec. (2.1)] se han tenido en cuenta reacciones que
involucran n, Mg y Mg, debido a su importancia en la evolucién estelar.

Los pasos temporales evolutivos durante la fase de los pulsos térmicos van desde unos po-
cos dias durante los flashes del helio y las subsecuentes fases donde ocurre el tercer dredge up,
hasta algunos anos durante la fase estacionaria de la quema de hidrégeno en los interpulsos.

2.2 Evolucién quimica

Un aspecto importante del presente estudio es el modelado de la distribucion de las
abundancias quimicas a través de todas las diferentes fases evolutivas. Para este fin consi-
deramos un esquema dependiente del tiempo para el tratamiento simultdneo de los cambios
quimicos causado por la quema nuclear y la mezcla convectiva, semiconvectiva, inestabilidad
tipo Rayleigh—Taylor (salt finger) y overshooting (OV) —ver sec. (13.4). Tal acoplamiento
entre la evolucién nuclear y la mezcla dependiente del tiempo es mucho mas realista que la
mezcla instantanea, aproximacion que es usualmente asumida en el modelado estelar. En
particular esta clase de tratamiento ha sido usado por Mazzitelli y colaboradores (Mazzitelli
et al., 1999) para estudiar la produccién de litio por el hot bottom burning en las estrellas de
la AGB (Ventura et al., 1999).

Presentamos a continuacién algunos detalles del método numérico para los cambios de
abundancias incluidos en LPCODE. Los cambios de abundancias para todos los elementos

quimicos estan descriptos por el conjunto de ecuaciones:

v\ (oY o 5 p OY
(E) = (E) T, [(47”" Dot

donde Y es un vector que contiene la fraccién numérica de todas las especies nucleares con-

) (2)

sideradas. Aqui la mezcla debida a la conveccion, semiconveccion, salt finger y overshooting
es tratada como un proceso de difusion el cual estd descripto en el segundo término de la
ec. (2) en términos de la coordenada masa M,. La eficiencia del proceso de mezcla esta des-
cripto por coeficientes de difusién apropiados D (ver més adelante). El primer término de
la ec. (2), da los cambios de abundancias debido a las reacciones termonucleares, los cuales
estan acoplados con el proceso de mezcla. Este término es desarrollado como una funcién de
abundancias locales. Empleando el esquema de Arnett y Truran (Arnett and Truran, 1969),
después de la linealizacién podemos escribir:
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yrtl _yn . .
( : At J) =—T; V" A, (3)

donde At es el intervalo de tiempo At = t"*! — ¢" y los supraindices n y n + 1 indican
el comienzo y el final del intervalo. El subindice j, indica el j%™° punto del grillado en
que se divide el interior estelar. I'; es una matriz de N X N (donde N es le nimero de
especies nucleares consideradas) y Kj es un vector de dimensién N, ambos con elementos
que involucran las abundancias (}7;”) y tasas de reacciones nucleares para t". Usando el
esquema de diferencias finitas de tres puntos, el segundo término de la ec. (2) puede ser

aproximado por

Jj+1

n+1
} = AV 4 BYL 4 oYL (4)
J

0 2 N2
{aMr [(47r7° ) DaM,

donde A, By C son matrices diagonales con una dimensién de N x N. Especificamente, los

elementos no nulos de tales matrices estan dados por:

(4m)?(p*r*D)j_1/2
(mj—1/2 — Mjt172) (Mj—1 — M)

Qi =

(4m)*(P*r"D) 11/

(mj—172 — Myjt12) (M — Mjt1)

Ci; =

bii = —(aii + cii), (7)

donde los subindices j + 1/2 (j — 1/2) indica el promedio para la masa de la capa ubicada
entre el punto del grillado j y j+ 1 (j — 1). Para los limites del intervalo de integracién de

masa, no tenemos flujo de masa, no hay sumidero (817/8MT = 0), asi:

—

0*Y

oY
oM ®)

9 2 \2
oML [(47rr ) D—aMr

Una expansién de Taylor de segundo orden en las abundancias conducen a

= (47r’p)°D

borde

4 2( 2 4D
Cii = 2( ™) ('O_T )21/2; bii = —cii; i =0 (9)
(mq —my)
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para la condiciéon de borde superior, y a

4 2( 2 4D _
Qii = 2( )7’ D); 2o b= ;i =0 (10)
(mJ—l - mJ)2

para la condicién de borde inferior (para el 7™ punto del grillado).
Las ecs. (2), (3) v (4) conducen al siguiente sistema de ecuaciones lineales para ser

resueltas simultdneamente para las nuevas abundancias quimicas Y"*! para el tiempo ¢"*!:

-

Fyrtt — 4V — oVt = M; (11)

donde F; = Tt +T;— B,y Mj = Kj + Y;”/At. 7! es una matriz diagonal de N x N
con elementos? 1/At. Afortunadamente, la ec. (11) tiene una estructura especial (tridia-
gonal) la cual nos permite minimizar el almacenamiento de la matriz de los coeficientes.

Esquemadticamente , tenemos (A;, F; y C; son matrices y an+1 y M, son vectores)

[ F G \ (T [ M)

Al fQ C3 }72”—’_1 MQ
Ay Fy G Y+t M;
° = (12)
Aj_s Froa Cioy Y M,
Ao Fja Cy Yyl My
\ A Fro )\ )\ My

Para resolver este conjunto de ecuaciones, seguimos el método considerado por Iben y
MacDonald (Iben and MacDonald, 1985). La ec. (2) es aplicada a las zonas radiativas
(D = 0) y para las regiones convectivas, semiconvectivas, con overshooting y salt finger
dando el coeficiente de difusion D, el cual es especificado para cada proceso de acuerdo al
tratamiento de conveccién adoptado. Los diecisiete (N = 17) isétopos utilizados son los
mencionados en la seccién (2.1). En LPCODE, los cambios de abundancias son recalculados
después de la convergencia de cada modelo estelar (y no durante las iteraciones). Para una
mejor precision en la integracién durante el computo de la evolucién nuclear, cada paso de

tiempo evolutivo es dividido en 5 pasos de tiempo quimico.

2Notar que la ec. (11) acopla la evolucién nuclear al actual cambio de composicién debido al proceso de
mezcla.
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La evolucion de la distribucion de abundancia quimica causada por la difusion de los
elementos quimicos durante toda la evolucién de la enana blanca constituye un punto im-
portante en los cdlculos computacionales. En nuestro tratamiento de la difusiéon dependiente
del tiempo hemos considerado el asentamiento gravitacional y la difusiéon quimica y térmica
para las siguientes especies nucleares: 'H, 3He, *He, 12C, N y '60. La evolucién quimica
resultante de la difusion de los elementos estd descripta, para un dado isétopo %, por la

ecuacién de continuidad dada por

aY; 0
( o )d.f = 9 (4mr?pYiw;) (13)

donde w; es la velocidad de difusién. Hemos adoptado el tratamiento dado por Burgers
(Burgers, 1969) para gases compuestos. Nos ocuparemos de la evolucién quimica que ocurre
muy adentro en la estrella, asi la levitacién radiativa (la cual modificaria la composicién
superficial de la enanas blancas calientes) ha sido despreciada. Las velocidades de difusién,
en término del gradiente de densidades de los iones, pueden escribirse de la forma

1 .
wi:wigt— Z Uz'j d:lln], (14)
r
ions(j)

donde wz-gt representa la componente de velocidad debida al asentamiento gravitacional y a
la difusién térmica. Por mayores detalles ver Althaus y Benvenuto (Althaus and Benvenuto,
2000); también Gautschy y Althaus (Gautschy and Althaus, 2002) para una aplicacién a las
enanas blancas DB. Los cambios de abundancia resultantes de la difusion de los elementos
estan completamente acoplados a las reacciones nucleares. Para este fin, la matriz de los
coeficientes en la ec. (12) ha sido modificada en forma apropiada.

2.3 Overshooting (OV)

Se tiene en cuenta la mezcla por OV dependiente del tiempo durante todos los estados
de la evolucién pre—enana blanca. El esquema para los cambios de abundancia descriptos
anteriormente nos permite un tratamiento autoconsistente del OV difusivo en presencia de
la quema nuclear. En particular hemos considerado un decaimiento exponencial para el OV
difusivo por arriba y por debajo de cualquier regién convectiva, incluyendo el nicleo convec-
tivo (en las fases de secuencia principal y quema central de helio), la envoltura convectiva
externa y durante la corta vida de la zona convectiva en el flash de helio la cual desarrolla
durante los pulsos térmicos. Se ha seguido el formalismo de Herwig (Herwig, 2000) basado

en las simulaciones hidrodindmicas de Freytag y colaboradores (Freytag et al., 1996), lo
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cual muestra que las velocidades turbulentas decaen exponencialmente fuera de los limites

convectivos. La expresién para el coeficiente de difusién en las regiones de OV es

-2
Dos = DO exp < H Z) ) (15)

v

donde D, es el coeficiente de difusién en el limite de la zona convectiva, z es la distancia
radial desde el borde de la zona convectiva, H, = fHp, donde el parametro libre f es una
medida de la extensién de la regién del OV, y Hp es la altura de escala de la presién para el
limite convectivo. Hemos asumido que f = 0.015, lo cual tiene en cuenta el ancho observado
de la secuencia principal asi como las abundancias deficientes de hidrégeno entre las capas
de los remanentes post—AGB —ver (Herwig et al., 1997); (Herwig et al., 1999a); (Herwig,
2000) para detalles; ver también (Mazzitelli et al., 1999).

2.4 Tratamiento de la conveccion

El programa LPCODE tiene en cuenta una teoria ampliada de la mizing length (longitud
de mezcla) para la conveccién, para fluidos con gradientes de composicién, desarrollado por
Grossman y colaboradores (Grossman et al., 1993) en su aproximacién local como la dada por
Grossman y Taam (Grossman and Taam, 1996). Estos autores han desarrollado una teoria
de la mizing length no-lineal de conveccién doble difusiva que se aplica en los regimenes
inestables convectivos, semiconvectivos e inestabilidad Rayleigh-Taylor (salt finger). De
acuerdo con este tratamiento, el coeficiente de difusién D en la ec. (2) caracterizando tales

regimenes de mezcla, estd dado por:

D =/lo (16)

donde ¢ = aHp es la longitud de mezcla y o la velocidad turbulenta. El valor de o esta
determinado por la resolucién simultanea de las ecuaciones para la velocidad turbulenta y
la conservacién de flujo —ec. (9) y (17) de (Grossman and Taam, 1996). Aqui el pardmetro

« es tomado como 1.5.

2.5 Tasa de pérdida de masa

El tratamiento para la pérdida de masa es aquel empleado por Blocker (Blocker, 1995b).

En particular, durante la evolucién en la AGB, la tasa de pérdida de masa esta dada por

M = 4.83 x 10 M AL L* My [My/yr] (17)
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donde My es la tasa de pérdida de masa de Reimer dada por My = 4 x 10" 3ng LR/M con
L, R y M luminosidad, radio y masa de la estrella en unidades solares. Esta formulacién
estd basada sobre computos dindmicos para atmosferas de estrellas tipo Mira, teniendo en
cuenta un fuerte aumento de la tasa de pérdida de masa y modulaciones por los pulsos
térmicos esperados en el curso de la evolucién AGB. Tomamos el valor del parametro libre
nr en forma algo arbitraria (igual a 1) en lugar de obtener un razonable nimero de pulsos
térmicos sobre la AGB. En nuestro computo, los episodios de pérdida de masa que toman
lugar durante los estados de quema nuclear de helio y de la rama gigante roja (RGB: Red

Giant Branch) son considerados de acuerdo a la formulacién usual de Reimer con 7z = 1.
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Parte 1

Relacion Masa—Radio
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3 Relaciones masa-radio

En esta seccion mostraremos resultados sobre relaciones masa-radio para enanas blan-
cas con composiciones internas de helio, carbono, oxigeno, silicio y hierro, con envolturas

compuestas de hidrégeno y helio o sin hidrégeno.

3.1 Masa limite de Chandrasekhar

Chandrasekhar (Chandrasekhar, 1939) demostrd, que partiendo del siguiente sistema de
ecuaciones, constituido por la ecuacién de equilibrio hidrostatico, distribucién de masa y la

ecuacién de estado para un gas de electrones degenerados a temperatura cero

%—1: = —i—T@ : 68—7: =d4mr’o ,  P=P(op) (18)
se puede reformular el problema a través de una ecuacién diferencial de segundo orden (la
que gobierna la estructura mecédnica de una enana blanca) para una funcién sin dimensiones,
con dos parametros: ., el peso molecular por electrén y ., la densidad central. Esta funcién
debe ser determinada numéricamente. Sin embargo, es facil ver, como puede obtenerse la
solucién a partir del sistema de ecs. (18), para un valor dado de p,, es decir una composicién
quimica determinada, y un valor elegido de g, —ver Apéndice A, sec. (13.7.3). La integracién
del sistema de ecs. (18) se realiza desde el centro (r = 0) hasta que se alcanza el valor
P(r) =0 (en la superficie). Esto determina el radio R (radio de la configuracién) y la masa
M = M(R) del modelo (masa total). Para un valor dado de f se obtiene una tinica familia de
modelos, definiendo implicitamente una relacién entre la masa y el radio, la famosa “relacién
masa-radio” obtenida por Chandrasekhar (Chandrasekhar, 1935). En el limite g. — oo, R

se vuelve cero, mientras que la masa se aproxima al valor limite

9 2
MCh = 1.459 x (—) M@ (19)

€

la “masa limite de Chandrasekhar” (ver Apéndice A, sec. 13.7.3 caso ultrarelativista).

3.2 Refinamientos a la teoria de Chandrasekhar: modelos de Ha-

mada y Salpeter

Aunque en el gas ideal, los electrones no interactuan, éste da idea de la contribucion
dominante a la ecuacién de estado para altas densidades. Pero un plasma real consiste en

electrones junto con iones pesados y positivamente cargados de una o mas especies.
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Las propiedades termodinamicas de la materia estan completamente determinadas si se
conoce la energia libre de Helmholtz F(T,V, N) (T: temperatura, V: volumen, N: niimero

de particulas) del sistema (Fermi, 1936). Entonces la presién, puede ser obtenida mediante:

r=-(@).. 2

Puesto que F' = E — T - S (E: energfa interna, S: entropia), a temperatura cero sélo es
necesario conocer E(V, N).

La energia del plasma puede escribirse como la suma de la energia cinética de los elec-
trones mas los términos de correccién, de los cuales la interacciéon coulombiana es el mayor
(Salpeter, 1961).

E = Ee + Ec + Eew + ETF + Ecorr (21)

E.: energia cinética de los electrones, estd relacionada a la energia de Fermi.
E.: energia de interacciéon coulombiana.
E.;: energia de intercambio (ezchange), esta contribucién proviene del hecho de que los
electrones son particulas indistinguibles, en la mecanica cuantica.
FErp: correccion de Thomas-Fermi, la contibucién de Thomas-Fermi tiene en cuenta el efecto
producido por el hecho de que la distribucién de electrones esta polarizada por los iones
cargados positivamente.
E.,.+: energia de correlacién, proviene de si la energia de interaccién entre electrones estd
expandida en potencias de r; (la separacién tipica entre iones).

Con la energfa total determinada por la ec. (21), la presién para la ecuacién de estado se

obtiene como:

P =P, + P.+ Py + Pry + Peorr (22)

La ecuacién de estado obtenida fue usada por Hamada y Salpeter (H-S) (Hamada and
Salpeter, 1961) para construir modelos a temperatura cero para las enanas blancas. Puesto
que en este caso la ecuacién de estado depende de A y Z en lugar de sélo p., es necesario

especificar la composiciéon quimica del modelo.

3.3 Relaciones masa-radio para enanas blancas con diferentes

composiciones internas

Las enanas blancas obviamente no son objetos a temperatura cero, pues irradian. Las

relaciones masa—radio para temperatura finita requieren calculos evolutivos completos para
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estos remanentes que tienen en cuenta la estructura gravotérmica de la estrella. Ejemplos
de relaciones masa-radio a temperatura finita son aquellos presentados por Panei y colabo-
radores (Panei et al., 2000b) para composiciones quimicas de helio, carbono, oxigeno, silicio
y hierro, con envolturas de hidrégeno y helio, y con envolturas de helio solamente.

Lo relevante de este trabajo, es que fue el primero en el que se calcularon relaciones masa—
radio a temperatura finita para varias composiciones quimicas donde todos los resultados
fueron obtenidos bajo las mismas condiciones; de manera tal que se pueden emplear un
conjunto de resultados tedricos uniformes —ver por ej. (Madej et al., 2003) y (Madej et al.,
2004).

Dicho trabajo fue motivado por las observaciones realizadas por el satélite Hipparcos
(Provencal et al., 1998) las que sugerian la existencia de enanas blancas con nicleos de
hierro. Posterior a esta publicacién de Provencal y colaboradores se encontré que ellos
habian empleado modelos de atmdsferas equivocados, y asi al corregirlos, se determiné que
tales interiores estaban compuestos de carbono/oxigeno.

Se sabe que existen diferentes caminos que conducen a maés del 90% de las estrellas a
enanas blancas. Por ejemplo, las enanas blancas de baja masa con masas estelares de M <
0.45M, estan compuestas por helio y ellas han tenido tiempo suficiente para evolucionar
a ese estado como resultado de la evolucién binaria; ya que si hubieran evolucionado como
estrellas aisladas hubieran necesitado el tiempo de Hubble para convertirse en enana blanca
de helio. Para enanas blancas de masas intermedias, la teoria de evolucion estelar predice
una composicion interna dominada por carbono y oxigeno. Finalmente, para la cola de la
distribucién de las enanas blancas con masas mayores, la teoria predice interiores hechos de
neén y magnesio.

Es costumbre emplear relaciones masa—radio, para confrontar las predicciones tedricas
sobre la composicién interna de las enanas blancas con los datos observacionales. Esto es
debido a que, como es bien sabido desde Hamada y Salpeter (1961), las configuraciones a
temperatura cero son sensibles a la composicién interna. Uno de los efectos que nos permite
discriminar la composicion interna de las enanas blancas para una masa estelar dada, esta
relacionada con la dependencia de las contribuciones no-ideales a la ecuaciéon de estado de
la materia degenerada (tal como las interacciones coulombianas y las correcciones Thomas-
Fermi) sobre la composicién quimica. Estas contribuciones a la ecuacién de estado son
mayores para los mds altos nimeros atémicos Z del elemento quimico. Otro efecto muy
importante es que, en el caso de elementos pesados tales como el hierro, los nicleos ya no
son simétricos (Z = 26, A = 56 para el hierro), dando un peso molecular medio por electrén
mayor que 2 —ver Apéndice A, sec. (13.6) ec. (74) si Xpe = 1, Zp, = 26, Ap. = 56, entonces
te =~ 2.15. En acuerdo, para un valor dado de masa, el radio de la enana blanca es decreciente

con la funcién Z.
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La idea de estrellas enanas blancas con interiores de hierro esta en fuerte contradiccion
con las predicciones standard de los calculos de evolucion estelar, las cuales s6lo permiten
un interior rico en hierro en el caso de los objetos pre-supernova.

Isern y colaboradores (Isern et al., 1991) han propuesto procesos fisicos capaces de formar
enanas blancas de hierro. En sus calculos encontraron que una ignicién explosiva de niicleos
con degeneracién electrénica de ONeMg, puede depender criticamente sobre la densidad de
ignicion y la velocidad del frente de quema, dando a la formacién de estrellas de neutrones,
supernovas termonucleares o enanas blancas de hierro.

En los computos realizados por Panei y colaboradores, la evolucion de las estrellas enanas
blancas, fue calculada para masas desde 0.15M a 0.5M; con intervalos del 5% en masa,
para el caso de nucleos de helio; de 0.45M a 1.2M con intervalos de 0.01 M, para nicleos
de carbono, oxigeno y silicio; y de 0.45M a 1.0M; con intervalos de 0.01M para el caso
de nucleos de hierro. Las secuencias evolutivas fueron computadas hasta por debajo de una
luminosidad de log L/ L, = —5. Las relaciones masa-radio para enanas blancas con compo-
siciones nucleares de 2C, 10, ?8Si y 5Fe fueron computadas para valores de temperatura
efectiva, desde 5000 a 55000K, con pasos de 10000K, y desde 70000 hasta 145000K, con
pasos de 15000K. Para el caso de los modelos de enanas blancas de helio fueron considerados
valores de temperatura efectiva desde 4000K hasta 20000K, con pasos de 4000K. Para explo-
rar la sensibilidad de los modelos a una envoltura de hidrégeno, se consideraron dos valores:
My /M, =107° (3 x 107*M, en el caso de modelos con nticleos de helio) y Mg/M, = 0, es
decir sin hidrégeno.

En la fig. (1) se muestran relaciones masa-radio para modelos con nicleos de helio. Se
han considerado modelos con masas de hasta 0.5Mg; debido a que, a mayores masas los
objetos podrian encender el helio durante etapas evolutivas previas y podrian no terminar
sus vidas como enanas blancas de helio. Como es bien sabido los modelos con mayores
radios tienen mayor temperatura efectiva. Es notable el efecto sobre el radio estelar inducido
por la presencia de una envoltura externa de hidrégeno. Estos efectos son particularmente
importantes para modelos de baja masa. Consideremos por ejemplo el caso de una enana
blanca de helio de 0.3M. En el caso de ausencia de una envoltura de hidrégeno, para la
temperatura efectiva mds alta considerada en este trabajo, el objeto tiene un radio de ~ 50%
mayor que el correspondiente al modelo de H-S. Si se incluye la envoltura de hidrégeno, el
radio es ~ 80% mayor que el de H-S. Notar que a T,;f — 0, el radio de los objetos tiende a
los valores de H-S.

En las figs. (2) a (4) se muestran los resultados obtenidos para estrellas con interiores
de carbono, oxigeno y silicio respectivamente. Aunque son notables, los efectos debido a
temperatura finita y la presencia de una envoltura de hidrégeno, estos no son tan grandes

como en el caso previo de los modelos de enanas blancas de helio, mostrados en la fig. (1).
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Figura 1: Relacién masa-radio para enanas blancas con un nicleo de helio. Las lineas
llenas y punteadas corresponden a los casos de objetos con una envoltura de hidrogeno puro
de 3 x 107*M, y a los modelos sin esa envoltura de hidrégeno, respectivamente. Las lineas
de trazos representan la relacion masa-radio de H-S para modelos homogéneos de helio. Los
modelos de temperatura finita estdn ordenados desde abajo hacia arriba con el aumento de

temperatura T.ss correspondiente a (en 103K) 4, 8, 12, 16 y 20.
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Por ejemplo para modelos de 1.2M, ambos efectos permiten aumentar el radio de la estrella
hasta < 19%. Esto es lo esperado, debido a que con el aumento de la masa, la densidad
interna y el potencial quimico por electrén, ., también aumenta. Esto tultimo puede verse
%, y por la relacién masa-radio -Apéndice A, sec. (13.7.3), ec.
(121)- R M~5, entonces o oc M2, y por ecs. (74) v (64) pe x 0.

Asi, como los efectos térmicos en la ecuacion de estado del gas degenerado entran como

facilmente pues como p

una correccién o< (T'/pe)?, la ecuacién de estado se vuelve méas cercana a la conducta de
temperatura cero, es decir a la estructura de H-S. Como el espesor de la capa de hidrégeno
es < g~' (donde g es la gravedad superficial) esto hace que también tienda a cero para
modelos muy masivos. Notar que el carbono, oxigeno y silicio tienen peso molecular medio
por electrén muy cercano a 2 (ue = 2.001299, 2.000000, 1.999364 y 1.998352 para el helio,
carbono oxigeno y silicio respectivamente); asi, las diferencias en radio, para una dada masa
estelar son en su mayoria, debido casi por completo, a los términos de correccién de la
ecuacion de estado para el caso no-ideal. Debido a esto las diferencias en radio son pequenas,
del orden de unos porcientos.

Se han incluido en cada figura las correspondientes secuencias de H-S. Notar que para un
valor dado de la masa, los modelos H-S tienen radios menores y que existe algunas diferencias
pequenas aun para los modelos de T, ;s mas baja.

En la fig. (5) se muestran las secuencias masa-radio correspondientes a hierro. Estas
son notablemente diferentes de las relaciones masa-radio mostradas anteriormente, debido
principalmente a un mayor peso molecular por electrén (p, = 2.151344) y también debido a
un nimero atémico mayor (Z = 26) que indica un gas degenerado mucho méds fuertemente
interactuante, comparado con el caso de composicién standard.

En el caso de un ntcleo de hierro, para un valor de masa fijo, la densidad media es casi dos
veces la correspondiente a la de los nicleos de carbono y oxigeno. Asi, no deberia sorprender
que para el rango de T,y considerado aqui, los efectos térmicos son menos importantes que
en el caso standard. Por ejemplo para el modelo de hierro de 0.45My a Tipp ~ 25000K,
los efectos térmicos aumentan el radio sélo por un 17%. Para el caso del niicleo de hierro,
hemos considerado modelos hasta una masa de 1.0My. Objetos con masas mayores estan
muy préximos a la masa limite para tales composiciones (M., ~ 1.261M, para el hierro de
acuerdo a la ec. (19)) y podrian tener densidades internas tan altas que la ecuacién de estado
podria no ser apropiada. Las enanas blancas de hierro dan radios mas pequenos debido a
las mayores interacciones coulombianas.

Cabe mencionar que las secuencias evolutivas computadas son muy detalladas y han sido
usadas recientemente en un trabajo realizado por Madej y colaboradores (Madej et al., 2003)
para la busqueda, a través de fotometria UBVRI, de objetos enanas blancas con nicleos de

hierro. También Madej y colaboradores (Madej et al., 2004) han empleado nuestras relaciones
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Figura 2: Relacion masa-radio para enanas blancas con un nicleo de carbono rodeado
por una envoltura de helio con un espesor de 1072M,. Las lineas llenas y las punteadas
tienen el mismo significado que en la fig. (1) pero para el caso de la envoltura de hidrégeno

asumimos una masa de 1075M,. Las lineas de trazos corresponden a la relacion masa—radio
de H-S para modelos homogéneos de carbono.

Hemos incluido en esta figura los wvalores

correspondientes a T,yr (en 103K) de 5, 15, 25, 35, 45, 55, 10, 85, 100, 115, 130 y 145.
Hemos incluido datos observacionales con sus barras de error de las enanas blancas que se
indican. Por completitud hemos extendido los cdlculos hasta una masa de 0.3Mg .
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Figura 3: Igual que en la fig. (2) pero para un nicleo de ozigeno.
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Figura 4: Igual que en la fig. (2) pero para un nicleo de silicio.
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quimicas centrales.

Figura 5: Igual que en la fig. (2) pero para un nicleo de hierro. Notar que en este caso

los modelos resultan con radios estelares mucho menores que para las demds composiciones
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masa-radio para determinar la distribuciéon de masa de unas 1300 enanas blancas en el Sloan
Digital Sky Survey.

Resultados evolutivos de las posibles enanas de hierro fueron realizados por Panei y
colaboradores (Panei et al., 2000a), como asi también una evaluacién de la posibilidad de
utilizar la funcién luminosidad de las enanas blancas como herramienta para discriminar
entre aquellas con nitcleos de hierro, de las que poseen nicleos de carbono—oxigeno. En
dicho trabajo se ha examinado la evolucion de las condiciones centrales, luminosidad por
pérdida por neutrinos, gravedad superficial, cristalizacion, perfiles de luminosidad interna y
edades. En estas estrellas el enfriamiento es fuertemente acelerado (hasta un factor cinco para
modelos con una composicién de hierro puro) comparado al del caso standard. Encontramos
que las enanas blancas poseen una funcién luminosidad muy diferente de la que presentan
las enanas blancas de carbobo—oxigeno. Este hecho permitiria en principio, diferenciar entre

ambos tipos de enanas blancas.
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Parte 11

Formacion de Estrellas

Deficientes en Hidrégeno
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4 EVOLUCION PREVIA A LA AGB

4 Evolucion previa a la AGB

4.1 Evolucion hacia la fase gigante

Las estrellas se forman a partir de la contraccion del gas y polvo interestelar. Si las
ubicaramos en el diagrama H-R antes del encendido de la fuente de energia nuclear, se
estarian desplazando desde la region de inestabilidad de Hayashi hacia la secuencia principal.
Una vez que se inicia el quemado de hidrégeno central, se encuentran en lo que se conoce
como secuencia principal. En la fig. (6), esta etapa corresponde al extremo izquierdo, el
modelo representado es de una estrella con Mzays = 5My. En la secuencia principal la
estrella obtiene su energia de la quema nuclear de hidrégeno, el cual es transformado en
helio, en su centro —hasta que alcanza el punto A en figs. (6), (7) y (8) ver tabla [(2), sec.
(4.1)]. Debido a la gran energia ganada en la transformacién de hidrégeno en helio, por
ejemplo para una estrella con una masa de 1M y con abundancias X = 0.705, Y = 0.275,
la edad en la secuencia principal serd de ~ 12600 x 10° afios (esto es cuando alcanza el punto
A), para una con 1.5M; e igual abundancias serd de ~ 2600 x 10° afios y para una de 5M,

e igual abundancias serd de ~ 106.9 x 10® anos.

Tabla 2: Descripcidn de los puntos representativos de las figuras para

una estrella de Mzapys = 5SMg.

Punto Edad [10° afios] Etapa evolutiva

A 106.926471 agota el hidrogeno central
107.315599 enciende el helio central
107.322692 inicio del primer dredge up
107.551700 fin del primer dredge up
122.562231 agota el helio central
122.876719 inicio del segundo dredge up
123.100129 se acentua el segundo dredge up
123.164997 fin del segundo dredge up

T om0 Q®

Durante esta fase la luminosidad aumenta lentamente (hasta llegar al punto A). Cuando
en la regién central aproximadamente el 12% de la masa ha sido transformada en helio,
comienzan a ocurrir cambios mayores en la estructura. Cuando es agotado el hidrégeno en
el centro, la generacién de energia nuclear (mediante quema de hidrégeno) toma lugar ahora
en una capa esférica alrededor del nicleo inerte de helio (posterior al punto A y antes del B
—ver fig. (8).

Este cambio es acompafiado por una expansiéon y un enfriamiento de las capas exteriores
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Figura 6: Interior estelar de una estrella de Mzaps = 5M), se representan los distintos trans-

portes de energia, y las quemas de hidrogeno y helio en el interior. En ambas regiones de quema

~1
la rama gigante.

se tiene en cuenta la generacion de energia nuclear (e y €ne), cuando excede a 10° erg g=! s 1.
este caso la pérdida de masa la iniciamos, en el codigo de evolucion, cuando la estrella trepa por

Obsérvese la disminucidn de la masa estelar total (la linea llena que comienza en M /Mg =5), en
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Figura 7: Trayectoria evolutiva de una estrella de Mzaps = 5Me, diagrama H-R y evolucidn de
su region central. A la derecha graficamos la rama gigante en forma ampliada, para ver con mds
detalle los puntos dados en la tabla [(2), sec. (4.1)].
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de la estrella: en el diagrama H-R la estrella se mueve a la derecha y arriba hacia radios
mayores (antes de arribar el punto B en el rojo, ver fig. (7)). Mientras la estrella se va
desplazando del punto B al D, esta recorriendo la parte de la trayectoria conocida como
rama gigante roja (RGB: Red Giant Branch).

4.2 1° dredge up

Desde el punto de vista de las comparaciones con las observaciones, los cambios de
abundancia superficial que ocurren, previo a la fase AGB, son de gran importancia. Estos
cambios son realizados cuando la base de la envoltura convectiva se extiende hacia adentro
para dragar el material que ha experimentado la quema de hidrégeno durante las fases
precedentes. La representacién del interior de tal etapa evolutiva se realiza en la fig. (8).
El 1¢ dredge up o 1¢ mezclado convectivo externo (MCE), ocurre en la estrella cuando se
convierte en gigante roja por primera vez (siguiendo al agotamiento de hidrégeno central).
Para una estrella de 50 los mayores resultados que obtuvimos, son los siguientes, ver fig.
(10): aumento de ~ 180% m4s para la abundancia superficial del **N, una reduccién en la
abundancia superficial del >C de ~ 30%, la formacién de la razén superficial '>?C/'3C de
alrededor 22 (0.205 x 107%2/0.934 x 107% hacia el fin del 1 MCE), una reduccién en la
superficie del "Li (0.123 x 107% — 0.732 x 100 valores al inicio y al fin del 1 MCE), una
reduccién de ~ 4% en el 'H y ~ 9% en el %0, y un aumento de ~ 9% para el *He.

4.3 Evolucion en la RGB

En la parte superior de la RGB (Red Giant Branch) en el punto D, la estrella alcanza en
su centro las condiciones necesarias para encender el helio y comenzar los proximos procesos

nucleares, para transformarlo en carbono, oxigeno y neon.

4.3.1 Estrellas de baja masa

En las estrellas de baja masa como el sol, la densidad en el centro en la fase RGB, es
tan alta que los electrones estan parcialmente degenerados. En la materia no-degenerada, el
aumento de temperatura causado por la nueva fuente de energia, podria estar acompafnado
por un aumento de presién, conduciendo a la expansién, enfriamiento y estabilizacién de la
tasa de quema de helio. Sin embargo, debida a la degeneracién, no hay cambios significativos
en la presion; el aumento de temperatura conduce a una nueva liberacién de energia y
desarrollando una inestabilidad térmica. Este fenémeno es llamado “flash de helio”; conduce
a una reestructuracion dinamica de la estrella después de que la degeneracién es disipada a
altas temperaturas.
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Figura 8: Interior estelar de una estrella de Mzans = 5Mg, durante el 1" “dredge up”. Repre-
sentamos los distintos transportes de energia y la quema de hidrégeno y helio en el interior, para

el caso en que las generaciones de energia nuclear € vy €x. exceden a 10% erg g1 s L.
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4.3.2 Estrellas de masa intermedia

En estas estrellas, la expansién de las capas exteriores transforman a las mismas en
gigante roja lo cual sucede en una etapa muy corta de su evolucién. En este momento de la
evolucion la estrella se mueve del punto B al D.

La evolucién es similar cualitativamente para todas las estrellas en las cuales el helio se
enciende antes de que el nicleo se vuelva degenerado.

Como consecuencia de la rapida contraccion y calentamiento del ntucleo, se inicia la
quema de helio en el centro (punto B). La estrella se encuentra entonces en la regién de
las gigantes rojas. Luego de esta etapa, cuando desciende por la rama gigante, ésta se
vuelve hacia la izquierda sobre el diagrama H-R, para realizar un loop en su trayectoria
(para 3.64 < logTepp < 3.68, de la fig. (7)). El helio es quemado en el niicleo y llega a su
punto mas azul, cuando éste tiene una abundancia de Y =~ 0.66. Posteriormente se desplaza
nuevamente hacia el rojo hacia la vecindad de la linea de Hayashi. El tamano de los loops
realizados depende de la masa de la estrella (existe una variacién también debido al overshoot
y las tablas de opacidades empleadas).

En el nicleo la quema de helio cesa cuando el *He es convertido completamente en '2C,
60 y ?Ne (punto E). La quema continiia en una capa concéntrica rodeando al niicleo
agotado (ésta se inicia poco después del punto E). Mientras el helio se quema en una capa y
hacia afuera en masa, el nicleo de carbono-oxigeno aumenta en masa, gracias a las cenizas
de la capa que quema helio, y se contrae. La estrella tiene dos fuentes de energia, la capa
que quema helio y otra capa por encima de ésta y por debajo de la envoltura que quema
hidrégeno. Se produce en este momento una contraccion del nicleo, una expansion de la
region con helio entre ambas fuentes y una contraccion de la envoltura. Baja la temperatura
de la capa que quema hidrégeno y por lo tanto cesa la quema. Ahora la contraccién del
nicleo es acompanada por una expansion de las capas que estan por encima de la quema de
helio.

La envoltura convectiva externa, gradualmente se mueve hacia abajo en extension hasta
alcanzar mas del 80% de la masa estelar. Los ntcleos que han sido procesados en elementos
m4s pesados son ahora dragados hacia la superficie. Este fenémeno es conocido como el 29°
dredge up o 2%° mezclado convectivo externo (MCE).

4.4 2% dredge up

La fase del 29° mezclado convectivo externo (MCE) ocurre en las estrellas de masa inter-
media mds masivas, y acompana a la formacion de un nicleo con electrones degenerados a
continuacion del agotamiento de helio central.

En el material dragado, el cual puede ser tan grande como 1M, en las estrellas de masa
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Figura 9: Interior estelar de una estrella de Mzans = 5Mg, durante el 2%° “dredge up”, para el

caso en que las generaciones de energia nuclear ef y g exceden a 10° erg g~ 571,
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el comienzo del 1" “dredge up” (punto C) y la correspondiente de punto y segmentos el fin del
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tienen el mismo significado anterior, pero para el
puntos es la que corresponde al punto G, que es durante el momento en que se va acentuando el
240 “dredge up’.
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intermedia mas masivas, el hidrégeno ha sido convertido completamente en helio y ambos el
12C y %0 han sido convertidos casi completamente en "*N. En la fig. (9) ilustramos como
la base de la envoltura convectiva se mueve hacia abajo en masa a través de la materia que
est4 siendo dragada hacia afuera desde la capa que quema helio durante la fase del 29° MCE
(punto G).

En esta fase la temperatura en el nicleo agotado en helio y en rapida contraccién, va
primero en aumento como resultado de la liberacion de energia potencial gravitacional y luego
decrece cuando se vuelve importante la liberacion de energia por neutrinos. El resultado neto
es un nucleo con electrones altamente degenerados en el cual la temperatura no se vuelve lo

suficientemente alta como para que se encienda el carbono.

4.5 Evolucién durante la AGB temprana

De acuerdo a lo visto en la sec. (4.3) las estrellas de baja masa desarrollan un nicleo
de helio con degeneracién electrénica, inmediatamente después de la etapa de secuencia
principal. Estas estrellas tienen, como limite inferior para la masa, de 0.8 — 1M, de masa
inicial en la secuencia principal y como limite superior de 2 — 2.3M); la precisiéon de los
limites depende de la composiciéon quimica inicial.

Las estrellas de masa intermedia son aquellas que encienden el helio en forma “no—
degenerada”, pero desarrollan un nicleo de carbono-oxigeno con degeneracién electrénica
seguido del agotamiento de helio en el niicleo. Estas tienen como limite superior alrededor
de 7—8M_ como masa inicial en la secuencia principal, nuevamente el valor preciso depende
de la composiciéon quimica inicial.

Las estrellas de baja masa también desarrollan un nticleo de carbono—oxigeno con dege-
neracion electrénica después de agotar el helio central; durante su evolucion posterior tienen
una conducta cualitativamente similar a las estrellas de masa intermedia para los mismos es-
tados evolutivos nucleares. Esta fase comin se refiere a la fase evolutiva de la rama asintodtica
gigante (AGB).

La AGB temprana o E-AGB (early-AGB) es aquella en la cual las estrellas no han
comenzado a pulsar térmicamente. En la fase de la E-AGB, la quema de hidrégeno en capa
se ha extinguido, y el helio se quema en una delgada capa que provee la mayoria de la energia
que alcanza la superficie estelar (desde el punto F y hasta antes de los pulsos térmicos).

La designacién “asintética” en las siglas AGB proviene del hecho que, para masas iniciales
Mzams S 1M, la relacién Tepp — L para las estrellas AGB de baja masa es muy préxima a
la relacién T s — L para las de baja masa de la primer rama gigante. Para las estrellas més
masivas el término “asintético” no tiene sentido morfolégico.

Hacia el final de la fase E-AGB, el hidrégeno se reenciende en una capa delgada y la
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estrella comienza a pulsar térmicamente. La ubicacién en masa de la capa que quema
hidrégeno (Mpy) cuando comienza el pulso térmico, es una funcién bien definida de la masa
inicial Mz 4pr5. Para estrellas de masa intermedia con composicion similar a las estrellas de
Poblacién I, esta masa estd dada aproximadamente por My =~ 0.59 4+ 0.0526 M 745 (segin
Iben, para el caso en que Mzapys = 5Mg, es ~ 0.853, segiin nuestros cdlculos este valor
es ~ (.8638). Para estrellas de baja masa, My es sélo escasamente mayor que la masa del
nicleo de hidrégeno agotado, hacia el encendido del flash de helio, o My ~ 0.53 (Iben and
Renzini, 1983).
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5 Evolucion durante la AGB

Las estrellas de masa intermedia evolucionan después de completar la quema de hidrégeno
y helio central, a través de la fase AGB. En esa etapa, consisten en un objeto compacto con
un niicleo de carbono/oxigeno (~ 0.5, ...,1Mg) rodeado por una delgada capa de algunas
10~2M,, ocupadas por dos envolturas que queman helio e hidrégeno respectivamente, y una
enorme envoltura casi totalmente convectiva. Aunque la fase AGB es corta, es de esencial
importancia puesto que estd gobernada por una rica nucleosintesis. Se suceden procesos,
como los de mezcla, los cuales llevan hacia la superficie de la estrella, el material producido
en el interior, y fuertes vientos estelares que “barren” las superficies estelares, por lo que
continuamente enriquecen al medio interestelar con elementos pesados. Esto importa en la
evolucién en la parte superior de la AGB la cual es dominada por la continua y creciente
pérdida de masa (Habing, 1996). Las observaciones indican tasas de 1077 Mg /ano para
estrellas Mira de cortos perfodos y hasta 107%M /afio para estrellas variables luminosas de
largo periodo (Wood, 1997). Muy probablemente, estos vientos son conducidos por polvo
y ondas de choques (Winters, 1998) llevando grandes tasas de pérdida de masa hasta el
completo ocultamiento de la estrella por una envoltura circunestelar de polvo.

Los procesos de mezcla y nucleosintesis, las inestabilidades térmicas de la quema de helio
en capas (pulsos térmicos) y la posible penetracién de la envoltura convectiva dentro de la
capa de quema de hidrégeno (HBB: Hot Bottom Burning) son cruciales para la evolucién en
la parte superior de la AGB.

5.1 Pulsos térmicos y 3 mezclado convectivo externo

Los pulsos térmicos ocurren en modelos que contienen una o mas capas que son fuente
de energia. La inestabilidad se manifiesta en una corrida térmica: la capa reacciona al
excedente de energia con un aumento de la temperatura, el cual incrementa la liberacién
de energia nuclear, etc. El aumento de temperatura estd conectado a una expansién de las
capas. Puesto que la quema de helio es extremadamente sensible con la temperatura —ver ec.
(131)—, un pequeno aumento de la temperatura incrementa en gran parte la produccién de
luminosidad debida al helio en la capa. Esta enorme cantidad de energia fuerza al desarrollo
de una zona convectiva conductora de los pulsos, la cual mezcla los productos de la quema de
helio, esto es carbono y oxigeno, dentro de una regién intercapa (que estd ubicada por encima
de ella y por debajo de la envoltura convectiva externa). Pero la mayor parte de la energia
es usada para expandir las capas de arriba, empujando al material dentro de regiones mas
frias. Esta expansion reduce considerablemente la temperatura de la capa fuente de energia
debida a la quema de hidrégeno, tal que la luminosidad debida a la quema de hidrégeno
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se reduce significativamente. Después de su comienzo aproximadamente lento, la corrida
térmica se acelera mas y mas, hasta alcanzar un pico marcado en pocos anos. La capa de
helio ahora estd muy expandida y entonces deja de ser inestable. Toda la regién entonces
comienza a contraerse de nuevo, lo cual calienta la capa de hidrégeno y entonces se recupera
la productividad de energia. En unos pocos miles de anos la regién recupera su estructura
original, la capa de helio se vuelve nuevamente inestable y comienza el préximo pulso.

Cuando la quema de hidrégeno cesa temporariamente, permite a la envoltura convectiva
avanzar hacia abajo después del pulso, para penetrar en aquellas regiones de la intercapa
enriquecidas anteriormente con carbono (y oxigeno) y asi mezclar este material hacia la
superficie. Con el avance de la envoltura convectiva hacia abajo, posterior al pulso, se
produce lo que se conoce como 3° dredge up, el cual es el encargado de llevar a la formacion
de estrellas de carbono. Al igual que antes este dragado (que se sucede en los pulsos térmicos
y por lo tanto més de una vez) es el encargado de enriquecer nuevamente la superficie con
elementos pesados.

En la parte superior de la AGB la quema de helio en capas se vuelve recurrentemente
inestable creciendo hacia los pulsos térmicos [(Schwarzschild and Hérm, 1965);(Weigert,
1966)]. Durante estas inestabilidades la luminosidad de la capa de helio aumenta rapidamente
en un tiempo corto, por ejemplo para una estrella de Mz 45 = 2.5M), en unos 200 anos va
desde 10® a 107Lg. La fig. (11) muestra la evolucién de las luminosidades de la quema en
capa de hidrégeno y helio durante los pulsos térmicos de una estrella de Mz = 2.5M.
Computado con el coédigo de evolucion estelar.

La zona convectiva conductora de los pulsos puede verse en las figs. (12), (13), (14)
y (15). En la fig. (15) se observa claramente que una pequena regién de la masa estelar
(Am, ~ 0.02M) es la encargada de soportar la envoltura de la estrella que al inicio de los
pulsos térmicos es de >~ 1.8M, (para Mzams = 2.5M).

Existe una gran liberacién de energia en la base de la capa convectiva en donde se
realiza la quema de helio —ver fig. (15). Debido a que la capa de hidrégeno es empujada
dentro de regiones mas frias, la quema de hidrégeno cesa temporariamente, de esta manera la
envoltura convectiva avanza hacia abajo después del pulso, para penetrar en aquellas regiones
intercapas enriquecidas anteriormente con carbono (y oxigeno) y llevar este material hacia
la superficie —ver fig. (14). El cambio en las abundancias se observa en la fig. (16).

Luego la quema nuclear debida al pulso de hidrégeno se reinicia y provee nuevamente la

principal fuente de energia.
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Figura 11: Luminosidad superficial, temperatura efectiva, la luminosidad debido a la quema de

hidrégeno por el ciclo p-p y CNO, y la quema de helio; para una estrella de Mz s = 2.5Mg.
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Figura 12: Interior de una estrella con una masa de Mzaps = 2.5Mg, durante el 9™°, 10™° y
11™° pulso. Se indican distintos tipos de transporte y también la luminosidad integrada debida a
la quema de helio. En la figura se ha agregado en qué lugar debajo de la envoltura convectiva, se
forma la capa conductora de los pulsos. Notar que esta es una region diminuta de la estrella, ya

que la misma es Am, ~ 0.02Mg.
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Figura 14: Interior de una estrella con una masa de Mzans = 2.5Mg, durante el 9°, 10™° y
11™° pulso. Se muestran en forma ampliada las capas convectivas, los distintos tipos de transporte
y también la quema de hidrégeno y helio. En la figura se muestra como cesa la quema de hidrdégeno
debido a que la capa de hidrigeno es empujada hacia afuera de la estrella hacia regiones mds frias.
Notar que posteriormente la envoltura convectiva avanza hacia adentro para dragar el helio, carbono
y oxigeno hacia la superficie. Se ha considerado liberacion de energia cuando ey > 103erg g7 s7!
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Tesis Doctoral 42 Jorge A. Panei



5 EVOLUCION DURANTE LA AGB

0.60
0.58
_ 056
3
Q -
EH
0.54
: ° i Soee R
convectivo . i nyg -
i radiativo ‘ b T -
salt finger 'Illli.;;;,jii 7
overshoot ‘
0.52- | B ~
quema H e
quema He 008
050 L 0 Ly e e e e =
833.2090  833.2092  833.2094  833.2096  833.2098

Edad [106 anos]
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1

a la de helio. Se ha considerado liberacion de energia cuando eg > 10%erg ¢~' s y ege >

3 x 10%erg g7 s,

Tesis Doctoral 43 Jorge A. Panei



5 EVOLUCION DURANTE LA AGB

8318 8320 8322 8324 8326 8328 8330 8332 8334
1 L 0.6855
01 § | . J0.6840
! P 0.6825
coooos b Ldoesto

60 . b b b T 02
! L b 0.29392
I L S [ o29370

>0E | | | 1020348
0.0050
0.0040
: , 0.0030

j % 1 i {0.0020
s0- . h b b & EoE i BB ¢ 00020
A S L Y - S SN o R 11| X 11

O -
1

log(L /L. )
S
o
I

WO R R S 00105
1 ~40.0100
0.0095
0.0090

LIS |

_ 16
1.0 0 —

8318 8320 8322 8324 8326 8328 8330 8332 8334
6 _
Edad [10 anos]

Figura 16: Abundancias superficiales y 3¢ “dredge up”, para una estrella con masa Myzapys =
2.5Mg. Se han agregado los pulsos debido a la quema de helio. Observar como a partir del 8v°
pulso se produce un enriquecimiento en la superficie estelar con helio, carbono y ozrigeno, y una

disminucion del hidrégeno.
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5.2 El rol del overshooting

La formacion de las estrellas de carbono y su modelado mediante los calculos de evolucion
estelar ha sido un problema desde hace mucho tiempo. Los primeros calculos de evolucion
estelar predijeron el MCE, en su mayoria, para estrellas con un niicleo masivo, esto es a altas
luminosidades, mientras que la mayoria de las estrellas de carbono observadas se encuentran
a bajas luminosidades y, por lo tanto, son de baja masa (Iben, 1981). Ademds, varios cdlculos
evolutivos no encontraron MCE para todas o difieren en la eficiencia obtenida [por ejemplo
(Vassiliadis and Wood, 1993b); (Blécker, 1995b); (Forestini and Charbonnel, 1997)]. La falta
de estrellas de carbono dpticamente brillantes puede ser explicada en términos del HBB y
de la pérdida de masa. El HBB contrarrestra la formacion de estrellas de carbono. Sin
embargo, puesto que €l cesa antes que el MCE los episodios finales de MCE pueden todavia
producir estrellas de carbono (Frost et al., 1998). Debido a la pérdida de masa se esperaria
que tales estrellas luminosas de carbono estén ocultas por el polvo escondiéndolas de las
mediciones 6pticas. En efecto, las observaciones infrarrojas de van Loon (van Loon et al.,
1999) muestran evidencia para la existencia de estrellas de carbono luminosas oscurecidas.
La falla para obtener un eficiente MCE, en particular para modelos AGB de baja masa, esta
relacionada a la descripcion aproximada de la conveccién estelar y de acuerdo al tratamiento
de los limites convectivos. Otra cuestiéon que estd intimamente ligada a este problema es
c6mo producir una suficiente cantidad de *C en el interior como la fuente de neutrones para
la nucleosintesis de procesos s. Por lo tanto, frecuentemente se concluye que la mezcla puede
tomar lugar fuera de los limites convectivos [(Iben, 1976); (D’Antona and Mazzitelli, 1996);
(Wood, 1997)].

Para sobrellevar estos problemas Herwig y colaboradores (Herwig et al., 1997) han con-
siderado overshooting (OV) difusivo para todos los limites convectivos durante toda la evo-
lucion conduciendo a considerables cambios en los modelos. El OV empleado estd basado
sobre los célculos hidrodindmicos de Freytag (Freytag et al., 1996) quien mostré que la mez-
cla toma lugar mds alld del borde clasico de Schwarzschild debido al OV con un campo
de velocidad que declina exponencialmente. En la region del OV el coeficiente de difusién
correspondiente estd dado por D,s = v, - Hy, - emp% con vp : velocidad de los elementos
convectivos inmediatamente antes del borde de Schwarzschild; ( : distancia desde el borde
de la zona convectiva; f : parametro de eficiencia del OV. En nuestros cédlculos de evolucién
estelar el parametro de eficiencia fue elegido como f = 0.015. Este método provee para
las estrellas AGB una cantidad suficiente de MCE para formar estrellas de carbono de baja
masa como las de las observaciones. Esto conduce a la formacién de *C como fuente de
neutrones para producir los procesos s en estas estrellas —ver también (Herwig et al., 1999b).

Por un lado, estos cédlculos muestran que el MCE puede obtenerse facilmente, si existe
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alguna envoltura con OV para superar la discontinuidad del H/He mediante el hundimiento
de la envoltura convectiva. Por otro lado, el OV conduce también a un aumento de la zona
convectiva conductora de los pulsos y a incrementar la mezcla del material nuclear desde
las capas profundas pertenecientes a la capa de helio hacia la zona intercapa (“dragado de
la intercapa”, esta zona esta ubicada por encima de la zona convectiva conductora de los
pulsos y por debajo de la envoltura convectiva) resultando asi un considerable cambio de las
abundancias. Después del dragado de la intercapa las abundancias (en fracciéon de masa) de
(He,C,0) son tipicamente iguales a (0.40,0.40,0.16) en lugar de (0.70,0.25,0.20) como en
secuencias sin OV (Blocker, 2001). Es importante notar que la cantidad total de dragado
depende principalmente de la intensidad del dragado de la intercapa anterior (Herwig et al.,
1999b). Estas abundancias modificadas de la intercapa son cercanas a las abundancias

superficiales observadas de las estrellas centrales Wolf-Rayet y a las de las estrellas PG1159.

5.3 Hot Bottom Burning (HBB)

En las estrellas AGB més masivas (Mzays 2 4My), la envoltura se extiende tan ha-

cia adentro que puede penetrar dentro de la capa de quema de hidrégeno durante la fase
entre pulsos, este fenémeno es conocido como Hot Bottom Burning (HBB) o “quema de la
envoltura” —(Iben, 1975); (Scalo et al., 1975).

La consideraciéon de overshooting difusivo para todos los limites convectivos provee a las
estrellas AGB una cantidad suficiente de dredge up como para formar estrellas de carbono
de baja masa como lo requieren las observaciones. Esto conduce a la formacién de *C como
una fuente de neutrones para producir el proceso s en estas estrellas. El HBB, es decir
la penetracion de la envoltura convectiva dentro de la capa de quema hidrégeno, provee
de estrellas AGB ricas en litio y puede retrasar o evitar el estado de estrella de carbono
mediante el cambio de 2C en ¥C y MN.

En la parte superior de la AGB, la quema de helio en capa se vuelve inestable aumentando
los pulsos térmicos. Durante estas inestabilidades la luminosidad de la capa de helio aumenta
radpidamente por un tiempo corto, de unos 100 afios de 106Lg, a 108L. Esta enorme cantidad
de energia producida fuerza al desarrollo de una zona convectiva conductora de los pulsos
la cual mezcla los productos de la quema de helio, carbono y oxigeno, dentro de la regién
de la intercapa. Puesto que la capa de hidrégeno es empujada dentro de regiones mas
frias la quema de hidrégeno cesa temporariamente permitiendo a la envoltura convectiva
moverse hacia abajo después del pulso, para penetrar en aquellas regiones de la intercapa
enriquecidas anteriormente con carbono y mezclar ese material hacia la superficie (3°" dredge
up). El overshoot conduce a un alargamiento de la zona convectiva conductora de los pulsos

y a aumentar la mezcla del material del nicleo desde las capas profundas debajo de la capa
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de helio a la zona de la intercapa (dredge up de la intercapa) y a ahondar la conveccién de
la envoltura. Debido al overshoot se encuentran temperaturas elevadas en la base de la zona
convectiva conductora de los pulsos. En la fig. (17), se representa temperatura vs. edad para
estrellas con masas Mzaps = 3,4,5y 6 Mg.

] ) I T T ) g T
50 | e g e e 1
Ot PR T U U 0 R O 8 I N
Foos0F 3M,  : A F 2s0F4Mg i A
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11.712 11.716 11,72 7.4805 7.4815 7.4825
Age/107 yr Age/t o’ yr
Figura 17: Temperatura vs. masa para las regiones convectivas para estrellas con diferentes
masas iniciales (Mzans). La region sombreada representa la base de la envoltura convectiva
y los segmentos verticales son las zonas convectivas conductoras de los pulsos de la capa de
helio (Blocker et al., 1999).

Vemos que para una estrella con Mz s = 3Mg las temperaturas estdn cerca a los
300 x 10°K, el umbral de temperatura para que opere la fuente de neutrones *?Ne(a, n)**Mg.
Para modelos mas masivos se muestran temperaturas de 350 x 10K y m4s, después de unos
pocos pulsos. Asi, en estas estrellas, los procesos de nucleosintesis s estardn governados por

las dos reacciones siguientes: *C(a, n)'0 y ??Ne(a, n)**Mg, ambas fuentes de neutrones.

Tesis Doctoral 47 Jorge A. Panei



5 EVOLUCION DURANTE LA AGB

En la base de la envoltura convectiva se alcanzan temperaturas por encima de 50 x 106K
y el material que es quemado ahi, inmediatamente es mezclado hacia la superficie (ver fig.
18). Debido al ciclo CNO de la envoltura el 2C puede ser transformado en *C y *N. En
consecuencia una baja relacién ?C/!3C es una sefial tipica de HBB, el cual puede evitar que
estrellas AGB se conviertan en estrellas de carbono —(Iben, 1975); (Boothroyd et al., 1993);
(Frost et al., 1998).
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Figura 18: Temperatura de la base de la envoltura convectiva (Tpottom) para modelos con
masas Mzaps= 4, 5 y 6 Mg. El fuerte aumento de Tyottom indica la eficiencia del HBB.
El timepo t = 0 se refiere al mdzimo de Ly, del primer pulso térmico (Blicker et al., 1999).

La evolucién de las abundancias superficiales depende de la competencia entre HBB y
el dredge up. Ambos efectos dependen de la masa de la envoltura, esto es de la pérdida de
masa. En consecuencia, la relacién C/O alcanzada al final de la evolucién AGB depende en

forma crucial de qué proceso se apaga primero. La masa critica minima de la envoltura para
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un eficiente HBB parece ser mayor que la necesaria para el dredge up (Frost et al., 1998), y
para que la estrella de carbono se forme depende de la eficiencia del dredge up remanente. Si
se considera overshoot, el dredge up opera aun durante el estado de post—AGB obteniéndose
conclusiones importantes para la formaciéon de estrellas deficientes en hidrégeno.

Otra consecuencia directa del HBB es la formacién de estrellas ricas en litio (Scalo et al.,
1975). Los tiempos de escala de los decaimientos 3 del "Be el cual es prducido en la base
de la envoltura convectiva es comparable a los tiempos de escala convectivos. Por lo tanto,
antes de que el "Be sea quemado en la parte inferior de la envoltura, éste puede ser mezclado
hacia arriba a las capas més frias donde decae para producir “Li el cual, es llevado hacia la
superficie por conveccién. Este mecanismo es efectivo para temperaturas entre 30 y 80 x 106K
para la base de la envoltura. La produccién de estrellas AGB ricas en litio puede ser posible
con un tratamiento simultdneo de mezcla y quema. En cualquier otro caso, el "Be podria
ser quemado en la base de la envoltura antes de que éste sea mezclado hacia la superficie.

5.4 La barrera de entropia

La barrera de entropia es la encargada de evitar que el borde exterior de la capa convectica
alcance la interfase de hidrégeno-helio (H-He), esa interfase es la regién comprendida entre
ambas regiones de quema —ver fig. (19). Esta barrera estd presente a través de esa interfase
durante el pulso —ver fig. (19). La contribuyente dominante a la magnitud de esta barrera
es la presion de radiacién —ver grafico de la presién de radiacién en fig. (20). Similarmente
el proceso de dredge up puede entenderse en términos de muchas tasas diferentes de cambios
de entropia a cada lado de la interfase de H-He.

Durante el largo periodo que hay entre pulsos, cuando la generacion de energia debida
a las reacciones de quema de helio cae a valores insignificantes —ver fig. (20)-, la entropia
de la materia en la region rica en hidrégeno de la estrella es significativamente mayor que
la entropia en la regién rica en helio, justo debajo de la interfase H-He —ver fig. (19). En
un intervalo muy angosto a través de la interfase H-He, la entropia aumenta hacia un valor
de alrededor de 5k/uMy (k: constante de Boltzmann, u: peso molecular medio, My: masa
atémica del H), esto es la altura de la barrera que posee la capa 3. Esto sucede en un
intervalo pequeno de tiempo que comprende al pulso de helio. Més de la mitad de este salto
de entropia, se debe al rapido aumento en la relaciéon de la presion de radiaciéon a la presion
del gas a través de la interfase H-He.

Mientras sucede el pulso toda la energia nuclear liberada por las reacciones de quema de
helio es convertida localmente en energia térmica y en el trabajo de expansién —figs. (19) y
(20). Cuando el pulso térmico comienza a disminuir rdpidamente, el reservorio de energia

atrapado en la regién rica en helio es capaz de aumentar S por un valor de 7k/uMy para la
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Figura 19: (a) En la figura superior izquierda mostramos, a partir de nuestros cdlculos, la region
interna de la estrella en donde estd presente la capa conductora del 9'° pulso. Se ha considerado

Vsl yege > 3 x 10%rg g7 s~1. Los

para la quema de hidrégeno y helio que eg > 103erg g~
nidmeros corresponden a un valor dado para distintas coordenadas masa. (b) En la figura superior
derecha se muestra como la barrera de entropia se levanta hacia el maximo de ege. (¢) En la figura
inferior izquierda se grafica la marcha de la temperatura con el tiempo para distintas coordenadas
masas, se observa que para la capa 1 la temperatura aumenta en ~ 100 x 10K (de 158 a 251 en
10°K). (d) En la figura inferior derecha tenemos densidad vs. tiempo, observar que después del
pulso la densidad de la capa 1, cae =~ 1 orden de magnitud (de =~ 4.4 a 0.45 en unidades de 10* g

em™3).
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Figura 20: (a) Para la figura superior izquierda ver los comentarios de la fig. (19). (b) En la figura
superior derecha se grafica el radio en funcion del tiempo. Notar como se expande la estrella en la
parte superior de la capa convectiva (capa 13) moviéndose ~ 2.37 x 10%km hacia afuera (= %R@,
aumenta de 0.141 a 2.511 x 10%¢m). (c) En la figura inferior izquierda se representa la liberacion
de energia nuclear (enyc) para las capas 1, 2, y 3, estas capas corresponden a la zona en donde €pye

es mayor. Se agregan también las luminosidades integradas en toda la estrella L,_,, Lcno Yy Lue.-

(d) En la figura inferior derecha se grafica la presion de radiacion vs. tiempo.
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parte superior de la capa convectiva —ver capa 13 de la fig. (19).

Cuando la capa convectiva estd en su maxima extension la entropia de su parte superior,
puede crecer (desde antes del pulso) en un valor de 10k/uMpy hasta alcanzar la base de
la envoltura convectiva —fig. (19)— mds alld de la interfase H-He. Esto es, la barrera de
entropia se levanta durante la fase del interpulso evitando el contacto entre el borde exterior
de la capa convectiva y la envoltura convectiva rica en hidrégeno e impide el contacto con
la materia més alld de la interfase H-He.

El fenoémeno del dredge up puede ser atribuido a un rapido aumento de entropia en la
region radiativa justo debajo de la base de la envoltura convectiva y a la lentitud, con la

cual el gran reservorio de entropia representado por la envoltura, responde a ese aumento.

5.4.1 La barrera de entropia previene el contacto entre las regiones de la capa

y la envoltura convectiva

En una regién en donde el peso molecular es constante y donde la degeneracién electrénica
puede ser despreciada, la tasa para la cual el calor penetra un gramo de materia para ser

convertida en energia térmica y en trabajo puede ser escrita como —ver (Iben, 1976):

dQ dS kT dS
= _ = 2
dt dt My dt’ (23)

donde

i 4P
S=In (T3/2 : g) + P—GR, (24)

Aqui T y o son la temperatura y la densidad respectivamente, y es el peso molecular medio,
y Pr y Pg son la presiéon de radiacién y la presién del gas respectivamente. Si los cambios
del peso molecular son tomados en cuenta en dQ/dt, entonces dS/dt en la ec. (23) debe
ser reemplazado por dS/dt — 2d(Iny)/dt. En la mayorfa de todos los casos, los cambios
del peso molecular pueden ser despreciados al calcular d@/dt. Cuando du/dt es grande,
entonces Epyeleqr > dQ/dt; y cuando dQ/dt >> epyeiear, entonces du/dt es pequeno. La tnica
excepcion esta cerca de una discontinuidad del peso molecular.

En la fig. (19) se muestra la distribucién del pardmetro de entropia S (o la entropia en
unidades de k/pMp) dentro de una regién de produccién de energia nuclear durante el 9™
pulso térmico. El borde exterior de la capa convectiva alcanza su maximo exterior extendido
en masa después del pico del pulso y de alli en adelante comienza a retroceder hacia dentro
en masa fig. (20). La energfa nuclear ha sido convertida en energfa térmica por gramo y en
trabajo por gramo (kT'AS/uMpy), y una cantidad considerable de trabajo ha sido empleado
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en expandir la materia en la regién de quema de helio —ver fig. (20) grafico de log R vs.
tiempo.

La presion de radiacion es de principal importancia para establecer la barrera de entropia.
Notar que en el momento, en que el borde exterior de la capa convectiva, ha alcanzado su
méxima extensién en masa, la temperatura de la interfase H-He ha cafdo un valor 52 x 106K
(es decir de logT ~ 7.750 a 6.625 —de 56 x 10° a 4 x 10°K- para la capa 13), esto es la
generacién de energia por la quema de hidrégeno contribuye muy poco al flujo de energia
hacia la superficie. El flujo saliente es mantenido por la liberacién de energia térmica y por
la liberaciéon de energia a partir de las reacciones de quema de helio.

La separacion minima lograda entre la interfase H-He y el borde exterior de la capa
convectiva es lo suficientemente pequena, como para que la posibilidad de contacto entre
la capa y la interfase permanezca abierta. Sin embargo la maxima proximidad es lograda
después de que el pulso se ha ido hacia su fase declinante, y durante la fase de crecimiento
del siguiente pulso.

Puesto que sélo una fraccion de la altura de escala de la presion separa a la capa y la
interfase para el minimo de separacién, uno debe esperar algo del OV de la materia desde
la capa convectiva dentro de la region rica en hidrégeno, y consecuentemente, algo de goteo

de hidrégeno en la capa convectiva.

5.4.2 EIl MCE y el carbono estelar

Mientras la capa convectiva decrece en tamano, la regién justo fuera de la interfase
de H-He se vuelve marginalmente inestable hacia la conveccién. Esto es, en lugar de ser
completamente convectivo, como durante la fase entre pulsos, esta regién se rompe en una
capa pequena convectiva alternada con una regién radiativa —figs. (13) y (14). Esta conducta
cesa una vez que la capa convectiva en la regién rica en helio desaparece y la capa que quema
hidrogeno se extingue completamente. De ahi en mas, hay sélo una region completamente
convectiva en la estrella, y ella se extiende desde la interfase H-He hasta la superficie estelar.
Después del pulso, la base de esta tnica regiéon convectiva comienza a extenderse hacia
adentro en masa, dragando primero los productos de una quema completa de hidrégeno y
luego los productos de una incompleta quema de helio. La conducta de los limites de la
zona convectiva durante el 9"°, 10™° y 11™° pulsos se muestra en la fig. (14). En cada caso
la fase del dragado dura aproximadamente 150 anos y lleva hacia adentro de la envoltura
una fraccion significativa de materia que ha sido procesada por las reacciones de quema de
helio en la capa convectiva durante el pico del pulso. El dragado dura el tiempo en que la
envoltura desciende en masa, que en la fig. (14) estd dada por la inclinacién que toma ésta

hacia adentro —ver 11™° pulso.
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Figura 21: Se grafica el comportamiento del interior de la estrella en una region proxzima a la capa
convectiva y para varias etapas evolutivas en un entorno del 9™° y 10™° pulso. Se muestran los
perfiles internos de "H, *He y 2C, las regiones con overshooting y convectivas pertenecientes a la

envoltura y a la capa conductora de cada pulso.
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En la fig. (16) vemos el resultado superficial del dragado del ?C hacia la superficie. En
la fig. (21) se muestran para varias etapas evolutivas, alrededor de los pulsos 9™ y 10™°,
las abundancias superficiales de 'H, *He y '2C, el overshooting y la regiones convectivas
correspondientes a la envoltura y la capa conductora del pulso. Notar que, para un dado
pulso, aproximadamente % del '2C que reside en la capa convectiva cuando estd en su maxima
extension, es el mismo que ha sido producido durante el pulso previo —ver por ejemplo fig.
(21) los dos gréficos inferiores. El 1 restante es producido en la capa convectiva durante el
pulso. La abundancia por masa del 2C en la materia que es dragada hacia la envoltura es
de ~ 0.0005, para el 9™ pulso y de ~ 0.001 para el 10™° y 11™° —ver fig. (14). La interfase
de H-He en todos los graficos de la fig. (21), estd ubicada justo donde se produce el escalén
del 'H.

Puede demostrarse que la temperatura de la base de la envoltura convectiva, es una
funcién de la masa del nicleo de carbono—oxigeno. En ese lugar, ella crece con el aumento
de la masa del niicleo y ademds sucede que, para una masa nuclear lo suficientemente grande,
el 12C de la envoltura serd destruido més rdpido de que éste sea dragado.

5.4.3 El por qué del MCE y la entropia

En la fig. (19) se observa que a medida que la capa convectiva retrocede en masa, la
entropia de la regién radiativa, entre el borde exterior de la capa convectiva y la base de
la envoltura convectiva, crece (esto es entre la capa 13 y 14 —esta tltima no esta rotulada).
Una vez que la capa convectiva ha desaparecido, ocurre un reajuste en la entropia, la cual
estd siendo transferida desde la regién de produccién de energia por las reacciones de quema
de helio a la materia sobre el lado radiativo de la interfase de H-He.

La entropia contenida en la envoltura convectiva por encima de la interfase H-He es
mayor respecto a la entropia contenida en la regién rica en helio debajo de la interfase. Por
lo tanto, la absorcion de cantidades comparables de energia por cada region, corresponde a
un mucho menor aumento en la entropia en la regiéon convectiva por encima de la interfase,
que en la regién radiativa por debajo de la interfase (capas 13 y 14). La tnica manera en la
cual la continuidad del pardmetro de entropia S puede mantenerse a través de la interfase
es por medio del movimiento de la interfase hacia adentro en masa.

Ya que el MCE es una consecuencia de un ajuste de entropia en la regién rica en helio
durante la fase de baja potencia de un pulso térmico, esto podria no pensarse como una
extensién hacia adentro de la conveccion de la envoltura. En efecto, la materia rica en
carbono es inyectada dentro de una regién convectiva de la envoltura a través de una regién

convectiva intermedia siendo el pulso térmico el tinico responsable.
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6 Evolucion mas alla de la AGB

Para una estrella con Mzapys = 2.7Mg, la pérdida de masa termina la evolucién AGB,
cuando la masa de la envoltura es reducida a ~ 10~2M,. Entonces la estrella se mueve
desde la AGB (Schénberner, 1979) evolucionando hacia el régimen de estrellas centrales
de nebulosas planetarias. Andlisis sobre la estructura y evolucién de estrellas centrales de

nebulosas planetarias estdn dadas por ejemplo por Iben (Iben, 1995), y Schonberner y Blocker
(Schonberner and Blocker, 1996).

6.1 Pérdida de masa

Un aspecto importante de la transformacién de estrellas AGB en enanas blancas es el
tratamiento de pérdida de masa sobre la AGB y post-AGB. Ademds, la historia de pérdida
de masa en la AGB determina la estructura interna de la estrella alcanzada en el pico de
la AGB y por lo tanto la disminucién de la velocidad a lo largo de la parte de enfriamiento
de la evolucién post-AGB (Blocker, 1995b; Blécker, 1995a). Por otro lado, los tiempos de
transicion desde la AGB a la region de estrella central depende sensiblemente de las tasas
de pérdida de masa empleadas mas alld de la AGB (Schonberner, 1983). Las observaciones
indican que la pérdida de masa podria decrecer por érdenes de magnitud durante esta fase de
transicién (Perinotto, 1989). Sin embargo, en la actualidad no es bien conocido cémo y para
qué rango de temperaturas toma lugar este decrecimiento fuerte. El tiempo de transicién
podria no ser demasiado largo puesto que las estrellas post-AGB mas frias conocidas tienen
temperaturas efectivas de alrededor de 5000K (Schénberner and Blécker, 1993), y las edades
cinemadticas de planetarias mas jovenes son s6lo del orden de 1000 afnos.

En la region de nebulosa planetaria la pérdida de masa puede ser descripta por la teoria
de viento conducido por radiacién (Pauldrach et al., 1988). Las tasas respectivas de pérdida
de masa pueden ser adaptadas como M = 1.3-10 L9 (Blocker, 1995a), llevando a tasas
de 1078 a 107" Mg /ano para remanentes de 0.6 a 0.8 M. La correspondiente influencia de
la velocidad evolutiva depende de la razon relativa entre el ritmo de quema y la pérdida
de masa y es unicamente importante para remanentes masivos. Para los objetos que que-
man hidrégeno el tiempo de cruce total de la estrella luminosa central estd por lo tanto
univocamente dado por el posible combustible (esto es la masa de la envoltura) dividida por
la luminosidad de hidrégeno. Puesto que la masa de la envoltura decrece y la luminosidad
aumenta con la masa del remanente, uno obtiene tiempos de cruce tipicos (entre los 10000K
y hasta el punto de retorno de la trayectoria en el azul, en el diagrama H-R) de ~ 100000
anos para 0.55M¢, 4000 anos para 0.6M, y 50 anos para 0.94M.
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6.2 Pulsos térmicos finales

La evolucién al salir de la AGB y post—AGB depende de la fase del pulso térmico. La
misma se calcula como el cociente entre, la fraccién del intervalo de tiempo transcurrido
desde el ultimo pulso, y el intervalo de tiempo ocurrido entre los dos pulsos ultimos. Se
la denomina como ¢ y es la fase con la cual la estrella sale de la AGB —ver fig. (26). La
evolucién post-AGB, segun Blocker (Blocker, 2001), estd dominada por la quema de helio
para 0 < ¢ < 0.15. Para 0.15 < ¢ < 0.3 ambas capas, que son fuente de energia nuclear,
contribuyen con iguales fracciones de luminosidad, para 0.3 < ¢ < 1.0 la quema de hidrégeno
determina la produccién de energia nuclear (Iben, 1984). Si la fase ciclica del pulso térmico
es suficientemente grande, puede ocurrir un ultimo pulso térmico durante la evolucién post—
AGB transformando un modelo que quema hidrégeno, en uno que quema helio. El flash
fuerza a la estrella a expandirse rdpidamente hacia las dimensiones de gigante roja, y el
remanente evoluciona rapidamente hacia la AGB (escenario de ‘renacido’ —‘born again™,
aunque ajusta mejor el término ‘rejuvenecimiento’ que es lo que sufre en realidad la estrella
en su aspecto superficial ya que se vuelve gigante roja). Ahi, comienza su evolucién post—
AGB nuevamente, pero ahora como un objeto que quema helio (Iben, 1984). La escala de
tiempo de cruce ahora es aproximadamente tres veces mayor que en el caso de objetos que
queman hidrégeno. En principio podemos distinguir tres escenarios relevantes de pulsos
térmicos finales para las estrellas Wolf-Rayet CSPNe (Blocker, 2001):

1. Un pulso térmico ‘final’ de la AGB (AFTP: AGB Final Thermal Pulse), ocurre inme-
diatamente antes de que la estrella sale de la AGB. En este caso la masa de la envoltura
es muy pequefia (~ 1072M). Si el dredge up es capaz de operar alin para esas masas
pequenas de la envoltura, una fraccién significativa de la region intercapa sera mezclada
con la diminuta envoltura conduciendo a la dilusién de hidrégeno y el enriquecimiento
con el carbono y el oxigeno. Sin embargo, los cdlculos evolutivos standard predicen un
decrecimiento de la eficiencia del MCE para envolturas de baja masa (Wood, 1981) y
la falta de una suficientemente alta abundancia de oxigeno en la region de la intercapa.

2. Un pulso térmico ‘tardio’ (LTP: Late Thermal Pulse), ocurre cuando el modelo evo-
luciona con aproximadamente luminosidad constante desde la AGB hacia el dominio
de las enanas blancas. Esta clase de pulso térmico es similar a aquellos experimen-
tados por las estrellas AGB, pero la masa de la envoltura es aun mas pequefia que
para el AFTP (~ 10 *Mg). Los calculos evolutivos sin OV [por ejemplo (Blocker and
Schonberner, 1997)] predicen sélo una suave mezcla, si la hay. La envoltura convectiva
no alcanza las capas enriquecidas con carbono, y no ocurre ningiin 3* MCE. Por lo

tanto, este escenario frecuentemente ha sido considerado en coneccién con la pérdida
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de masa, el cual, sin embargo, no puede exponer capas libres de hidrégeno antes de
que sean alcanzadas temperaturas efectivas de 100000 K [(Iben, 1984); (Schonberner
and Blocker, 1992)]. Més adelante veremos que es necesario OV para que pueda diluir

o quemar el hidrégeno.

3. Un pulso térmico ‘muy tardio’ (VLTP: Very Late Thermal Pulse), ocurre cuando el
modelo estd ya sobre la rama de enfriamiento de enana blanca, esto es, después del
cese de la quema de hidrégeno. En este caso la zona convectiva conductora del pulso
de la capa que quema el helio alcanza y penetra a la capa de hidrégeno causando una
considerable o atin una quema total del hidrégeno [(Fujimoto, 1977); (Schonberner,
1979); (Iben, 1984); (Iben and MacDonald, 1995)]. Debido a la mezcla de la muy
diminuta envoltura (< 107*M,,) con fracciones significativas de 100 veces mas masiva
region de la intercapa, las abundancias resultantes superficiales de carbono y oxigeno
estan cerca a aquellas de la regién de la intercapa. Este escenario ha sido considerado
como el mas prometedor para formar estrellas Wolf-Rayet CSPNe aunque falla en el

ajuste de las abundancias observadas de oxigeno.

En sintesis, uno puede concluir que dentro de los calculos evolutivos standard ni el AFTP
ni el LTP o VLTP parecen ser escenarios bien satisfechos para estrellas Wolf—-Rayet, dejando
todavia estas estrellas como enigmdticas. Sin embargo, la consideraciéon del OV conduce a

un cambio considerable en los modelos haciendo estos escenarios mucho mas prometedores.

6.3 Pulso térmico final de la AGB (AFTP)

En este escenario la fase es ¢ ~ 0. Si el OV es aplicado a todas las regiones convectivas,
los modelos AGB muestran eficiente dredge up, ain para envolturas de muy baja masa.
Entonces, un AFTP puede conducir a ambos, un considerable enriquecimiento con carbono
y oxigeno, y a la dilusion del hidrégeno. Las abundancias superficiales resultantes dependen
de la masa actual de la envoltura para la cual ocurre el AFTP. Por ejemplo, Herwig (Herwig,
2001a) encuentra que para masas de la envoltura M,,, = 4 - 1073M, las abundancias son
(H,He,C,0) = (0.17,0.33,0.32,0.15) después del AFTP. Para obtener una probabilidad lo
suficientemente alta para que ocurra el AFTP para masas muy pequenas de la envoltura
(esto es, para ¢ =~ () requiere, sin embargo, un acoplamiento de la pérdida de masa al
ciclo del pulso térmico. Por otro lado, la abundancia de hidrégeno serd relativamente alta.
Este escenario predice edades cinematicas pequenas para la nebulosa planetaria o estrellas
centrales WR las cuales emergen directamente de la AGB. En la fig. (22) se observan las

trayectorias evolutivas para tres modelos estelares con (Mzans/Me, Mywp/Mg) = (3,0.605),
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(3,0.625) y (5,0.836). Los modelos estan quemando hidrégeno hasta la extinsién de la capa
fuente de energia (Blocker, 1995a).
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Figura 22: AFTP: se muestra la evolucion de modelos post-AGB con masas
(Mzams / Mo , Mwp / Mg) = (3,0.605), (3,0.625) y (5,0.836). Las marcas
indican el tiempo en 103 aios.

6.4 Pulso térmico tardio (LTP)

El LTP, ocurre para aquellas estrellas que abandonan la AGB con ¢ = 0.80 (segin
Blécker), sélo han sido consideradas en coneccién con la pérdida de masa para explicar las
abundancias superficiales exéticas de WR, CSPNe puesto que el MCE esta ausente. En
contraste con los objetos que queman hidrégeno donde la gran pérdida de masa conduce
a una fuerte aceleracion de la evolucién limitando la masa removible, las escalas grandes
de tiempo evolutivo de los objetos que queman helio permiten exponer las capas libres de
hidrégeno, aunque sélo para T.sy por encima de 100000K. Se requieren fuertes vientos es-
telares para quitarse suficiente masa para exponer las capas profundas las cuales ajustan a
las abundancias de carbono y oxigeno. Aunque este escenario parece no ser aplicable a las
WR CSPNe, puede tener alguna relevancia para la més exética de las estrellas PG1159, la
H1504. La H1504 puebla la rama de enfriamiento y muestra una fotésfera conteniendo sélo

carbono y oxigeno con 50% de cada uno. Un estudio de Schénberner y Blocker (Schénber-
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ner and Blocker, 1992) muestra que los pardametros fotosféricos (Tess, logg, abundancias
superficiales) de H1504 pueden ser ajustados con un modelo LTP de 0.84 M, sufriendo una
tasa de pérdida de masa constante de 107 M /afio hasta que es alcanzada la posicién de
H1054 en el diagrama H-R. Una cuestién sin resolver es si tales tasas de pérdida de masa
pueden ser mantenidas sobre la parte de baja luminosidad de la rama de enfriamiento. Sin
embargo, estudios de Werner (Werner et al., 1995) dan evidencia de que las enanas blancas
calientes pueden sufrir fuertes vientos estelares. La trayectoria evolutiva para este escenario
la podemos ver en la fig. (23) (Blocker, 1995a).
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Figura 23: LTP: se muestra la evolucién de un modelo post-AGB con masas
(Mzams , Mwp) = (3Mg , 0.625M¢), sufriendo un LTP. La edad cero corres-

ponde al periodo pulsacional de 50 dias. El tiempo estd en unidades de 10® afios

(¢ = 0.87).

Hasta aqui, los cédlculos no mostraron cualquier dredge up mezclando carbono hacia la
superficie dentro del escenario LTP. Sin embargo, si es considerado el OV, un eficiente MCE
opera atn para M., < 10 %M. El escenario LTP puede servir como un canal posible
para las WR CSPNe. Notemos que como en el caso de la AFTP, el OV aplicado a la
zona, convectiva conductora del pulso es esencial para la eficiencia del MCE resultante. Las
abundancias de carbono y oxigeno de la intercapa primero aumentan y luego se nivelan
después de los pulsos térmicos para modelos de AGB con OV. El OV es necesario para

poder explicar estrellas deficientes en hidrogeno producidas a partir de estos dos ultimos
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escenarios (AFTP, LTP).

Después del flash el modelo evoluciona hacia el dominio de la AGB. Para el minimo
de temperatura efectiva (~ 6700K) el MCE crece y continia hasta que la estrella se ha
recalentado a ~ 12000K (Blocker, 2001). El hidrégeno es diluido al 3% y las abundancias
superficiales de helio, carbono y oxigeno son cercanas a aquellas de la region de la intercapa
esto es (He,C,0) = (0.45,0.38,0.12). Se obtienen las abundancias superficiales como las
observadas en las WR CSPNe. La edad cinematica de la nebulosa planetaria es de unos
pocos miles de anos.

Este escenario se aplica a FG Sagittae (FG Sge) tan bien que sufrié un LTP unos cien
anos atras. La FG Sge pareciera haber alcanzado ya su temperatura efectiva minima y
recalentado ahora nuevamente (Kipper, 1996). La masa puede ser estimada cercana a 0.6 M,
y su superficie permanece rica en hidrégeno durante su evolucién hacia de vuelta a la AGB.
Sin embargo, recientemente la evidencia estd creciendo en que FG Sge se vuelve deficiente en
hidrégeno durante su recalentamiento (Gonzélez et al., 1998). Esto es dificil para explicar sin
el escenario LTP standard (sin OV) pero estd completamente en acuerdo con las predicciones

de los nuevos modelos.

6.5 Pulso térmico muy tardio (VLTP)

EL VLTP es diferente del AFTP y LTP puesto que él causa un quemado (y mezcla) de
la envoltura requiriendo mas célculos numéricos. Uno de los modelos posibles es el de Iben
y MacDonald (Iben and MacDonald, 1995), el cual muestra fuerte deficiencia en hidrégeno
después del flash pero también bajas abundancias superficiales de oxigeno como para tener
en cuenta para las WR CSPNe. Herwig y colaboradores (Herwig et al., 1999a) presentaron el
primer modelo VLTP el cual lleva a cabo un acuerdo general con los modelos de abundancias
de las WR CSPNe debido a la consideracion del OV. Nuevamente, la existencia de un dredge
up en la intercapa provee abundancias de intercapa cercanas a aquellas observadas en las
fotésfera de las WR CSPNe parece ser crucial para ajustar a las observaciones.

El VLTP ocurre sobre la rama de enfriamiento cuando la quema de hidrégeno ya se
ha apagado. En esta instancia, la zona convectiva conductora del pulso puede alcanzar y
penetrar la envoltura rica en hidrégeno debido a la ausencia de una barrera de entropia (Iben,
1976). Entonces, la mayoria de los protones es “tragada” por la zona convectiva donde se
sucede el flash de helio y son quemados por completo. Esta region caliente es rica en carbono y
los mismos son capturados mediante la reaccién 2C(p,v)'3N. Es importante destacar que las
escalas de tiempo convectivo y las escalas de tiempo nuclear se vuelven comparables durante
esta fase, esto hace que los protones sean quemados durante su trayecto hacia el interior. En

acuerdo con esto, un tratamiento simultaneo de mezcla y de quema es esencial para computar
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correctamente esta fase evolutiva. El consumo de protones finalmente aumenta un flash de
hidrégeno y la energia liberada por este flash conduce a una separacién de la conveccién
en una zona superior que genera energia por la quema de hidrégeno y otra zona inferior
que genera energia por la quema de helio. Sin embargo, la zona convectiva superior es de
vida corta debido a que el posible hidrégeno de la envoltura, es consumido rapidamente.
Este flash hace que la estrella sea forzada a evolucionar rapidamente de vuelta hacia la
AGB y finalmente convertirse en una estrella central de una nebulosa planetaria a altas
temperaturas efectivas pero que ahora es un objeto deficiente en hidrégeno que quema helio
en forma quieta. Lo que se espera, es que ese objeto exhiba capas superficiales enriquecidas

con elementos producto de la quema de helio, como el carbono.
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Figura 24: VLTP: se muestra la evolucidn de un modelo post-AGB con masas
(Mzams , Mwp) = (5Mg,0.836 Mg,)), sufriendo un VLTP. El tiempo estd en
unidades de 10° anos (¢ = 0.90).

Un cédlculo de un VLTP para un modelo de (Mzams, Mwp) = (5Mg,0.836 M) reali-
zado por Blocker podemos verlo en la fig. (24) (Blocker, 1995a). Nuestros cémputos de un
VLTP se muestran en la fig. (25). En ella vemos la evolucién de una estrella con una masa
(Mzams, Mwp) = (2.7M),0.5885M,) desde la secuencia principal hasta el dominio de las
estrellas enanas blancas DQ), incluyendo los estados correspondientes a los pulsos térmicos
sobre la AGB y el episodio de born again. Las edades estdn en 10%anos, en donde el cero

corresponde al pico de la quema de helio del 1iltimo pulso térmico.
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Figura 25: Trayectoria evolutiva sobre el diagrama H-R de una estrella con masa (Mzams
Mwp) = (2.7TMg , 0.5885M¢) que experimenta un VLTP en su fase temprana de enfriamiento
después de que la quema de hidrégeno ha cesado. Se muestra la evolucion desde la ZAMS, pasando
por la fase de los pulsos térmicos, etapa de nebulosa planetaria, fase de ‘born again’, hasta la rama
de enfriamiento de las enanas blancas. Los numeros sobre la trayectoria indican edades en miles
de anios donde se ha tomado el cero en el mdzimo de Ly, del iltimo pulso. Se indica el dominio
de las estrellas PG1159, DO, DB y D@, como asi también el estado de pulsos térmicos, VLTP y
born again. Después del episodio de born again el remanente post-AGB deficiente en hidrégeno
experimenta una seqgunda incursion a la region de temperaturas bajas alcanzando posteriormente la

rama de enfriamiento de las enanas blancas. Computada con nuestro codigo.
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En la fig. (26) se muestran los primeros diez pulsos térmicos que se suceden en la AGB y el
pulso térmico final que ocurre fuera de la AGB, para una estrella con masa (Mzans, Mwp) =
(2.7Mg,0.5885M). Se grafican las luminosidades superficiales Ly,,, la debida a la quema
de hidrégeno por el ciclo CNO Leyo y la debida a helio Ly, la escala temporal estd en
millones de anos desde la secuencia principal. Se han computado 10 pulsos con un periodo
de interpulso de unos 1.2 x 10°anos calculado antes de que el remanente abandone la AGB
como resultado de la pérdida de masa. En forma ampliada se grafica el pulso que ocurre
fuera de la AGB (el VLTP). Se indica también la fase con la cual la estrella abandoné la AGB
¢ ~ 0.89. Notar que los picos de los pulsos debido a helio son escalonados y ascendentes. El
crecimiento de la luminosidad de helio se debe a que algo de helio de la intercapa es llevado
hacia las capas mas profundas y mas calientes donde es quemado a temperaturas altas, esto
es ayudado por el OV de la base de la capa convectiva del flash de helio —ver fig. (19.c).

En la fig. (27) se muestra parte del niicleo de carbono—oxigeno hasta el borde del progeni-
tor como funcién de la coordenada masa. En el grafico superior se muestra el perfil quimico
antes del 1¢" pulso térmico, esto es al final de la E-AGB; en el inferior se grafica al comienzo
del born again en el punto ¢ = —12.7, marcado con un circulo negro en la fig. (25).

Vale la pena mencionar que la distribucién de las abundancias de carbono y oxigeno den-
tro del niicleo como la que se muestra en la fig. (27), es tipica de situaciones para las cuales
se permiten episodios de mezcla adicionales mas alla del borde del nucleo convectivo durante
la quema central de helio. Tales episodios de mezcla extra, particularmente el overshoot y/o
semiconveccién nuclear, tienen una gran influencia sobre la distribucién de carbono y oxigeno
en el nicleo de las enanas blancas. En nuestro modelo cuando el nicleo central de helio cae
a cero, el oxigeno central tiene un valor de 0.724 por masa. La importancia del OV durante
la quema de helio central, ha sido senalada por Althaus y colaboradores (Althaus et al.,
2003) y Cérsico y colaboradores (Cérsico et al., 2004). Ellos encontraron que, la existencia
de un overshooting nuclear durante la etapa de quema central de helio en un progenitor de
una enana blanca masiva, muestra caracteristicas notorias en el espectro tedrico pulsacional
de las estrellas ZZ Ceti masivas. La masa del nicleo de carbono/oxigeno aumenta conside-
rablemente durante la fase térmicamente pulsante, debido a que la capa que quema helio se
mueve hacia afuera. La region del OV se ensancha debajo de la zona convectiva del flash de
helio —ver figs. (19) y (20)— hacia el momento del pico del pulso. Entonces el reservorio de
helio de la region de la intercapa es llevado hacia adentro de la estrella enriqueciendo con
carbono y oxigeno la base de la zona convectiva. Posterior al pulso el OV de la envoltura
draga el carbono hacia la superficie. Esto hace que la relacién carbono/oxigeno crezca de
~ 0.25 (antes de los pulsos) hasta a2 0.34 (después de la fase térmicamente pulsante). Otro
resultado de nuestros célculos es la formacién de *C y N en la base del reservorio de

helio, después del final de la fase de dredge up. En este sentido, durante el OV difusivo del
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Figura 26: Pulsos térmicos para una estrella de Mzapns = 2.7Mg. Mostramos, a partir de nuestros
resultados, la dependencia temporal de la luminosidad superficial (Lgyp), la luminosidad debida a
la quema de hidrégeno por ciclo CNO (Leno) y la debida a la quema de helio (Lpe) en unidades
solares. Después de experimentar 10 pulsos térmicos, el progenitor abandona la AGB, con una fase
¢ = 0.89, indicada en el grifico con un punto negro. El grdfico de la derecha muestra el dltimo pulso
térmico que ocurre en la AGB y el responsable del born again que se sucede en la fase post-AGB

(pulso 11) cuando el remanente estd en la rama de enfriamiento, ahi la luminosidad Lono excede
los 108 L.
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Figura 27: Para un modelo (Mzans, Mwp) = (2.7TMy,0.5885M¢), se representa en el grdfico
superior, la abundancia de *He, 2C y O antes del primer pulso térmico. Idem en el inferior,

para el instante que realiza el primer codo en el azul en el diagrama H-R (es el punto que en la fig.

(25) esta rotulado con t = —12.7).
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tercer dredge up se ha formado una regién pequena en la cual el hidrégeno de la envoltura
coexiste con el carbono y el nitrégeno, en cantidades apreciables. Cuando esta regién se
calienta produce la formacién de un reservorio de “N con una abundancia por masa de 0.45
y un reservorio de 3C con una abundancias de 0.06. Durante el periodo del interpulso, el
reservorio de 13C es quemado radiativamente a temperaturas relativamente bajas (alrededor
de 80 x 10°K) antes de que se queme en el préximo pulso mediante la reaccién *C(«, n)'0,
la principal fuente de neutrones en las estrellas AGB. Mientras que el N es tragado por
la zona convectiva del flash de helio en el proximo pulso térmico y quemado mediante la
cadena "“N(a,7)"8F(87,)"®0(«, 7)**Ne que convierte en *Ne todo el *N presente. En
acuerdo con Herwig (Herwig, 2000) nuestros cdlculos muestran que el OV difusivo de la base
de la envoltura convectiva es un proceso que conduce a la formacién de un reservorio de *C
y N que lleva a la formacién de elementos pesados a través de procesos de captura lenta

de neutrones.
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7 La baja abundancia de hidrégeno

Como hemos visto en el escenario desarrollado, el VLTP, algunas estrellas centrales de
las nebulosas planetarias experimentan un pulso térmico final, después de haber logrado la
configuraciéon de una enana blanca y comenzado su descenso a lo largo de la secuencia de
enfriamiento de las enanas blancas. Los calculos tedricos demuestran que durante tal pulso,
la mayoria del hidrogeno remanente en la estrella, hacia el encendido del pulso es incorporado
dentro de la capa convectiva que quema helio y es quemado por completo. Entonces, luego
del pulso, la estrella se expande brevemente hacia las dimensiones de gigante roja. La masa
de hidrégeno remanente antes del tiltimo pulso térmico es del orden de 7 x 107> M. Vale la
pena mencionar que de esta complicada etapa, el born again, existen en la literatura pocas
simulaciones numéricas detalladas.

El diagrama H-R del tltimo pulso térmico de helio y la siguiente fase de born again se
grafica en la fig. (28). Las letras sobre la trayectoria indican ciertos instantes evolutivos. El
grafico incorporado muestra la dependencia temporal de la luminosidad debida a la quema
de hidrégeno por el CNO y la quema de helio. Notar que en escalas muy cortas de tiempo
la estrella sufre cambios importantes en su estructura. Por ejemplo en 0.4 anos la estrella
desarrolla luminosidades por la quema de hidrégeno tan elevadas como de 10® L, (punto C),
luego de que los protones fueran tragados por la zona convectiva del flash de helio (punto
B). La mayor parte de la quema de hidrégeno de la envoltura ocurre entre los puntos C y
E, en alrededor de un mes. En el punto E después de 0.9 anos del pico de helio (punto A)
la masa de la envoltura residual de hidrégeno ha sido reducida a 10~7 M. Entre los puntos
E y F la quema de hidrégeno se extingue gradualmente. En este momento el hidrégeno
remanente en la estrella es de 1.3 x 1078M. Después de 0.6 afios el remanente alcanza el
punto de maxima temperatura efectiva por primera vez después del flash de helio para una
temperatura de logT.sr = 4.83. Luego de esto el remanente evoluciona hacia el dominio de
las gigantes en un tiempo algo mas lento. En efecto la temperatura cae a una temperatura
de 10000K en un intervalo de tiempo de 20 anos, y cae a 5200K en alrededor de 50 anos (el
radio estelar ha aumentado 30.2 y 125R,, respectivamente).

La fig. (29) representa la trayectoria completa en el diagrama H-R, de una estrella con
una masa (Mzans, Mwp) = (2.7Mg,0.5885M) que experimenta un VLTP, pasando por
todas las etapas evolutivas: Secuencia Principal, la RGB, la E-AGB, la AGB, los pulsos
térmicos, el inicio de la fase de nebulosa planetaria, la fase born again, el estado de pre—
enana blanca como estrella PG1159 y finalmente la rama de enfriamiento de las enanas
blancas. Los nimeros sobre la trayectoria que acompanan a los circulos negros estan en
anos. El interior estelar de los modelos marcados con circulos negros se grafican en las figs.
(31) a (39).
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Figura 28: Diagrama H-R de los estados evolutivos de un pulso térmico muy tardio para una
estrella con masa (Mzanms, Mwp) = (2.7TMg,0.5885M). El dltimo pulso térmico es el responsable
del episodio born again. Notar que el remanente experimenta una segunda incursion (doble loop)
hacia la region de las gigantes rojas antes de evolucionar hacia el estado de enana blanca. FEl
grafico que se incluye muestra la dependencia temporal de la quema de hidrdgeno por el ciclo CNO
y por el helio (linea llena y punteada, respectivamente). Las letras seleccionadas indican: A y C
corresponden al pico de la quema de helio (L) y al pico de la quema de hidrdgeno por el ciclo
CNO, respectivamente. En el punto B los protones comienzan a ser tragados y quemados por la
zona convectiva del flash de helio. Entre los puntos E y F, la quema de hidrogeno se vuelve casi

extinta, y el hidrégeno remanente alcanza el valor 1.3 x 1078 M.
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Figura 29: Trayectoria completa de una estrella con (Mzans, Mwp) = (2.7M,0.5885M). Se
indican con circulos negros los distintos tiempos los cuales se corresponden a las figs. (31) a (39).
Los circulos blancos representan instantes en determinados puntos caracteristicos de la evolucion.
El cero se ha tomado en el mdzimo de la Ly, (en el mismo lugar que en la fig. (25)). Obtenida de

nuestros resultados.
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El circulo blanco con ¢ = 0.00 es precisamente en el momento en que la luminosidad de
helio (Ly.) es méaxima. El doble loop en el diagrama H-R es un resultado de la penetracién
de la zona convectiva conductora del flash de helio dentro de las capas ricas en hidrégeno.
Cuando los protones son llevados por conveccién a regiones lo suficientemente calientes son
capturados por los nicleos de 2C. El consumo de protones por la zona convectiva continia
hasta que la tasa por generacién de energia por captura de protones se vuelve comparable
a aquella de la quema de helio. La entropia producida por la captura de protones fuerza a
la separacion de la zona convectiva en dos zonas convectivas distintas: una mantenida por
la quema de hidrégeno y la otra por la quema de helio. La expansién inicial es producida
por la capa que quema hidrégeno. Cuando esta energia se agota, la envoltura se contrae.
La segunda expansién de la envoltura es producida por la capa de helio contigua. Cuando
esta fuente de energia se agota, la envoltura se contrae nuevamente y la estrella retorna al
dominio de las enanas blancas.

En la fig. (30) se muestran las luminosidades integradas Ly, y Lono para el iltimo pulso.
Los tiempos sobre los circulos grises son algunos de los mismos indicados en el diagrama H-R
de la fig. (29) y corresponden a los interiores estelares de las figs. (31) a (38). Desde el punto
en el diagrama H-R rotulado con ¢ = 0.00 hasta que se convierte nuevamente en gigante roja,
nuestro modelo demora & 52.7 anos. Luego la estrella procede a quemar el helio durante una
escala de tiempo larga, desandando en el diagrama H-R aproximadamente, el mismo camino
que el seguido mientras quemo el hidrégeno durante la excitacion inicial de la nebulosa, la
cual se ha expandido considerablemente.

En las figs. (31) a (39) se grafican varios instantes evolutivos en donde los tiempos dados
corresponden a los circulos negros de la fig. (29). En las mismas se muestra las variaciones
de las abundancias quimicas.

Especificamente se observa como cambian las abundancias por masa de 'H, *He, '2C,
13C, N y %0 en funcién de la fraccién de masa ¢q. Las regiones grises y sombreadas re-
presentan los dominios de la conveccién y el OV, respectivamente. En la fig. (33) superior
(t = —0.47), muestra la estratificacién quimica al comienzo del pulso térmico de helio. En
las capas mas externas, la composiciéon quimica corresponde a aquella dada por los episodios
de dredge up durante la fase AGB. En la capa de puro helio, la abundancia relativamente
grande de N refleja la eficiencia de la quema de hidrégeno en las fases evolutivas previas
en el procesamiento de 2C y O en “N. Gracias a la gran cantidad de energia resultante
de la quema de helio, se va desarrollando una zona convectiva del flash de helio que crece
hacia afuera. En aproximadamente 1 afio el borde exterior de esta zona convectiva alcanza
la base de la envoltura rica en hidrégeno —fig. (33) inferior (¢ = 0.53). Como resultado los
protones comienzan a ser transportados hacia adentro, hacia capas mas calientes ricas en

carbono, donde son capturados mediante la reaccién 2C(p,y)'*N. Como resultado de una
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Figura 30: Para una estrella con masa (Mzans, Mwp) = (2.7TMg,0.5885M¢) y para el dltimo
pulso encargado de generar el “born again”, se grafican las luminosidades integradas Ly y Lono-
Los circulos grises y blancos representan los tiempos dados en la fig. (29). Los tiempos que se
indican sobre los circulos grises son los mismos que para los circulos blancos con igual abscisa. En

el grifico del recuadro inferior se indica que parte del pulso se muestra en forma ampliada.
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Figura 31: Interiores de los modelos estelares donde se indican las abundancias de 'H,
“He, 2C, 3C, *N y 10 como asi también las regiones convectivas y el overshooting. Se

grafica log q (=log(1 — 1)) vs. log X;, con X;: abundancia fraccional. El modelo superior

corresponde a t ~ —42.8 anos y el inferior a t ~ —32.8 anos.
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—1.88 anios respectivamente. Observar el avance de la region convectiva.

Figura 32: Idem fig. (31). El grdfico superior e inferior corresponde para t ~ —30.3 y
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Figura 33: Idem fig. (31). El grdfico superior e inferior corresponde a t ~ —0.47 y 0.53
anios respectivamente. La region convectiva avanza hacia afuera transformando los perfiles

internos de abundancias.
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Figura 34: Idem fig. (31). El grifico superior e inferior corresponde para t ~ 0.72 y 0.74

arios respectivamente (At ~ 7.3 dias). El tiempo 0.74 es el del mdzimo de la luminosidad

Lenwo.
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Figura 35: Idem fig. (31). El grdfico superior e inferior corresponde para t ~ 0.76 y 0.78

anos respectivamente (At ~ 7.3 dias).
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Figura 36: Idem fig. (31). El grdfico superior e inferior corresponde para t ~ 0.80 y 0.82
anios respectivamente (At ~ 7.3 dias). La regidn convectiva alcanzd la superficie, la estrella

estd en el vértice inferior y avanzando hacia el born again. El hidrdgeno superficial comienza

a disminuir para el modelo del grdfico inferior.
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Figura 37: Idem fig. (31). El grdfico superior e inferior corresponde para t ~ 0.84 y 0.98

anos respectivamente (At ~ 51.1 dias). El hidrdgeno superficial es X ~ 0.018.
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Figura 38: Idem fig. (31). El grdfico superior e inferior corresponde para t ~ 1.15 y 1.33
anos respectivamente (At ~ 65.7 dias). El hidrdgeno superficial a t ~ 14.07 es X g ~ 0.008.
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superficial ha sido agotado casi por completo.

Figura 39: Idem fig. (81). El grdfico superior e inferior corresponde para t ~ 116.3 y 982.6

afios respectivamente. En el grafico superior es Xg ~ 3 x 10~ y en el inferior el hidrdgeno
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fuerte quema de hidrégeno una zona radiativa y de salt finger pequena se establece hacia
logg ~ 1.6, la cual separa la zona convectiva original en dos zonas convectivas distintas.
Esta situacion estd ilustrada en la fig. (34) superior (¢ = 0.72). La quema de hidrégeno y
helio toma lugar en la base de tales zonas convectivas. Notar la gran cantidad de '*C en
la zona convectiva mantenida por la quema de hidrégeno (zona convectiva superior). En la
zona caliente convectiva del flash de helio el 3C (y el “N) es destruido por la captura o
mientras son liberados neutrones. Notar que en estas etapas es de importancia un trata-
miento simultdneo de mezcla y quema como se puede apreciar en el perfil de hidrégeno. En
la fig. (35) superior (¢ = 0.76), se observa que el borde exterior de la zona convectiva superior
se propaga hacia afuera en masa respecto a lo ocurrido para t = 0.72. Este desplazamiento
hacia afuera, mezcla protones de la envoltura original sin procesar. Notar que se mantiene
la regién salt finger que separa las dos zonas convectivas y que ocurre un aumento de *C y
14N en la zona convectiva superior, debido a la ingesta de protones. Para t = 0.84 —fig. (37)
superior— la conveccion llega hasta la superficie, produciendo una zona inestable convectiva
extendida desde la zona de quema de protones hasta la superficie estelar. Posteriormente la
quema de hidrégeno se extingue —fig. (38) inferior (t = 1.33)— y el hidrégeno remanente en
este momento es de ~ 1.31078 M.

7.1 Abell 30 y Abell 78

Dos ejemplos de estrellas que se hallan en la etapa del post-pulso, son las estrellas cen-
trales de las nebulosas planetarias Abell 30 y Abell 78. Ambas se encuentran en la fase de
quema quieta de helio y muestran evidencia de eyeccion de materia rica en helio, desde las
superficies de sus estrellas centrales. Su ubicacion en el diagrama H-R estd acotada por

(Rpep es el radio de la nebulosa circundante):
o Abell 30: 4.85 <logT;; < 5.0, 2.7 <logL/Lo < 3.1, Rue ~ 5300pc

o Abell 78: 4.83 SlogTerr S 4.9, 3.1 SlogL/Le £3.3, Ryes = 4500pc

Se han estimado las pérdidas de masa, para las estrellas Abell 30 y Abell 78, mostrando
altas abundancias de helio y carbono caracteristicas del material de la intercapa, el cual
aparece en las superficies de las estrellas centrales cuando ellas estan en la fase extendida
de quema de helio. Para Abell 30 (Hazard et al., 1980) y Abell 78 (Ford and Jacoby,
1983) se encuentran abundancias con una relacién He/H de 20. La historia previa para
estas estrellas es la siguiente: durante el pulso térmico final, la mayor parte de hidrogeno es
absorbida por la capa convectiva que quema helio, entonces hay suficiente energia nuclear

que es convertida en energia térmica durante el pulso. El exceso de energia térmica es
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transformado en energia potencial gravitacional, lo que hace que la estrella se expanda hacia
dimensiones de gigante. El modelo se lanza sobre una fase de quema quieta de helio, durante
la cual la estrella vuelve casi sobre la trayectoria que habia atravesado durante la fase final
de quema de hidrégeno. Ya previamente el remanente habia eyectado material desde su
superficie, que luego de lograr una temperatura lo suficientemente alta, lo enciende como
nebulosa planetaria. Las estrellas de Abell 30 y Abell 78 tienen un espectro de WR y
despliegan fuertes perfiles P Cygni en el ultravioleta, ambas caracteristicas dan la certeza
de pérdida de masa y elevadas luminosidades estelares. La ausencia de hidrégeno en sus
superficies puede deberse a tres posibles escenarios (Iben et al., 1983), descriptos en las
secciones (7.1.1), (7.1.2) y (7.1.3).

7.1.1 Dilucién y quema de hidrégeno

El hidrégeno, es literalmente “tragado” por la capa convectiva que quema helio durante
el pico del ltimo pulso térmico. Este es llevado hacia adentro de la estrella por conveccién
(y por lo tanto es diluido “en abundancia”) hacia regiones de temperaturas y densidades lo
suficientemente altas. Comenzaré entonces una quema mediante la reaccién 2C(p, y)'*N. La
energia liberada por ésta y las reacciones resultantes puede conducir al desdoblamiento de la
zona convectiva original en dos zonas convectivas separadas por una delgada zona radiativa,
con quema de helio en la base de la capa convectiva interior y quema de hidrégeno en la
base de la capa convectiva exterior. En la base de la capa convectiva, la conversién del 2C
en N depende tanto de la relacién de protones y 2C hacia el comienzo de la fase de quema

en la capa, como de la temperatura (Iben et al., 1983):

i) Sila concentracién de protones es inicialmente menor que la del '2C la quema culminard
con la formacién de 3C; pero no se formara “N nuevo, aunque el *N preexistente en

la capa convectiva externa sobrevivira.

ii) Si la abundancia de protones excede por lejos a la del >C, las reacciones:
PC(p, 1) N(p, 7)°O(e*, v)°N(p, ) *C

formaran “N y *He frescos.

iii) En cualquier otro caso, hacia el final de la fase de quema de hidrégeno la estrella

quedara con una capa superficial agotada en hidrogeno, consistiendo entre otros de
4He 120 13C y 14N.
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Si el niimero de protones introducidos en la capa excede al niimero de niicleos de 2C, el
resultado neto serd una relacién de abundancias de N/C > 1.

El hidrégeno podria quemarse hasta agotarse en una escala de tiempo corta comparada a
la fase del pico de quema de helio, la capa convectiva que quema helio puede extenderse nue-
vamente hacia afuera dentro de la region que esta experimentando quema de hidrégeno. En
consecuencia el 13C puede ser barrido dentro de la capa convectiva y desaparecerd mediante
la reaccién ¥C(a,n)'®0, y los neutrones liberados producirén isétopos ricos en neutrones,
los que seran distribuidos en toda la capa convectiva. La caracteristica de este proceso de
adicién de neutrones serd una funcién sensible de ambos de la relacién *N/'C en la capa y
de la temperatura efectiva para la cual se quema el 3C. Cuando el 1*N/3C > 1, la reaccién
N (n, p)"*C impondra una restriccién sobre el nimero de neutrones posibles para ser captu-
rados por niticleos pesados. La escala de tiempo de liberacién de neutrones es esencialmente
el tiempo de vida del *C con respecto a la reaccién *C(a, n)'®O (Iben et al., 1983).

7.1.2 Dilucion convectiva superficial

Se debe a un avance de la zona convectiva superficial, hacia adentro de la estrella, la
cual aparece y crece cuando la estrella se expande hacia dimensiones de gigante posterior al
pico del pulso. Por ejemplo para un modelo estelar de 0.6 M, la base de la zona convectiva
superficial comienza a extenderse hacia adentro a través de la capa rica en hidrégeno, pero
en este caso logra entrar sélo hasta un maximo en masa de 107°M, (Iben et al., 1983), por lo
tanto fallaria en alcanzar la base de la envoltura rica en hidrégeno. Sin embargo, el proceso
considerado en la seccién (7.1.1) puede reducir la capa rica en hidrégeno, la cual sobrevive al
“tragado” convectivo durante el pico del pulso hasta alcanzar una masa menor que 107> M,
en tal caso la conveccion superficial durante la fase gigante sera efectiva en diluir esta capa

con un procesamiento total del material en su interior.

7.1.3 Eyeccion debida al viento

Este mecanismo se debe a un viento que opera, durante la alta luminosidad de la fase de
quema quasiestatica de helio. Gracias a la presencia de perfiles P Cygni en los espectros de las
estrellas centrales de las nebulosas planetarias, puede inducirse la pérdida de masa occurrida
por conduccién del viento. Las tasas de pérdidas de masa son del orden de ~ 1071°M /ano
hasta ~ 107M, /afio. La pérdida de masa durante la fase AGB puede influir en la escala
de tiempo evolutiva de las estrellas centrales de nebulosas planetarias. Esta pérdida podria
afectar levemente la masa de la envoltura residual rica en hidrégeno en el encendido del flash
final. La pérdida de masa puede remover los ultimos vestigios del hidrégeno de la superficie,
después del pulso térmico cuando la estrella vuelve sobre sus pasos o cercano a ellos en el
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diagrama H-R. Si no se tienen en cuenta los procesos dados en las secciones (7.1.1) y (7.1.2),
para obtener una superficie carente de hidrégeno requiere que ~ 5 x 1075M, del material
sea removida en una escala de tiempo de ~ 10%*afios, dando una tasa de pérdida de masa
de solamente > 5 x 1072 M, /anos. Esto estd de acuerdo con las estimaciones existentes de

tasas de pérdidas de masa.

7.1.4 Mecanismos posibles para explicar el nitrégeno superficial

Los tres mecanismos descriptos en las secciones (7.1.1), (7.1.2) y (7.1.3) tienen en comin
que predicen como resultado una abundancia superficial enriquecida en helio y en carbono.
Pero difieren en la abundancia de nitrégeno. Los dos mecanismos descriptos primero, la con-
versién termonuclear de hidrégeno superficial en helio durante el pico del pulso y el proceso
de dilucién convectiva durante la fase gigante siguiendo al pico del pulso, son compatibles
con la presencia de una abundancia de nitrégeno observable. En cambio, la pérdida de masa
occurrida por conduccion del viento durante la fase de quema quieta de helio dejara al des-
cubierto la materia de la intercapa la cual no contiene nitrégeno (durante el pulso térmico,
el nitrégeno es totalmente destruido en la intercapa).

La mayoria de los nicleos de nebulosas planetarias del tipo WR pertenecen a la subclase
WC, con ninguna linea de nitrégeno. Sin embargo en Abell 30 y Abell 78 sus marcados
perfiles P Cygni muestran que el nitrogeno estd presente en la atmosfera de sus estrellas
centrales (clasificadas como estrellas WCN), esto seria evidencia para: dilucién y procesa-
miento termonuclear de hidrégeno durante el pico del pulso y/o dilucién por la conveccién

superficial durante la fase gigante siguiente al pico del pulso.
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8 Escenarios born again

En esta seccién describiremos las caracteristicas de otros escenarios born again, como
el de los objetos Sakurai y las implicaciones del esquema del transporte convectivo en los

tiempos evolutivos.

8.1 Objetos Sakurai: otra evidencia observacional de born again

Los objetos Sakurai, como V4334 Sagittarii, son estrellas que sufren un born again AGB
posterior a un pulso térmico muy tardio (VLTP). Son objetos que pasan desde un estado de
pre—enana blanca al de una gigante en unos pocos anos. Una masa estelar alta no puede ser
la causa de su rapida evolucién. En cambio, la escala de tiempo evolutiva es reproducida en
modelos estelares mediante la aceptacion de que la eficiencia para la mezcla de los elementos
en la zona convectiva del flash de helio durante un pulso térmico muy tardio, es menor que la
predicha por la mizing length theory (MLT). Como resultado de esto, la generacién principal
de energia a partir de la captura de protones ocurre cerca de la superficie y la expansion al

estado de gigante es acelerado en pocos anos.

8.1.1 La historia evolutiva de un objeto Sakurai: V4334 Sgr

El objeto Sakurai, la variable V4334, ha desarrollado una evolucién draméticamente
rapida tanto en sus parametros estelares como en abundancia quimica [(Duerbeck et al.,
1997); (Duerbeck et al., 2000)]; (Asplund et al., 1999)].

Hacia 1976, posiblemente detectado por el relevamiento ESO/SERC cerca del limite de
deteccién de m; = 21 (Pollacco, 1999), la cual coincide con los pardmetros estelares de una
pre—enana blanca en el diagrama de H-R —ver fig. (40) (Herwig, 2001b).

La ultima vez que no se detect6 fue en 1994 para el limite de magnitud m, = 15.5 y la
primer deteccién posterior fue para m, = 12.4 por K. Takamizawa en 1995 —ver (Duerbeck
et al., 1997)—, esto representa una rigurosa restriccién sobre la velocidad evolutiva —fig. (40).
Esta evolucién ha sido interpretada como el resultado de un flash de helio final que ocurrié
en 1994. Hacia comienzos de 1996, la estrella habia alcanzado log(L/Lg) ~ 3.8 y se enfri6
hasta bien por debajo de log(7.ss) ~ 4. Desde entonces, la estrella ha continuado enfridndose
e ilumindndose. De esta manera, de acuerdo a la evidencia observacional, V4334 Sgr debe
haber completado la evolucién born again desde el estado de pre—enana blanca hasta su
apariencia actual como una gigante en alrededor de 2 anos. En nuestro modelo de born
again, éste posee una masa de M ~ 0.5885M, y pasé de enana blanca al estado de gigante
en ~ 52 anos —fig. (25).

De acuerdo a las observaciones se ha establecido una escala de tiempo evolutiva muy corta
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Figura 40: Diagrama H-R de la secuencia post-AGB para una estrella de
0.604M; de Herwig et al. (1999a;linea llena) con el VLTP y la subsiguien-
te evolucion born again recalculada con f, = 3 (linea punteada, rotulada con
“A:7) y fu = 30 (linea de segmentos, rotulada como “B:”). El tiempo dado para
log Tepp = 3.9 corresponde para el primer espectro presentado en Asplund et al.
(1999) con fecha del 20 de abril de 1996. Todos los tiempos indicados estin en
afios y dan el tiempo evolutivo desde el momento del pico de la gran luminosi-
dad de la quema de hidrégeno Lyg. Las rectas de trazos cortos representan tres
magnitudes diferentes debajo de las cuales ha sido observada V4334 Sgr en dife-
rentes momentos. En esta figura, se ha asumido que d = 4 kpc y la luminosidad
considerada es la de la trayectoria evolutiva de la estrella de 0.604My. Hay
dos rectas segmentadas en donde se indican como limite superior (upper limit)
debido a que V4334 Sgr ha sido vista por debajo o cerca del limite de deteccion.
(Herwig, 2001)

con una estrella central de nebulosa planetaria (CSPN) aparentemente normal, lo que hace
que falte una explicacién tedrica que aclare tal fenémeno. Se podrian invocar dos escenarios
diferentes posibles de flashes finales: LTP y VLTP. El primero de ellos, el LTP, es aplicable
a FG Sagittae. El pulso térmico ocurre mientras la estrella estd todavia sobre el tramo
horizontal de la trayectoria cuando estd cruzando desde la fase AGB a la fase de CSPN a
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luminosidad constante. Durante la primer fase post—-AGB, la capa de hidrégeno esta ain
encendida y esto evita la mezcla del material de la envoltura dentro de la zona convectiva
del flash de helio, durante el pulso térmico. La evolucién born again es energéticamente
conducida por el flash de helio. Para estos modelos LTP, el intervalo de tiempo (754) desde
que ocurre el LTP/VLTP hasta la vuelta a la AGB es de alrededor de 100-200 afios [(Blocker,
1995a); (Schonberner, 1979)]. Esto estd en total desacuerdo con lo observado en V4334 Sgr.

Tanto la deteccién posible de ESO/SERC en 1976 como los modelos de fotoionizacién
indican que el pulso térmico post-AGB ha ocurrido demasiado tarde, cuando la estrella se
habia aproximado a la secuencia de enfriamiento de las enanas blancas. En este caso, de un
VLTP, la quema de hidrégeno se ha frenado; luego los protones en la envoltura son mezclados
hacia abajo y dentro de la zona convectiva del flash de helio donde son quemados en una
escala de tiempo convectivo. Puesto que la quema nuclear y la mezcla convectiva ocurren en
la misma escala de tiempo y en la misma ubicacién debe emplearse un tratamiento especial.

El VLTP desarrollado por Herwig y colaboradores (Herwig et al., 1999a) tiene en cuenta
la generacién de energia nuclear por captura de protones en la zona convectiva del flash de
helio. Ellos encuentran que 754 ~ 350 anos. Este modelo no estd de acuerdo con V4334 Sgr.
Para que se obtengan tiempos cortos para este tipo de born again debe cumplirse que la
eficiencia de mezcla de los elementos en la zona convectiva del flash de helio, es reducida

comparada con la velocidad de mezcla predicha por la mizing length theory (MLT).

8.1.2 ;Coémo se reproduce un modelo de un objeto Sakurai?

Si en un modelo VLTP, el pico de energia liberada por la captura de protones estd
localizado en una zona profunda en donde estd la zona convectiva del flash de helio, la
entropia aumenta en esas capas por una luminosidad adicional por quema de hidrégeno,
que apenas afecta las capas mas exteriores. Esto es debido a que en la zona convectiva del
flash de helio, la temperatura es muy elevada por el actual flash de helio. Si los protones son
capturados a tal profundidad en la region de la intercapa, la energia liberada correspondiente
es simplemente una perturbacion de la prominente inestabilidad del flash de helio. Entonces,
la ingestién de protones no cambia en forma significativa las escalas evolutivas de tiempo
del born again. Como resultado la evolucién born again siguiente a un VLTP serd (similar a
la evolucién born again después de un LTP) del orden de unos pocos cientos de afios. Esto
no es compatible con las escalas de tiempo observadas de la evolucién del born again de la
V4334 Sgr.

La posicion del pico de la quema de hidrégeno esta determinada por la competencia entre
las escalas de tiempo de mezcla (Tyeze) v nuclear (7,,.). El coeficiente de difusién dado para

el tratamiento dependiente con el tiempo para un elemento de mezcla convectivo esta dado
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por Dypr = %aMLT -H, - v, donde vy pr es la velocidad de mezcla convectiva de acuerdo

a la MLT (Langer et al., 1985) y la cantidad ¢, = aupr - Hp es la longitud de mezcla. La
escala de tiempo nuclear 7,,,. decrece con el aumento de la temperatura asi como la tasa de
reaccion de la captura de protones por el 12C, aumenta. La principal generacién de energia
para una quema convectiva rapida de protones, ocurrira para la posicion en que la zona
convectiva del flash de helio cumple con 7,,c ™ Timesc- Esta posicion se mueve hacia la parte
superior de la zona convectiva del flash de helio, si la eficiencia convectiva de mezcla de los
isétopos se reduce. Entonces es de esperarse que la velocidad de la evolucién del born again
después de un VLTP, dependa de la posicion de la liberacién de energia dentro de la estrella.

Una manera de reducir la eficiencia de mezcla convectiva podria ser mediante el cambio
del parametro de longitud de mezcla a,r7. Sin embargo, esto afecta tanto al transporte de
energia convectivo como asi también lo que le sucede. Se define entonces un nuevo parametro
F, = Dyrpr/ Do, donde Dy es el coeficiente de difusién para la mezcla de la composicién.
Los célculos realizados por Herwig 2001, fueron para secuencias de modelos VLTP y born
again con valores de F, = 1,3, 30, y 300.

Los modelos con velocidad convectiva reducida para la mezcla de la composicién, no sélo
evolucionan mas rapido sino también presentan una evolucién modificada para las zonas
convectivas. En los cdlculos con la eficiencia de mezcla convectiva reducida, la quema de
hidrégeno toma lugar en la regién superior de la zona convectiva de la intercapa y establece
su propia capa convectiva por encima de la actual zona convectiva del flash de helio. En
contraste, la quema de hidrégeno, del caso en donde no se altera el coeficiente de difusién,
sucede en un lugar més profundo dentro de la regién de la intercapa, y la zona convectiva

separada de quema de hidrégeno tiene una vida muy corta dentro de la zona convectiva del
flash de helio.

8.1.3 Comparacion con las observaciones

La eficiencia reducida de la mezcla de la composiciéon conduce a una evolucién diferente
de las zonas convectivas. Esto afecta a los elementos CNO y sus razones isotépicas. La
relacién superficial >C/'3C para el modelo born again con f, = 30 es de ~ 5 y asf estd de
acuerdo con las observaciones de Asplund et al. (1999).

Como se vio la evolucion born again posterior al VLTP es sensiblemente dependiente de
la mezcla de la composicién debida a la conveccién. Los cémputos realizados por Herwig
muestran que la velocidad convectiva en la zona convectiva del flash de helio, decrece con la
masa estelar de la estrella post—AGB. Mientras que la estrella con masa 0.604/;, tiene una
velocidad vy ~ 3 km s71, la de 0.535M, muestra sélo una vy ~ 0.35 km s~1. Esto hace

que el modelo de menor masa evolucione mas rapido en su vuelta a la AGB. Esta rapida
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evolucién debe atribuirse a la baja velocidad convectiva.

El modelo born again para V4334 Sgr que mejor ajusta es el de F;, ~ 100, es decir la
eficiencia del transporte del material por convecciéon es mas pequenia que la predicha por la
MLT en un factor de ~ 100 (Herwig, 2001b). Con ese valor de F, Herwig ha reproducido el

tiempo evolutivo observado.

8.2 Tratamiento de la conveccion

Como hemos visto nuestro tiempo de escala de born again (~ 52 afos desde el pico
de helio hasta el extremo rojo en la primera incursién a la fase gigante) es mayor que el
obtenido por Herwig para el objeto Sakurai V4334 Sgr (~ 2 anos). Otros cdlculos evolutivos
realizados por Herwig (Herwig, 2001b) estdn basados en la MLT standard, la cual predice
tiempos evolutivos grandes de born again (~ 350 anos) para una estrella de 0.604M. Como
vimos en las secciones precedentes el tiempo de la evolucién born again puede ser reducido
si se disminuye la eficiencia de mezcla en la zona convectiva del flash de helio en un factor
100. La baja eficiencia de mezcla hace que la mayor captura de protones por el ?C ocurra
cerca de la superficie estelar por encima de la zona convectiva de quema de helio, con la
consecuencia que la expansién hacia la regién de las gigantes se produzca en pocos anos.
Aunque nuestros tiempos evolutivos son mayores que los observados en los objetos Sakurai,
son menores en un factor ~ 7 a los calculados por Herwig (Herwig, 2001b) para el caso en
que no se ha reducido la eficiencia de mezcla. En particular la diferencia puede ser atribuida
a nuestro tratamiento para la mezcla convectiva. Recordemos que el esquema empleado para
la conveccion es la MLT doble difusiva para fluidos con gradientes de composicién (Grossman
and Taam, 1996).

En la fig. (41) graficamos la energia nuclear liberada por la quema de hidrégeno y helio, y
el coeficiente de difusiéon D para el momento de la gran luminosidad por quema de hidrégeno
(punto C de la fig. (28)). Notar que en la fig. (41) superior, los picos de liberacién de energia
debido a la quema de hidrégeno y de helio estdn ubicados a una profundidad de 0.008 y
0.03Mg bajo la superficie, respectivamente. Esto estd en buen acuerdo con lo encontrado
por Herwig y colaboradores (Herwig et al., 1999a).

El pico de energia de la captura de protones por el 12C ocurre a una temperatura por
debajo de Ty ~ 1.26. Las dos zonas convectivas se encuentran separadas por una regién
de inestabilidad salt finger. La gran diferencia entre nuestros resultados y los de Herwig
(Herwig et al., 1999a), es que en el de aquel, las dos zonas convectivas estdn conectadas por
una zona de OV muy delgada, a través de la cual algunos protones alcanzan las capas mas
profundas. Por lo que algunos protones son quemados algo més adentro. En contraposicién,

como nuestros modelos poseen una regién de inestabilidad salt finger, evita que esto ocurra.
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Figura 41: Figura superior: mostramos la liberacion de energia nuclear por quema de hidrégeno

y helio, y el coeficiente de difusion (linea llena y segmentada, respectivamente, escala izquierda), y
perfil de hidrégeno (linea punteada, escala derecha) para el mdzimo de luminosidad por quema de
hidrégeno durante el dltimo pulso térmico —punto C de la fig. (28). Observar los picos de liberacion
de energia por quema de hidrogeno y helio debajo de la superficie estelar hacia 0.008 y 0.03Mg,
respectivamente. Notar la presencia de las dos zonas convectivas (caraterizadas por grandes valores
de D) las cuales estdn separadas por una region de inestabilidad salt finger. El pardmetro de OV es
f =0.015. Figura inferior: ol igual que en la superior, pero para un pardmetro de OV de f = 0.030.
Las 2 zonas convectivas estdn conectadas por una zona de OV, con la consecuencia de que algunos

protones son ingeridos por la zona convectiva del flash de helio.
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En efecto, notar que la region salt finger es lo suficientemente ancha como para que las
regiones de OV no superpongan las zonas de inestabilidad convectiva. El resultado neto es
que las zonas de quema de hidrégeno y de helio se hallen bien separadas. Para estudiar cual
es la dependencia de este resultado sobre el parametro de overshoot f, hemos recomputado
la evolucién desde poco antes del ultimo pulso térmico pero considerando un parametro
de eficiencia de mezcla mayor. En este caso se ha tomado un valor de f = 0.030. Esto
podemos verlo en la fig. (41) inferior. Como podemos ver ahora las zonas convectivas se
hallan conectadas gracias al OV, lo que tiene como consecuencia que algunos protones sean
ingeridos en la zona convectiva del flash de helio. Puesto que los protones son quemados
ahora mas adentro en la estrella, se espera que esto altere la evolucién siguiente. Esto puede
observarse en la fig. (42), la cual ilustra la temperatura efectiva como una funcién de la edad
para los estados evolutivos siguientes al ltimo pulso térmico de helio. Notar que si f = 0.030
la estrella se expande a dimensiones de gigante en una escala temporal mayor a 300 anos,
en acuerdo a las predicciones de Herwig (Herwig, 2001b). En contraposicién al caso de
f = 0.015 esto ocurre en una escala temporal de 20 — 30 anos. Como veremos mas adelante,
un parametro de OV de f = 0.030 esta en desacuerdo con lo esperado observacionalmente.
Se concluye asi que la conveccion GNA provee un tiempo de escala born again marcadamente
menor sin invocar ninguna reduccion de la eficiencia convectiva.

Finalmente, otra predicciéon de nuestros calculos es la apariciéon de un doble loop en el
diagrama H-R. Esto es la estrella incursiona en la regién de las gigantes por segunda vez
después del tltimo pulso térmico y antes de ingresar a la rama de enfriamiento de las enanas
blancas, como fue senalado por Lawlor y MacDonald (Lawlor and MacDonald, 2003), y
Herwig (Herwig, 2003) para el caso de baja eficiencia en la mezcla convectiva. En nuestro

caso la segunda vuelta hacia le estado de gigante roja lo realiza después de 350 anos.
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Figura 42: Temperatura efectiva vs. tiempo para los estados evolutivos desde el dltimo pulso térmico
de helio y subsiguientes. Las lineas llenas y segmentadas corresponden a valores del pardmetro de
OV f de 0.015 y 0.030, respectivamente. Para mayor claridad los primeros 9 afios de la evolucion
son expandidos en el grdfico de la izquierda. FEn cada secuencia el cero en el tiempo corresponde
al pico del pulso térmico de helio. Notar que en el caso de mayor eficiencia de OV (f = 0.030),
la evolucion born again es considerablemente mayor a aquella para el caso de f = 0.015. Grdfico

obtenido a partir de nuestros resultados.
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9 Las estrellas PG1159

9.1 Generalidades

El complemento observacional de las estrellas post-AGB deficientes en hidrégeno son las
estrellas PG1159 y sus posibles progenitores, las estrellas centrales de las nebulosas plane-
tarias Wolf-Rayet. Las estrellas pre—enanas blancas PG1159 son los objetos més calientes
conocidos, cuyo principal exponente es la PG1159-035 (=GW Vir)3, la que da nombre a la
serie. Analisis espectroscépicos revelan que la mayoria de las estrellas post—-AGB estan ca-
racterizadas por deficiencia de hidrégeno y abundancias superficiales ricas en helio, carbono
y oxigeno. La banda de inestabilidad de las GW Vir estd compuesta por estrellas post—-AGB
deficientes en hidrégeno. Los limites observacionales determinados para la banda de inestabi-
lidad de las variables GW Vir en el diagrama T, —log g, son para el borde azul de 180000K
hasta el borde rojo hacia los 75000K, la cual es la mas fria de las estrellas PG1159 conoci-
das. Para un modelo con masa (Mzans, Mwp) = (2.7My,0.5885M,) se muestra en la fig.
(43) la parte de la trayectoria durante la cual la estrella atraviesa el régimen de pre—enana
blanca PG1159. Los circulos grises muestran aproximadamente los extremos de la banda de
las PG1159, los circulos negros indican los modelos con los tiempos, correspondientes a los
perfiles internos de composicién quimica de la fig. (44).

Existe fuerte evidencia observacional que sugiere que las PG1159 son los predecesores
directos de la mayoria de las estrellas ricas en helio, las enanas blancas calientes DO, los
progenitores inmediatamente anteriores de las enanas blancas DB. La existencia de un nexo
evolutivo entre las PG1159 y la mayoria de las DO ha tomado lugar sobre los fundamentos
tedricos dados por Unglaub y Bues (Unglaub and Bues, 2000), basados en calculos de difusién
con pérdida de masa para estrellas enanas blancas calientes. En la actualidad se conocen
mas de treinta PG1159, nueve de ellas se encontraron que eran variables, cinco pertenecen al
grupo de las PNNVs (estas son estrellas pre-enanas blancas variables, rodeadas por nebulosas
planetarias, y denominadas “Nicleos de Nebulosas Planetarias Variables (PNNV)”) y cuatro
a las estrellas GW Vir (carentes de la nebulosa circundante). Como hemos mencionado
las PG1159 son los objetos mas calientes conocidos, van desde temperaturas efectivas de
75000K (HS0704+6153) hasta T.;; = 180000K (RXJ0122.9-7521), lo cual representa un
rango bastante amplio en temperatura y la regién en el diagrama H-R se superpone con la
de las enanas blancas DO (Dreizler and Heber, 1998). Las gravedades superficiales también
cubren un amplio rango entre logg = 5.5 — 8.0. Estas estrellas tienen tipicamente una
composicién superficial de (*He,*?C,*%0) = (0.33,0.50,0.17) por masa (para PG1159-035).

Las estrellas PG1159 proveen un nexo evolutivo entre las estrellas centrales de nebulosas

3Detectada en el Catédlogo de Green de Palomar (Green et al., 1986).
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Figura 43: Parte de la trayectoria evolutiva en el diagrama HR de una estrella con una masa
(Mzams, Mwp) = (2.7TMg,0.5885M¢), en la etapa de estrella pre—enana blanca PG1159. Indi-
camos con circulos negros los cuatro tiempos correspondientes a la fig. (44). Los circulos grises
indican los extremos de la banda de las PG1159.
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planetarias ricas en helio y en carbono (tipo espectral [WC]) y la secuencia de las enanas
blancas ricas en helio (DO y DB). Las enanas blancas calientes ricas en helio (DO) se las
observan como las sucesoras de las estrellas PG1159. El asentamiento gravitacional de los
elementos pesados, probablemente retrasado por la aceleracién radiativa, transforma a una
estrella PG1159 en una DO, si es que no quedan rastros de hidrégeno en su envoltura. Las

estrellas PG1159 también pueden transformarse en enanas blancas DA ricas en hidrégeno.

9.2 Evolucion de las PG1159

Las abundancias muy elevadas de carbono y oxigeno sobre la superficie de las estrellas
PG1159 indican la presencia de material procesado debido a la reaccion triple «. La abun-
dancia del nitrégeno en este contexto es muy interesante para la evolucion de las estrellas
PG1159, puesto que la existencia de nitrégeno en un entorno dominado de carbono y oxigeno
es dificil de explicar para la evolucion nuclear. Todo el nitrégeno es destruido en el proceso
triple a.. Los procesos de mezcla conducen a la destruccién de hidrégeno durante el flash de
la capa de helio.

Las abundancias de carbono y oxigeno son de especial interés para la coneccion evolutiva
entre las enanas blancas DO y las estrellas PG1159. Se cree que el asentamiento gravitacional
remueve los elementos mas pesados dejando una atmdésfera rica en helio (asumiendo que la
estrella ya estd libre de hidrégeno) cuando la estrella evoluciona hacia una estrella DO. La
transicion parece completarse en la posicion de las estrellas PG1159 mas frias.

Las abundancias de carbono y oxigeno en las estrellas pulsantes parece ser levemente ma-
yor que en las no—variables en concordancia con las predicciones tedricas que las pulsaciones
son conducidas por la ionizacién ciclica de carbono y oxigeno. Todas las estrellas GW Vir
son ricas en nitrégeno, y no se ha detectado nitrégeno en las no-variables. Esta correlacién
provee la clave para entender el mecanismo de conduccion. La abundancia de nitrégeno es
también la marcadora de la historia evolutiva de estas estrellas. A fin de tener nitrégeno
en un entorno extremadamente rico en carbono y oxigeno, se requieren procesos de mezcla
conduciendo al agotamiento de hidrégeno y quema durante un flash en la capa de helio.

En nuestros modelos encontramos que en las capas externas las especies dominantes
son ‘He, 2C y 0 con una abundancia por masa de (*He,'2C,'°0) = (0.306,0.376, 0.228).
También es importante destacar las siguientes abundancias por masa (*C,'""N,??Ne) =
(0.040,0.012,0.021). En la fig. (44) se representan los perfiles internos de *He, 2C, 13C,
1N y 80 para cuatro instantes evolutivos distintos.

El 3C y N se encuentran presentes desde las capas més exteriores hasta adentro en la
base de la primer capa convectiva superior en una profundidad debajo de la superficie estelar

de 0.01M,. En las capas méas profundas ellos fueron quemados mediante capturas . La
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Figura 44: Figura superior: abundancias quimicas internas de cuatro instantes evolutivos distintos

para un modelo con una masa de (Mzanms, Mywp) = (2.7TMg,0.5885M¢), en el régimen de pre—
enana blanca PG1159. Se representan las abundancias de *He, 2C, '3C, "*N y 60 en funcidén de
la fraccidn de masa q para el remanente de 0.5885Mg. Notar que en la figura para t = 669.9325 x
108asios aparece un aumento para el oxigeno como resultado de la captura de particulas o por el

130, Figura inferior: idem fig. superior pero con las abundancias dadas en escala logaritmica.
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9 LAS ESTRELLAS PG1159

gran fraccién de masa de oxigeno es un indicio de la presencia de OV difusivo durante la fase
AGB de los pulsos térmicos esto esta en buen acuerdo con las predicciones de los calculos de
la evolucién born again realizadas por Herwig y colaboradores (Herwig et al., 1999a). Las
composiciones superficiales finales de nuestros modelos concuerdan con las composiciones
observadas en las estrellas méas calientes post-AGB deficientes en hidrégeno como las estrellas
PG1159 y las estrellas centrales de las nebulosas planetarias de tipo espectral WC —(Werner,
2001); (Dreizler and Heber, 1998); (Koesterke and Hamann, 1997). Cabe destacar el acuerdo
entre la abundancia de '*N de nuestros célculos y el detectado por Dreizler y Heber (Dreizler
and Heber, 1998) en cinco de nueve estrellas PG1159 que soportan la idea de que estas
estrellas podrian ser las descendientes AGB que han experimentado un episodio born again.
En efecto, la mezcla y quema de protones en la zona convectiva del flash de helio es necesaria
para crear *N en un medio rico de carbono y oxigeno. Sin embargo, encontramos que
en el caso de una gran eficiencia de OV (f = 0.03), la fraccién superficial de masa de
1N es reducida a 107% y las principales especies superficiales cambian a (*He,'2C,'%0) =
(0.27,0.42,0.277) con una abundancia demaciado grande de oxigeno para que sea compatible
con las observaciones de las estrellas post-AGB deficientes en hidrégeno. Esto seria un indicio
de que el parametro de OV en la zona convectiva del flash de helio no podria ser tan grande
como f = 0.03. La abundancia superficial encontrada extremadamente baja de “N est4 en
desacuerdo con lo detectado sobre este elemento, el cual es abundante en algunas estrellas
PG1159 (Dreizler and Heber, 1998).

Notemos que la evolucién a través del dominio de las estrellas PG1159, muestra cambios
en la composicién quimica que ocurre debido a la quema nuclear. Esto puede verse en la fig.
(44). En la misma, para t = 669.9325x 10° afios puede verse que para el 'O hacia ~ 1072 M,
debajo de la superficie estelar aparece un aumento, debido a la quema del *C mediante la
reacciéon 3C(a, n)'®0O. Antes de que el remanente alcance el maximo de temperatura efectiva
en el diagrama H-R, la temperatura de la base de la distribucién de *C excede a 85 x 10°K,
la cual es lo suficientemente alta como para que opere la reacciéon ¥C(a, n)®O. Durante el
estado de PG1159 el contenido de helio en la estrella se reduce de 8.5 x 1072 a 5.2 x 10* M,
como resultado de la quema de helio. Esta abundancia representa la cantidad con la que la
estrella entra al dominio de las enanas blancas después de que se ha extinguido la quema de

helio.
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10 Aspectos generales de las enanas blancas

10.1 ;Cuadles estrellas se convierten en enanas blancas?

Como es sabido la maxima masa de una estrella de carbono—oxigeno que puede convertirse
en enana blanca estd dada por la masa limite de Chandrasekhar —ver Apéndice A, sec.
(13.7.3)— y es de ~ 1.4M,, las estrellas de baja masa descriptas en la sec. (4.5) no tienen
dificultad en alcanzar este estado final. Las estrellas con masas mayores sobre la secuencia
principal también se las arreglan para alcanzar este estado. Una evidencia directa es a través
de la observacion de los cimulos estelares. Es conocido entre los astrofisicos que estos grupos
estelares en donde sus componentes poseen diferentes masas, se forman al mismo tiempo.
Debido a que la luminosidad sobre la secuencia principal aumenta mucho mas rapido que

* una estrella masiva necesita un tiempo mds corto para consumir su combustible

la masa
nuclear y comenzar la evolucién hacia la rama gigante, que una de menor masa.

Las secuencias principales de los cimulos queman su nticleo mas rapidamente desde arriba
de la secuencia y hacia abajo. Las estrellas mas masivas del cimulo que todavia estan en la
secuencia principal dan un indicio de la edad del cumulo. Este punto es conocido como turn—
off point. Por ejemplo en el cimulo de las Hyades las estrellas con masas M ~ 2M, estan
todavia en la secuencia principal jsin embargo el cimulo posee alrededor de una docena de
enanas blancas! Estas enanas blancas tienen masas tipicas de 0.6 M, pero sobre la secuencia
principal las estrellas debieron haber sido mas masivas que las del turn—off para que hayan
evolucionado a enana blanca.

La solucién a este enigma, es la pérdida de masa durante la evolucién. Atn en estrellas
normales como nuestro sol, hay evidencia de una pérdida de masa continua (viento solar);
en las gigantes rojas la pérdida de masa observada es varios 6rdenes de magnitud mayor
(Blocker, 1995b). Existird entonces, para las estrellas sobre la secuencia principal, una masa
critica por debajo de la cual las estrellas evolucionaran a enanas blancas. Es sabido que el
remanente de una estrella masiva es una enana blanca mas masiva y viceversa.

En conclusién las estrellas moderadamente masivas, posiblemente hasta 8 M, terminaran
como enanas blancas. Comparando este limite con la distribucién de masas sobre la secuencia

principal esto determina que el 90% de todas las estrellas se convierten en enanas blancas.

10.2 Aspectos observacionales

De los datos de la distribucién de energia, espectros épticos y ultravioletas, se sabe que

la temperatura efectiva (Teg) de las enanas blancas es de Teg ~ 150000K para los objetos

AL/Le o [M/Mg]" en un rango de 1 — 10M¢, n = 3.88; para 1 — 40Mg, n = 3.35; para todo el rango de
masas es 1 = 3.2
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mas calientes, hasta Tog ~ 4000K para los mas frios. Los andlisis espectroscépicos también
proporcionan la gravedad superficial (logg), debido a que la intensidad y el ancho de las
lineas espectrales son sensibles a la densidad del gas en la atmosfera, la cual es funcién de
la gravedad superficial. Sin embargo, para las enanas blancas més frias toda informacién
deducible a partir de los rasgos espectrales desaparece y no pueden obtenerse determinaciones
espectroscépicas de logg. En este caso es necesario, a partir de mediciones de la paralaje,
determinar el radio estelar y la masa (a través de la relaciéon masa-radio), y finalmente
deducir la gravedad. El valor promedio para enanas blancas es de logg ~ 8 (ndtese que
el valor solar es de logg ~ 4.4). El intervalo en luminosidad (L) cubierto por las enanas
blancas es muy amplio, reflejando el enorme rango en T,g. Asi, las enanas blancas mas
calientes alcanzan un valor de L ~ 102 — 103L, mientras que las més frias tienen un valor
de L ~ 10 *7L,. La magnitud visual aparente (V') de las enanas blancas es, en promedio,
de V ~ 15.5™.

Por ser objetos muy débiles deben detectarse en forma indirecta, como por ejemplo,
mediante perturbaciones gravitatorias sobre estrellas visibles, a través de los movimientos
propios y solo para objetos proximos al Sol. De estos objetos, las candidatos a ser enanas
blancas son aquellas estrellas azules o muy azules, que las distinguen de estrellas de secuencia
principal o proximas a ella; la confirmacién proviene por medio de andlisis espectroscopicos.
Es un hecho bien establecido que la distribuciéon de enanas blancas en las vecindades del Sol
corresponde a una poblacién de disco (Poblacién I), con una escala de altura de 250 — 300 pc.

La densidad espacial es del orden de 0.005 pc? para magnitudes bolométricas My, < 15™.

10.3 Aspectos estadisticos

Los antecesores directos de la mayor parte de las enanas blancas son niucleos de nebulosas
planetarias, formadas estas tdltimas a partir de estrellas de masa baja e intermedia de la
secuencia principal. Se estima que estrellas que comienzan su evolucién en la secuencia
principal con una masa estelar < 8 M (o la mayoria de ellas) terminan su vida como enanas
blancas. La mayoria de las enanas blancas ha quemado hidrégeno y helio en su interior en
su historia previa, por lo cual gran parte de su estructura interna estd conformada por un
nicleo de carbono y oxigeno (el cual contiene el 99% de la masa total de la estrella).

La distribuciéon observada de masas de enanas blancas aisladas tiene un pico muy pro-
nunciado alrededor de un valor de M, ~ 0.59M. Si bien el rango observado de masas es de
0.3My < M, < 1.2M;, (donde las colas de la distribucién podrian deberse a la formacién de
enanas blancas producto de la evolucién binaria), la mayor parte de las enanas blancas tienen
masas muy préximas a la masa promedio, con una dipersién muy pequena de ~ 0.13M.

Claramente los procesos de pérdida de masa experimentado por los progenitores (los cuales
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tienen inicialmente un rango amplio de masas) son tal que el resultado final es, en todos los
casos, la aparicion de enanas blancas con masas muy similares. Asi, a pesar de sus diversos
origenes y luminosidades, las enanas blancas forman una clase marcadamente homogénea de
estrellas.

Existe evidencia de que pequenas cantidades de helio e hidrégeno permanecen en la es-
trella luego de que los procesos de pérdida de masa han actuado. Tomando en cuenta los
procesos termonucleares previos y la accién de la sedimentacién gravitacional, la estructu-
ra de una enana blanca tipica debe ser (esperable desde la teorfa) un objeto estratificado
formado por un nicleo de carbono—oxigeno rodeado por una fina envoltura rica en helio,
rodeada a su vez por una capa rica en hidrégeno. La densidad media debe ser del orden de
105 g em™3. El espesor de las envolturas de hidrégeno y helio depende de los detalles de la
evolucién previa, y no son cantidades conocidas observacionalmente (excepto por determi-
naciones astrosismolégicas). A partir de consideraciones tedricas, sin embargo, se cree que
los valores méaximos de la masa de helio e hidrégeno que puede sobrevivir a la combustién
nuclear en la etapa de nebulosa planetaria son de ~ 1072M, y ~ 107*M,, respectivamente.
Si bien estas capas son muy delgadas, ellas son extremadamente opacas a la radiacién, y
actian como reguladoras del flujo de energia que escapa al espacio. Por lo tanto el valor
preciso del espesor de tales envolturas es de fundamental importancia en la evolucion de las

enanas blancas.

10.4 Clasificacién espectral

El esquema més comin de clasificacién espectral es reproducido en la tabla [(3), sec.
(10.4)] (Hansen and Kawaler, 1994). La letra ‘D’ proviene de dwarf (enana). Si se puede
hacer una estimacién de la temperatura, entonces a la designacién se le agrega un digito
indicador de temperatura (0 ... 9). En algunos casos las designaciones pueden ser combi-
nadas, por ejemplo “DZA” que indica que es un espectro dominado por lineas de metales
pero mostrando también lineas débiles de hidrégeno (cuando hablamos de “metales” nos
referimos a elementos mas alld del helio). Los espectros de las enanas blancas se pueden
ubicar en dos grupos bien definidos: aquellos con atmédsferas dominadas por el hidrégeno,
DA, y las atmésferas dominadas por el helio (DB, DC, DO, DZ, DQ) o no-DA. Los distintos
tipos espectrales se ubican en el grafico de la fig. (45).

La ubicaciéon de las enanas blancas segiin los rangos de temperatura es el siguiente:

DO: esta clase estéd caracterizada por las atmésferas dominadas por el helio en un rango
de 45000 a 100000K. EI hidrégeno esté presente con una abundancia numérica 2 1%.

DA: esta clase es por lejos la mayor y estd observada sobre casi el rango completo de

temperaturas donde las lineas de Balmer son visibles, desde los 6000 hasta los ~ 70000K.
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Las lineas de Balmer podrian ser visibles aiin a temperaturas mayores, pero no como DA.
Las DAO (T,s; ~ 60000K) tienen abundancias de helio del orden de 1%.

DB: esta clase muestra solo lineas de Hel y es observada entre 12000 y 30000K, pero
estd ausente en el rango de 30000 y 45000K. Hay observaciones de DB que muestran lineas
de hidrégeno débiles (DBA) con abundancias del orden de 107*.

DC: historicamente las més frias con un espectro rico en helio, debajo del rango de las
DB (< 12000K) fueron clasificadas como DC.

DQ: muestran lineas resonantes del CI. Las abundancias tipicas de carbono en estos
objetos se encuentran entre 10~7 a 1073. Se cree que la presencia de '2C en la superficie
es de origen interno y no interestelar. En efecto gracias al asentamiento gravitacional que
actua en las capas exteriores de las enanas blancas, se espera que una capa delgada de helio
flote en la parte superior del siguiente elemento pesado (carbono), fabricado por la quema de
helio en etapas evolutivas previas. Si la zona convectiva en la capa de helio alcanza la parte
inferior, de la cola de la distribucién de carbono, entonces podria llevar rastros de carbono
hacia la superficie, sin transformar las capas superiores casi en carbono puro. Los calculos
detallados predicen un méximo de abundancia de carbono en un rango entre los 11000 y
12000K debido a un efecto combinado de las extensiones de la zona convectivas y la presion
de radiacion.

DZ: son las estrellas no-DA mas frias. Gracias a las observaciones del satélite IUE

algunas de estas revelaron fuertes caracteristicas de Mg, Fe y Si en el espectro UV.

Tabla 3: Clasificacion espectral de estrellas enanas blancas.

Tipo Espectral Caracteristicas

DA con lineas de H, sin Hel ni metales presentes

DB con lineas de Hel, sin H ni metales presentes

DC espectro continuo sin lineas distinguibles

DO con lineas intensas Hell; puede haber Hel o H

DZ con lineas de metales, sin H ni He

DQ con lineas de C

Observaciones espectroscopicas y fotométricas permiten concluir que la mayoria de las
enanas blancas poseen atmosferas de hidrogeno casi puro; usualmente se las denomina enanas
blancas DA. Sin embargo, alrededor de un 25% de las enanas blancas conocidas no poseen
tal envoltura de hidrégeno, y exhiben una atmodsfera rica en helio; a estas se las cononoce
como enanas blancas DB. El resto de las enanas blancas son estrellas con atmdsferas hibridas

o con abundancias quimicas peculiares.
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Figura 45: Diagrama de Hertzsprung-Russell esquemdtico ilustrando la localizacion de varias clases
de estrellas enanas blancas. La banda gris representa la curva de enfriamiento de las enanas blancas.
Sobre la misma se indica los distintos tipos espectrales de enanas blancas, se muestra también la

brecha en donde estdn ausentes las DB y las pre—enanas blanca PG1159.
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Existen numerosas evidencias observacionales de que alguna clase de evolucion espectral
tiene lugar a lo largo de la evolucién de las enanas blancas, ya que algunas DA se tornan DB
y viceversa en algunas etapas del enfriamiento. Tal es asi que el cociente entre enanas blancas
DA y DB es diferente para distintas temperaturas efectivas. En particular, es evidente la
existencia del llamado gap de las DB, situado a 45000 2 T.x 2 30000K, en el cual no se han
podido encontrar enanas blancas tipo DB. También es conocido otro intervalo en 7,4, mas
estrecho, situado entre los 6000 2> T.g = 5000K, en el cual tampoco se encuentran objetos
tipo DB. Si bien no hay explicaciones completamente satisfactorias para estas anomalias en
la distribucién de enanas blancas con atmésferas ricas en helio, se sospecha que algin tipo de
interrelacién entre procesos de difusién quimica y conveccién debe actuar para que algunas

estrellas cambien su composicién quimica superficial.

10.5 Aspectos evolutivos

La mayoria de las enanas blancas nacen (de acuerdo a su condicién previa de niicleo de
nebulosa planetaria) como objetos compactos extremadamente calientes los cuales comienzan
a enfriarse, con sus fuentes de energia nuclear casi agotadas; la energia gravitacional no puede
ser liberada eficientemente debido a que la presion de los electrones degenerados impide
cualquier contraccién mayor adicional: la estrella estd obligada a evolucionar a radio casi
constante, siendo el decrecimiento de la energia interna almacenada en los iones su fuente de
luminosidad. Entonces, el problema de la evolucién de una enana blanca puede representarse
basicamente como un problema de enfriamiento.

Una propiedad inherente a los electrones degenerados es su alta conductividad del calor,
a raiz de lo cual el nicleo de las enanas blancas es casi isotermo. Su temperatura varia entre
~ 2.x 10K y ~ 5. x 10°K para enanas blancas en el rango de T,z de 16000 — 8000K. La gran
caida en la temperatura yendo del centro a la superficie, tiene lugar principalmente en la
envoltura estelar, que actiia como aislante. Este enorme gradiente de temperatura da lugar
a la aparicion de zonas convectivas superficiales en las enanas blancas mas frias. Estas zonas
convectivas, cuando existen, regulan el flujo emergente de energia hacia el exterior. También
juegan un papel clave en la tasa de enfriamiento de la estrella cuando la conveccién alcanza
el borde externo del nicleo degenerado, acoplandolo con la superficie y asi aumentando el
flujo de energia a través de la envoltura (en comparacién con el caso en que el transporte es
radiativo).

Como se menciond, los responsables de proveer la energia térmica que luego resulta en la
luminosidad de la enana blanca son los iones (no degenerados). De hecho, la estrella brilla
principalmente a expensas del calor acumulado en los iones durante su historia evolutiva

previa (los electrones no contribuyen significativamente). A medida que la energia térmica
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es gradualmente perdida por la estrella en forma de radiacién, la energia cinética de los iones
disminuye y el gas de iones pasa de un estado gaseoso a un estado fluido y luego a un estado
sélido. El pasaje del estado fluido a sélido (cristalizacién) trae aparejada una liberacién de
calor latente, capaz de frenar considerablemente el enfriamiento de la estrella. Finalmente
la reserva de energia térmica se agota y la estrella, ahora casi completamente cristalizada,
pasa a la invisibilidad.

Una interesante propiedad de las enanas blancas es que, como mencionamos antes, algu-
nas de ellas experimentan inestabilidades pulsacionales. En efecto, a lo largo de su enfria-
miento, atraviesan dos bandas de inestabilidad: la de las DAV y DBV —ver sec. (10.6). Las
inestabilidades se manifiestan en términos de modos g no-radiales con periodos de oscilacion
comprendidos entre 100 y 1200 segundos. La estructura del espectro de periodos es fuerte-
mente dependiente de la estructura interna de estas estrellas (en particular de la estructura
quimica interna). De esta manera estas estrellas ofrecen la posibilidad de sondear su interior
estudiando sus propiedades vibracionales. De hecho, los estudios de pulsaciones de enanas

blancas constituyen el mejor ejemplo de aplicacién de la astrosismologia —ver (Cérsico, 2003).

10.6 Enanas blancas variables: bandas de inestabilidad

Existen varias clases de enanas blancas pulsantes, las cuales definen bandas de inestabili-
dad bien localizadas en el diagrama H-R. Una lista completa conteniendo las propiedades de
las distintas clases de enanas blancas pulsantes puede encontrarse en el trabajo de Bradley
(Bradley, 2000). En la fig. (46) se ubican los distintos tipos de estrellas pulsantes, el mismo
es una adaptacién de Christensen-Dalsgaard (Christensen-Dalsgaard, 1998).

10.6.1 Estrellas pre—enanas blancas variables

Estan ubicadas en la region del diagrama H-R donde la trayectoria las estrellas post-AGB
se une a las secuencias de enfriamiento de las enanas blancas. Estas estrellas tienen muy altas
temperaturas efectivas, con 7 x 10°K < Tog < 1.7 x 10°K. Espectroscépicamente muestran
fuertes deficiencias en hidrégeno y rasgos pronunciados de carbono, helio y oxigeno [(Werner,
1992); (Dreizler et al., 1995)]. Muestran periodicidades fotométricas con periodos entre 7y
30 minutos, y se cree que son debidas a modos ¢ (gravedad) de bajo grado arménico £ y alto
orden radial k. Aquellas pre-enanas blancas variables las cuales estan rodeadas por nebulosas
planetarias se denominan en la literatura como ntcleos de nebulosas planetarias variables
(PNNV), y las que carecen de cualquier rastro de nebulosa son llamadas variables PG1159

(GW Vir)®. Los periodos de pulsacién de las PNNVs son mas largos que los correspondientes

5En la literatura es también muy comin denominarlas DOV.
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Figura 46: Diagrama de Hertzsprung-Russell esquemdtico ilustrando la localizacidn de va-
rias clases de estrellas pulsantes. La linea de trazos muestra la secuencia principal, las
curvas continuas representan algunas trayectorias evolutivas para masas de 1, 2, 3, 4, 7, 12

y 20 Mg, la linea de trazos y puntos es la rama horizontal y la curva punteada es el track

de enfriamiento de las enanas blancas (Christensen-Dalsgaard, 1998).
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a las PG1159, indicando que las PNNVs tienen mayores radios. Desde el punto de vista
evolutivo, las PG1159 son consideradas como objetos que estdan entrando en las primeras
etapas de enfriamiento de la trayectoria de enanas blancas, mientras que, en contraste, las
PNNVs estan todavia desplazandose hacia altas temperaturas a luminosidad constante. Se
conocen nueve miembros de la categoria PNNV. Por otra parte sélo cinco miembros de la
clase PG1159 son conocidos hasta el momento. Entre ellas hay una PG1159 “hibrida”,
denominada HS2324+4-3944, la cual muestra hidrégeno en su espectro (Silvotti et al., 1999).
Es notable que, si bien la region del diagrama H-R donde las PG1159 pulsan estd bien
determinada, existen entre las variables objetos no—variables: la banda de inestabilidad no
es “pura” (Werner, 1993). En el caso de las PG1159, las que pulsan se pueden distinguir
de las no—variables por el hecho de que muestran nitrégeno en sus espectros (Dreizler and
Heber, 1998).

10.6.2 Estrellas variables DBV (o V4777 Her)

Estas enanas blancas variables estdn confinadas a un rango de 21500K < T < 24000K,
con luminosidades ~ 1071® L. Esta clase de variables es la tinica cuya existencia fue predicha
(Winget et al., 1982b) antes de su descubrimiento, por Winget y colaboradores (Winget et al.,
1982a). Los periodos encontrados estdn en el rango de 140 a 1000 segundos. Actualmente
se conocen unas ocho estrellas miembros de esta clase, la mayoria de las cuales muestran
espectros de pulsacién complejos, con muchas frecuencias presentes. La DBV maés estudiada
(la primera en descubrirse) es GD358, la cual es al mismo tiempo la més brillante del grupo.
La banda de inestabilidad de las DBV tampoco es pura: existe entre un 25% y un 50% de
estrellas DB no pulsantes en el dominio de inestabilidad, dependiendo de que sus parametros
atmosféricos sean derivados a partir de atmoésferas con helio puro o conteniendo pequenas

cantidades de hidrégeno (Beauchamp et al., 1999).

10.6.3 Estrellas variables DAV (o ZZ Ceti)

Se conocen 31 miembros de esta clase. En contraste con el caso de las pre—enanas blancas
y las DBV, la banda de inestabilidad de las DAV es pura: no hay estrellas DA no—variables en
el dominio del diagrama H-R donde las DAV estan localizadas, en el rango de temperaturas
efectivas 12500K 2 T.g 2 10700K. Estudios espectroscépicos de DAV muestran un continuo
de cuerpo negro con lineas de absorcién de hidrégeno superpuestas, sin senales de helio o
metales presentes (Koester & Chanmugam 1990). Las variabilidades fotométricas de las
DAV son multiperiédicas, con periodos entre los 100 y 1200 segundos y amplitudes hasta
0.3™. En muchos casos las frecuencias estan divididas en multipletes, debido a rotacién

lenta.
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Las observaciones de DAV sugieren que ellas tienden a acumularse en dos grupos princi-
pales (Unno et al., 1989): un grupo de estrellas calientes que exhiben un pequefio nimero
de periodos cortos y estables (cambios de amplitud muy pequenos), y otro grupo de estrellas
mas frias con muchos mas periodos presentes pero mostrando fuertes efectos no—lineales y
variaciones de amplitud.

Un aspecto importante relacionado con la localizacién del borde azul de la banda de
inestabilidad de las DAV es el de la influencia de la eficiencia convectiva utilizada en la
construccion de los modelos en equilibrio. Aparentemente sélo zonas de conveccién muy
extendidas, tratadas con la MLT, dan lugar a bordes azules compatibles con los datos ob-
servacionales (Bradley and Winget, 1994a). Las prescripciones ML2 o ML3 —ver (Tassoul
et al., 1990)— de la MLT son las que proporcionan el mejor acuerdo con la observacidn.

Tesis Doctoral 108 Jorge A. Panei



11 EVOLUCION DE LAS ENANAS BLANCAS

11 Evolucion de las enanas blancas

Una vez que la quema de helio se ha extinguido para T, ;; &~ 100000K después de 10° afios
de evolucién desde el tdltimo pulso térmico, el remanente se posiciona sobre la rama de
enfriamiento de las enanas blancas.

En la fig. (47) se muestra el diagrama H-R en donde se representan los puntos correspon-
dientes a los modelos de las figs. (48), (49), (51) y (52). En la misma, la edad estd indicada
en millones de afios y la temperatura efectiva en grados kelvin.

A medida que el remanente evoluciona, modifica la distribucién de abundancias debido
a procesos de difusién que actian durante la fase de enfriamiento de la enana blanca. Esto
puede verse en las figs. (48), (49), (51) y (52), donde se ilustran las abundancias por masa
de *He, 12C, 13C, N y 180 para un remanente de 0.5885M como funcién de la fraccién de
masa, caracterizadas por valores de edad y temperatura efectiva.

11.1 Primeras etapas de la rama de enfriamiento

La fig. (48) muestra la estratificacién al comienzo de la rama de enfriamiento. Para ¢t =
669.940 x 10° anos el modelo se encuentra en el extremo més al azul con una T, ;; = 176500K
y a altas luminosidades.

En los tres modelos siguientes de la figura el remanente comienza a disminuir en lumi-
nosidad y a enfriarse. En las capas més exteriores, la composiciéon quimica corresponde a
aquella con la cual el remanente emergio de los eventos de mezcla y quema del dltimo pulso
térmico de helio y siguiente episodio de born again.

Réapidamente, el asentamiento gravitacional hace que el helio flote hacia la superficie y
los elementos mas pesados se desplacen hacia abajo en la envoltura. Este efecto comienza a
notarse en la figura con ¢ = 670.089 x 10° afios.

11.2 Enanas blancas DO

Conforme se sigue enfriando el remanente, observamos como el helio aumenta y los ele-
mentos pesados disminuyen en la parte exterior a causa de la difusién —ver fig. (49). En
este momento el remanente se halla en el dominio de las enanas blancas DO. El rango de
temperatura para estos objetos se encuentra entre los 45000 y 100000K.

Vemos como se va construyendo para la abundancia de *He un perfil de capa doble.
Esta estructura quimica de doble capa es desarrollada gracias a la difusién de los elementos

quimicos.
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Figura 47: Diagrama H-R de la rama de enfriamiento para el remanente de 0.5885M,, los circulos
negros representan los distintos modelos de las fig. (48), (49), (51) y (52). Las edades estan en
millones de anos y las temperaturas efectivas en grados kelvin. Obtenido a partir de nuestros

resultados.
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Figura 48: Figura superior: abundancias quimicas internas de cuatro modelos distintos para una

estrella con (Mzams, Mwp) = (2.7TMg,0.5885M¢)), en las primeras etapas de la rama de enfria-
miento de enana blanca. Figura inferior: idem figura superior pero con las abundancias dadas en

escala logaritmica.
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Figura 49: Figura superior: abundancias quimicas internas de cuatro modelos distintos para una

enana blanca DO con (Mzans, Mwp) = (2.7TMg,0.5885M¢). Figura inferior: idem figura supe-

rior pero con las abundancias dadas en escala logaritmica.
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11.3 Enanas blancas DB

Estas estrellas se encuentran entre los 12000 y 30000K. Como senalaron Fontaine y Bras-
sard (Fontaine and Brassard, 2002), la presencia de una estructura de doble capa tiene
importantes implicaciones en los espectros pulsacionales de las DB pulsantes —ver (Althaus
and Cérsico, 2004).

El tratamiento de difusién empleado tiene en cuenta la difusion térmica. Esto no es
una contribucién despreciable al proceso de difusion, ya que la difusién térmica actia en la
misma direccién que el asentamiento gravitacional —fig. (50). Despreciar la difusién térmica
es subestimar el ritmo para el cual el carbono y el oxigeno se difunden hacia dentro en la
estrella —ver (Althaus and Cérsico, 2004). La fig. (50) muestra un perfil interno de estrella
DB de doble capa (Althaus and Cérsico, 2004).

1

0.8

0.6

0.4

0.2

0 -2 -4 -6 -8
Log(q)

Figura 50: Abundancia fraccional por masa para *He y 2> C (linea llena segmentada, respectiva-
mente) como una funcion de la fraccion de masa exterior q para un modelo de DB de 0.60M¢, para
una temperatura Tepp = 27300K. Las lineas gruesas (delgadas) corresponden al caso en el cual la
difusion térmica es considerada (despreciada). Claramente se ve que la inclusion de la difusion

térmica conduce a mantos puros de helio mas gruesos (Althaus and Cdrsico, 2004).

En la fig. (51) se representan cuatro modelos con los perfiles internos de abundancias
quimicas para el dominio de las estrellas enanas blancas DB donde se aprecia la estructura
de doble capa.
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Figura 51: Figura superior: abundancias quimicas internas de cuatro modelos distintos para una

enana blanca DB con (Mzams, Mwp) = (2.7TMg,0.5885M¢). Figura inferior: idem figura supe-

rior pero con las abundancias dadas en escala logaritmica.
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En esta etapa el remanente posee bien desarrollada la estructura de doble capa con una
envoltura rica en helio de ~ 2.3x107% M, por encima de una envoltura remanente intermedia
rica en helio, carbono y oxigeno, los restos de un pulso térmico de helio. Ambas envolturas
yacen sobre un nucleo de carbono y oxigeno.

Otra caracteristica importante es el episodio de mezcla que toma lugar en la region
debajo de la zona de la intercapa en torno a un valor de logg = —1. En efecto la region
se carateriza por un peso molecular medio inducido que decrece hacia adentro debido a la
aparicién del overshooting durante la fase térmicamente pulsante AGB. La mezcla salt finger
es la responsable de la redistribucion de la abundancia quimica de la regién.

Esta claro que los procesos de difusion modifican en forma apreciable los perfiles quimicos
conforme evolucionan las enanas blancas, logrando que el grueso de helio flote hacia la
superficie y los elementos pesados desciendan permaneciendo lejos de las capas superficiales.
Por lo tanto se espera una formacién de estructura de doble capa, en el momento en que
las enanas blancas han alcanzado el dominio de la inestabilidad pulsacional [(Dehner and
Kawaler, 1995); (Gautschy and Althaus, 2002); (Fontaine and Brassard, 2002)]. En este
sentido, si la difusién actua eficientemente, resulta que las capas externas son de helio puro,
quedando por debajo de ésta una capa de helio, carbono y oxigeno.

Un hecho importante es que el perfil quimico se va modificando apreciablemente con la
evolucion a través de la banda de inestabilbidad de las DB. Durante tales etapas los elementos
de difusién no sélo espesan el manto de helio puro, sino que también modifican la forma del
perfil quimico. Notar que aun a etapas avanzadas el perfil quimico estd caraterizado por la
estructura de doble capa.

11.4 Enanas blancas DQ

Luego de atravesar la etapa de las DB, el remanente estelar alcanza el dominio de las
enanas blancas contaminadas de carbono de tipo espectral DQ. Para temperaturas menores
de 12000K hemos computado las etapas evolutivas de estos objetos. La composiciéon quimica
de dos modelos de enanas blancas DQ puede verse en la fig. (52).

Atn para estas etapas avanzadas la estrella posee una estructura de doble capa. La envol-
tura de helio puro tiene un valor de 1.9 x 105M. Notar que se produce un enriquecimiento
de las capas superficiales como un resultado del dredge up convectivo de la cola de carbono

difundido, un proceso que se cree es el responsable del carbono observado de las DQ.
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Figura 52: Figura superior: abundancias quimicas internas de dos modelos distintos para una ena-

na blanca DQ con (Mzams, Mwp) = (2.7TMy,0.5885M¢). Figura inferior: idem figura superior

pero con las abundancias dadas en escala logaritmica.

11.5 Una enana blanca DB: GD358

Gracias a la astrosismologia se puede determinar la relacién carbono—oxigeno en el interior
de las enanas blancas, y en particular en las enanas blancas DB. El caso mas estudiado de
este tipo de estrellas es la GD358. Se encuentra que la difusion conduce a la formaciéon de
una configuracién de capa doble que lleva a una fuerte senal en el espectro de los modelos de
la GD358. Fontaine y Brassard (Fontaine and Brassard, 2002) encontraron que sus modelos
de capa doble con composiciones nucleares uniformes, son igualmente utiles para explicar
los datos de una GD358 con una capa simple pero con composicién nuclear variable. Las
estrellas pulsantes DB con sus atmoésferas de helio, se encuentran en un rango angosto de
temperatura efectiva alrededor de T, ;¢ ~ 25000K. Nueve de estas estrellas son conocidas, y
sus periodos estan en un rango de 150 — 1100 segundos.

A partir de anédlisis astrosismoldgicos, realizados por Bradley y Winget (Bradley and Win-
get, 1994b) se estimé que la masa de la capa de helio en GD358 es de log(Mge/M,) ~ —5.70 .
Como es sabido las estrellas DQ son las descendientes maés frias de las DB. En este sentido,
en estrellas enanas blancas con atmdsferas de helio de T, sy ~ 10000K, se encontré con ante-
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rioridad, que la presencia de rastros de carbono en sus fotésferas podrian ser explicadas en
términos de un efecto de dredge up en estrellas con log(Mye/M,) ~ —3.5 a —4.0 . Este valor
es de unos 2 érdenes de magnitud mayor que la determinacién astrosismolégica en GD358 a
Terr ~ 25000K, objeto que se presume es casi similar al antecesor de las estrellas DQ.

Encontramos modelos evolutivos muy detallados de estrellas enanas blancas DB, que
incluyen difusién dependiente del tiempo realizados por Gautschy y Althaus (Gautschy and
Althaus, 2002), existen dos zonas distinguibles de transicién de composicién quimica. Esto
es, alrededor de un nicleo de carbono—oxigeno, existe un manto hecho de una mezcla de helio,
carbono y oxigeno en proporciones aproximadamente iguales, los restos de la composicién de
la envoltura producidos por una evolucion de born again post—AGB. Alrededor del manto,
existe una envoltura de helio puro, formada por el asentamiento de carbono y oxigeno, un
proceso que ocurre todavia en la fase evolutiva de las DB.

Para los modelos con difusion el perfil de composicién quimica carateriza tres estructuras
distintas que contribuyen a hacer un periodo espectral no-uniforme. Estos son: (1) la zona
de transicién de composicion entre la envoltura de helio puro y el manto de helio—carbono—
oxigeno, (2) la zona de transicién de composicién entre el manto de helio—carbono—oxigeno y
el nicleo de carbono-oxigeno y (3) la relacién variable de carbono/oxigeno en el nicleo. Se
supone que existe una coneccion evolutiva entre tipos espectrales de enanas blancas, la tan
conocida relacion PG1159-DB-DQ), la cual esta basada sobre calculos detallados de difusién
dependientes con el tiempo acoplados a los computos evolutivos.

La inclusién de la difusién en la evolucion de las enanas blancas DB indica que estas
estrellas estdn todavia experimentando asentamiento de carbono y oxigeno y su estructura
estd caracterizada por una configuracién quimica de doble capa. Esta propuesta de la doble
capa explica naturalmente la coneccion evolutiva PG1159-DB-DQ. En comparacién con los
modelos de las DB “clasicas” caracterizados por una zona de transicién de la composicién
de una capa sola, estas no se pueden conectar con la fase evolutiva previa de las PG1159, y
estan en conflicto con los modelos de su contraparte mas fria, las estrellas DQ. La diferencia
de la estructura mecdnica entre los dos tipos de modelos (las de capa doble vs. las de capa

simple) afectan a los periodos tedricos del espectro.
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12 Conclusiones

Argumentos teéricos y observacionales indican que el hidrégeno es el elemento més abun-
dante en el universo, y que es el principal constituyente de la mayoria de las estrellas. Sin
embargo, desde hace algiin tiempo se han detectado estrellas que presentan ausencia o defi-
ciencia de hidrégeno en sus atmésferas. Entre los objetos que presentan estas caracteristicas,
podemos mencionar las estrellas R Coronae Borealis, las estrellas centrales de nebulosas pla-
netarias Wolf-Rayet y las PG1159, estas ultimas son las estrellas mas calientes que se cono-
cen. En este contexto, el objetivo de la presente tesis ha estado enfocado hacia el estudio de
aspectos evolutivos de las estrellas deficientes en hidrégeno. Nuestra motivacién radica en el
hecho que existen muy escasas simulaciones numéricas capaces de explicar convincentemente
su formacién y evolucion. Ademds, estos objetos estdn captando un interés observacional
entre los investigadores en parte porque representan un nexo evolutivo entre las estrellas
supergigantes rojas y las enanas blancas.

Los resultados obtenidos en esta tesis estan basados en la utilizacion del cédigo de evo-
lucién estelar LPCODES, desarrollado integramente en el Observatorio Astronémico de La
Plata, el cual ha sido usado en numerosos trabajos por nuestro grupo de investigacién. El
cédigo LPCODE ha sido perfeccionado y actualizado en su contenido de fisica a lo largo de
varios anos —ver las tesis doctorales (Althaus, 1996) y (Serenelli, 2002)—, y que sumado a las
modificaciones realizadas para llevar a cabo la presente tesis, permite simular la evolucién
completa de una estrella de masa intermedia desde su etapa de secuencia principal hasta su
evolucién final de enana blanca.

Los resultados de mayor relevancia aportados por esta tesis son:

1. Se calcul6 la evolucion completa desde la secuencia principal pasando por todas las
etapas intermedias hasta arribar a la configuracién de enana blanca con deficiencia en
hidrégeno, computando su evolucién en forma autoconsistente con los cambios quimicos
y sobre la base de un tratamiento completo y detallado de los procesos fisicos que
ocurren en un interior estelar. Cabe remarcar que los estudios existentes en la literatura
no cubren todas las etapas evolutivas estudiadas aqui de manera integral. Por lo tanto,
es la primera vez que modelos evolutivos de enanas blancas DB son calculados teniendo

en cuenta la historia evolutiva completa de la estrella progenitora.

2. Se ha explorado por primera vez la teoria extendida de conveccién denominada GNA

para fluidos con gradiente de composicién quimica en estrellas de masa intermedia.”

6Fl cédigo LPCODE est4 escrito en lenguaje de programacién FORTRAN 77, el cual posee més de 27000

lineas.
"La teoria de la GNA fue aplicada sélo para estrellas masivas por los autores que la desarrollaron —ver
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Hemos encontrado que esta teoria reproduce aspectos observacionales tales como el
fenémeno Hot Bottom Burningy el 3°" dredge up los cuales tienen lugar durante la fase
AGB. En particular nuestros calculos predicen la formacién de estrellas de baja masa
ricas en carbono en buen acuerdo con las observaciones. Por otra parte, encontramos
que la GNA predice naturalmente edades para objetos born again mucho maés cortas (y
por ende en mejor acuerdo con la escala de tiempo observada para los objetos Sakurai)

que las predichas por la teoria standard de la mizing length.

3. Como consecuencia de los procesos de difusién que operan durante el régimen de enana
blanca, encontramos que el perfil quimico de la envoltura que caracterizaria a las
enanas blancas pulsantes DB, tendria una configuracién de doble capa. Esto tendria
implicaciones importantes para las propiedades pulsacionales de estas estrellas, como
ha sido sugerido recientemente por Fontaine y Brassard (Fontaine and Brassard, 2002).
En efecto, estos autores han demostrado que la presencia de una configuracién de
doble capa en estas estrellas podria modificar sustancialmente las actuales inferencias

astrosismoldgicas acerca de la seccién eficaz de la reaccién 2C(w, v)*0.

4. Nuestros resultados indican que el proceso de born again es, en efecto, un mecanismo
eficiente para explicar la existencia de enanas blancas deficientes en hidrégeno. Es-
pecificamente encontramos que la masa de la envoltura de hidrégeno es reducida de

~107% a 1.3 x 1078 M, en sélo un mes.

Con relacién a lo hecho por otros autores vemos que, nuestros calculos refuerzan re-
sultados obtenidos por el grupo de investigaciéon del Instituto Max Planck. Sin embargo,
la investigacién llevada a cabo en esta tesis es mucho mds general, que la realizada por el
mencionado grupo, y cubre, como se menciond, todas las fases evolutivas que llevan a la
formacion de una estrella deficiente en hidrégeno, atin hasta su estado final de enana blanca.

Especificamente hemos calculado, en forma completa, la evolucién de un modelo estelar
con masa inicial de 2.7M, desde la secuencia principal a través de la fase AGB y pérdida de
masa, pasando por el escenario de born again hacia la etapa de enana blanca, terminando
como un remanente de 0.5885M. Los resultados obtenidos cubren varias etapas evolutivas
de dificil tratamiento numérico como son los pulsos térmicos o la fase de born again. Este
escenario, se produce a partir de un pulso térmico de helio muy tardio ocurrido en la rama
de enfriamiento temprana de las enanas blancas, después de que la quema de hidrégeno
ha cesado. La inclusion de un esquema dependiente con el tiempo para el tratamiento
simultaneo de la evolucién nuclear y los procesos de mezcla debido a la conveccién, salt finger

y overshooting difusivo, ha permitido un estudio detallado de los cambios de abundancias a

por ejemplo (Grossman and Taam, 1996).
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través de todas las fases evolutivas, particularmente durante la fase térmicamente pulsante
de la AGB y el episodio extremadamente corto del born again, para las cuales un esquema
instantaneo de mezcla, es totalmente inadecuado.

A partir de los resultados obtenidos podemos mencionar las siguientes caracteristicas:

e En la etapa correspondiente a la existencia del nicleo de helio y la fase térmicamente

pulsante observamos:

1. La ocurrencia del OV durante la quema, central de helio conduce a una discontinui-
dad en el perfil de oxigeno. Esto est4 en muy buen acuerdo con célculos realizados
por Straniero y colaboradores (Straniero et al., 2003), quienes han reportado que
la existencia de episodios extra de mezcla conduce a discontinuidades en los per-
files quimicos del nicleo de las estrellas de masa intermedia. Este es un punto
importante teniendo en cuenta que es precisamente durante la quema central de
helio cuando se forma el niicleo de carbono—oxigeno que finalmente caracterizara a
la estrella enana blanca. La importancia de tales episodios de mezcla, particular-
mente el OV, ha sido recientemente enfatizada por nuestro grupo de investigacién
—ver (Althaus et al., 2003)— quienes encuentran que la ocurrencia de OV duran-
te el estado de quema central de helio afecta marcadamente al espectro tedrico
pulsacional de las enanas blancas masivas ZZ Ceti. Los modelos estelares aqui
desarrollados seran de aplicaciéon inmediata, por nuestro grupo, al estudio de las
propiedades pulsacionales de enanas blancas de masa intermedia. La comparacion
de las predicciones tedricas con la observacion de enanas blancas pulsantes, nos
permitird obtener conclusiones sobre la ocurrencia o no de episodios de OV en los

progenitores de enanas blancas.

2. Encontramos que la regién de intercapa posee abundante oxigeno. Esto es con-
secuencia de la mezcla de OV que tiene lugar durante el pico del pulso térmico,
detalle que es de importancia y para tener en cuenta en etapas evolutivas posterio-
res cuando se exponen en la superficie estelar las abundancias de dicha intercapa.

3. Encontramos la formacién de pequefios reservorios de *C y N en la base de la
capa de helio puro, después del final de la fase de dredge up. Durante el periodo
del interpulso, la zona de *C es quemada radiativamente, mientras que la zona
de N es “tragada” por la zona convectiva del flash de helio durante el préximo
pulso térmico. El flujo de neutrones que resulta de la quema de estos elementos
mediante la captura de particulas «, constituye el flujo requerido de neutrones
para la formacién de elementos mas pesados que el hierro a través del llamado

proceso lento de captura. Nuestros resultados muestran que, para obtener una
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abundancia de *C y N lo suficientemente alta como para producir un flujo de
neutrones apreciable, se requiere la existencia de procesos de mezcla adicionales

mas alla de lo que predice el criterio de Schwarzschild.

e Luego de la etapa de los pulsos térmicos sucede lo que se conoce como born again. Esta
etapa no ha sido estudiada por otros autores, salvo en los trabajos de Herwig quien
ultimamente ha realizado cédlculos detallados sobre la misma. En esta fase podemos

mencionar, ademés de los ya mencionados, los siguientes hechos:

1. La ocurrencia de un pulso térmico tardio responsable de la quema de protones

remanentes en la estrella. Reforzando asi, los resultados obtenidos por Herwig.

2. Después del episodio born again, nuestros modelos predicen un doble loop en el
diagrama H-R; esto es la estrella alcanza las dimensiones de gigante roja por
segunda vez después de que ha ocurrido el ultimo pulso térmico y antes de que
finalmente arribe a la rama de enfriamiento de las enanas blancas. La primera vez
la estrella evoluciona rapidamente hacia la AGB, vuelve al azul, y luego evoluciona
mas lentamente hacia la AGB por segunda vez, antes de tomar finalmente la rama
enfriamiento de enana blanca. La existencia de un doble loop abre la interesante
posibilidad de interpretar al objeto Sakurai y a la estrella FG Sagitae® como
pertenecientes a un mismo canal evolutivo pero en distintas etapas del mismo.
En efecto, el primero ha estado evolucionando hacia la AGB por primera vez
después de la ocurrencia del ultimo pulso térmico, mientras que el objeto FG Sge

ha sido observado durante su segundo retorno a la AGB.

3. Después del episodio born again, *He, 2C y %O son por lejos las especies més
dominantes en la envoltura con una abundancia por masa de (‘He,'2C,%0) =
(0.306, 0.376,0.228). Mientras que para los siguientes nicleos tenemos las canti-
dades (*3C,*N,?2Ne) = (0.040, 0.012, 0.021). Esto estd en acuerdo con abundan-
cias superficiales observadas en la mayoria de las estrellas post-AGB deficientes en
hidrégeno como las PG1159. En particular encontramos que la alta abundancia
de oxigeno encontrada, es reproducible por los modelos estelares, si se invocan
episodios de mezcla extras en la envoltura, como por ejemplo overshooting. Este
resultado es una indicacién de que el OV, cuya existencia en los interiores estelares
ha sido debatida durante largos anos, juega un rol preponderante en la evolucién

estelar. Otra prediccion de nuestros modelos estelares, es la elevada abundancia

8Recordemos que esta estrella comenzé a ser observada en el afio 1880 y que a lo largo de los cien afios

siguientes ha incrementado su radio en tres 6rdenes de magnitud.
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de N, lo que estd en acuerdo con lo observado por Dreizler y Heber (Dreizler
and Heber, 1998) en algunas PG1159.

4. Otra caracteristica encontrada esta relacionada a la eficiencia de OV. En particu-
lar una gran eficiencia de OV (f = 0.03) predice que la fraccién de masa super-
ficial de N es reducida a 107% y las especies superficiales principales cambian a
(*He,'2C,0) = (0.27,0.42,0.277). En particular, la abundancia de oxigeno obte-
nida en este caso es bastante mas grande que la observada. Concluimos entonces

que solamente un OV moderado predice un buen acuerdo con las observaciones.

5. Durante la etapa temprana de PG1159 alrededor de 3 x 10™* M de '3C es pro-
cesado mediante la reaccién 3C(a, n)0. El helio es reducido de 8.5 x 1073 a

5.2 x 107* Mg, como resultado de la quema de helio.

e Con respecto a los efectos del esquema de difusién empleado para los elementos qui-

micos, podemos citar:

1. La difusion de elementos quimicos conduce a una estructura de doble capa durante
la evolucion de las estrellas DB. En estos remanentes estelares tenemos una capa
de helio puro que yace sobre una de helio, carbono y oxigeno, la cual descanza

sobre el nicleo inerte de carbono—oxigeno.

Finalmente, quisiera mencionar que los modelos obtenidos en este trabajo de tesis docto-
ral, permitirdn a nuestro grupo de investigacién encarar, entre otras, las siguientes cuestiones

y aplicaciones:

1. Es bien sabido que las enanas blancas muy luminosas emiten una gran cantidad de
neutrinos provenientes de las regiones centrales muy calientes. Por ejemplo, la emisién
de neutrinos constituye el principal mecanismo de enfriamiento de la enana blanca
durante sus primeras etapas evolutivas. Esto abre la posibilidad de utilizar a estas
estrellas para estudiar propiedades de los neutrinos. Esto es posible gracias a la exis-
tencia de enanas blancas pulsantes luminosas para las cuales muchos de sus periodos

de oscilaciéon han sido medidos con gran precision.

2. El descubrimiento de que muchas PG1159 pulsan, abre un camino importante al estu-
dio de estas estrellas y también de su historia evolutiva previa. Los modelos evolutivos
desarrollados en esta tesis, dado su gran detalle, serdan de utilidad para permitir estu-
diar las propiedades pulsacionales de estas estrellas y tratar de entender unos de los

problemas no resueltos tales como la variacién temporal del perfodo (P). La estrella
PG1159-035 tiene medido el P. Pero la medicién relizada da un P de un orden de
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magnitud mas grande que el esperado tedricamente. Una posibilidad para explicar ese
valor observado es suponer que dicha estrella experimenta una tasa de pérdida de masa
que la hace evolucionar mas rapidamente exhibiendo asi un P miés grande. Es nues-
tra intencién explicar esta posibilidad en base a los modelos de las estrellas PG1159

presentados en esta tesis.

3. Se podra estudiar en detalle la nucleosintesis que lleva a la formaciéon de elementos
pesados durante el born again. Esto seria importante porque podriamos compararlo
con la formacién de elementos pesados observada en los objetos Sakurai.

4. Otro estudio futuro concierne a los aspectos evolutivos de las enanas blancas DB,
los cuales requieren un conocimiento detallado de la evolucién de sus progenitores. En
particular, la formacion de una estructura de doble capa y en especial las consecuencias
para las propiedades pulsacionales de las enanas blancas variables DBV esta dentro de

los objetivos de nuestro grupo de investigacion.
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13 Apéndice A: Conceptos astrofisicos

13.1 Ecuacion de equilibrio hidrostatico

Consideremos una capa esférica y delgada en equilibrio. La misma experimenta una
fuerza debido a la gravedad (hacia el centro de la estrella) y otra debido a la diferencia de
presién entre ambas superficies de la capa esférica (hacia afuera, pues la presién en la cara

inferior es mayor que en la superior); ambas por unidad de volumen. Entonces:

oP
— 2
5 +g90=0 (25)

la cual da la condicion de equilibrio hidrostatico como:

oP
5 = 9¢ (26)

Notar que P decrece con el aumento de r. Esto muestra el balance entre las fuerzas de
presion y gravedad.
Dentro de un cuerpo simétricamente esférico la aceleracion de gravedad g a una distancia

r del centro estd dada por:

Gm
= — 27
9="3 (27)
donde G es la constante newtoniana de la gravitacién, m la masa dentro del radio r. Usando

esto en la ec. (26) obtenemos:

oprP Gm
- (28)

Si tomamos m como variable independiente en lugar de r, obtenemos la condicién de

equilibrio hidrostatico. De la ecuacién de conservacion de la masa:

0

B—T = 4dnr?p (29)
entonces si multiplicamos por su inversa:

or 1

~ = 30

om  4wr?p (30)

obteniendo, la ecuacién de equilibrio hidrostatico en forma Lagrangeana:

8P_ Gm

om ~ Anrt (31)
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13.2 Transporte de energia por radiacién, conduccién y convec-
cién
13.2.1 Transporte de energia radiativa

El camino libre medio de un fotén /., dentro de una estrella como el sol, estd dado por:

lt = = (32
donde p la densidad del medio y k es el coeficiente de absorciéon media, esto es la seccién
eficaz por unidad de masa promediada sobre la frecuencia. El valor tipico para el Sol es de
ltot = 2cm (es decir la materia estelar es muy opaca), con k = 0.4 cm? g1, asi l;ot/Re =
3x10 . En este caso, el transporte puede ser tratado como un proceso de difusién. El flujo
difusivo j (por unidad de drea y tiempo) entre lugares de diferente densidad de particula n

esta dado por:

j=-D-Vn, (33)
donde D es el coeficiente de difusién,
1
D = 3V Ly, (34)

determinado por los valores medios de la velocidad media v y el camino libre medio de las
particulas /.

Para obtener el flujo difusivo correspondiente a la energia radiativa F', reemplazamos n
por la densidad de energia de radiacién U en ec. (33) y j por F,

F=-D-VU, (35)

con U=aT* (36)

v por la velocidad de la luz ¢, y I, por ;. En ec. (36), a es la constante de densidad de
radiacion. Por la simetria esférica del problema, F' tiene s6lo componente radial F, = |F|

= F y por lo tanto VU se reduce a la derivada en la direccién radial

— =4aT?®— (37)
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quedando entonces:

=207 % (38)

Nétese que esto puede ser interpretado como una ecuacién de conduccion de calor me-

diante
F=—k., VT, (39)
donde
dac T3
krag = — —— 40
d 3 Ko (40)

representa el coeficiente de conduccién para este transporte radiativo, o mejor usando K,q.q
en lugar de k para distinguirlo del coeficiente que definiremos méas adelante en el caso de
transporte conductivo.

dac T3

3 Krad O

(41)

krad =

De ec. (38) para el gradiente de temperatura y reemplazando F' por la luminosidad local

| = 47r*F; tenemos

oT 3 Kpaqol

- 42

or 16mac 2713 (42)
Después de la transformacién para la variable independiente m, ec. (30) se obtiene:

oT 3 Iiradl

- 43

om 64m2ac r*T° (43)

Esta ecuacion no es valida cuando uno se aproxima a la superficie de la estrella, debido
a que la densidad decrece haciendo cambiar el camino libre medio del fotén, volviéndose
éste comparable a la distancia hacia la superficie, y por lo tanto no vale la aproximacion de
difusion.
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13.2.2 Transporte de energia conductiva

En la conduccién del calor, la transferencia de energia ocurre mediante colisiones durante
el movimiento térmico aleatorio de las particulas. Para la materia no-degenerada la conduc-
cién no es importante en el transporte de energia. El camino libre medio es varios 6rdenes

3 en el sol);

de magnitud menor que aquel para los fotones (con densidades de p ~ 1.4 g m~
y la velocidad de las particulas es sélo de unos centésimos de c. Por lo tanto el coeficiente
de difusion ec. (34) es mucho menor que aquel para los fotones.

La situacion se vuelve completamente diferente para los nicleos de las estrellas evolucio-
nadas, donde el gas de electrones esta altamente degenerado. La degeneraciéon aumenta el
camino libre medio considerablemente. Entonces el coeficiente de difusién es grande.

El flujo de energia Fiy,q debido a la conduccién de calor puede ser escrito como:
Fcond = _kcond -VT . (44)
Andlogamente a la ec. (41) escribimos el coeficiente conductivo k.pnq como,

dac T3

3 Keond 0

kcond = (45)

donde hemos definido la “opacidad conductiva”’ Konqg.

13.2.3 Gradiente radiativo

La suma del flujo conductivo Feopng ec. (44) y el radiativo Fyqeq ec. (39) estd dado por

F = Fra,d + Fcond = _(krad + kcond) -VT ) (46)

Entonces de ec. (46) tenemos

dac T3 1 1
F=_%" ( + )-VT, (47)
3 [ Rrad Keond

y definimos 1/k a la inversa de la opacidad total como, la suma de las inversas de las

opacidades radiativa y conductiva, esto es:

11 1
—=—+ (48)

K Rrad Reond
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reescribiendo la ec. (43) considerando la opacidad total,

or 3 Kl

—_— = — 49
om 64m2ac ri13 (49)
Para obtener el gradiente de temperatura radiativo hacemos el cociente de ec. (49) sobre

ec. (31) obteniendo (notar que se emplea el k y no el Kpqq):

(or/om) 3 Kl
(0P/0m)  16macG mI3

(50)

Llamamos al cociente de derivadas como (d7/dP),qq4, ¥ con eso queremos representar la
variacién de la temperatura T con la profundidad, donde la profundidad esta expresada por
la presion, la cual crece mondétonamente hacia adentro. En este sentido, una estrella que
estd en equilibrio hidrostatico y el transporte de energia es por radiacién (y conduccién),
(dT/dP),qq es un gradiente que describe la variacién de temperatura con la profundidad. Si
usamos la notacién acostumbrada:

dlnT
= 1
V7"ad (dlnP)Tad 9 (5 )
3 klP
Viraa = 16macG mT4 - (52)

en donde se han incluido los efectos de la conduccidn.

13.2.4 Gradiente adiabatico

Definimos el gradiente de temperatura adiabatico V.4, por la cantidad:

OlnT
V= (555 - (53)

donde el subindice s indica que la definicién es valida a entropia constante, puesto que para

cambios adiabaticos la entropia tiene que permanecer constante. El V4 podemos escribirlo

también como:

PdT P
ad = \ & = 4
Vad (TdP)s T ocp (54)
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_ Odlnp T (v
donde 6——<alnT>P—;<a—T)P, (55)

o es la densidad y sale de la ecuacion de estado o = o(P,T), v = 1/p es el volumen especifico
(definido por unidad de masa); y

dg
cp = <d_T)P (56)
es el calor especifico a presién constante —ver (Kippenhahn and Weigert, 1990).

Notar la diferencia en definicién y en significado de V,qq ec. (52) y de V.4 introducido
en la ec. (54), la cual no sélo corresponde a sus valores numéricos. El V,,4 significa una
derivada espacial (conectando a P y T entre dos capas de masa vecinas), mientras que
V.a describe la variacion térmica de un unico elemento de masa durante su compresion

adiabatica. Solamente en casos especiales tienen el mismo valor, y en ese caso hablamos de

una “estratificacién adiabéatica”.

13.3 Inestabilidad dinamica

El criterio de estabilidad dindmica o criterio de Schwarzschild (llamado asi después de

Karl Schwarzschild) es el siguiente:

Viad < Vad (57)

en ese caso la capa radiativa es estable. Pero si en el criterio, ec. (57), el miembro izquierdo
es mayor que el derecho, la capa es dindmicamente inestable. Si son iguales uno habla de
estabilidad marginal. Esto ocurre en el interior de las estrellas evolucionadas, donde los
elementos pesados son generalmente producidos debajo de los més livianos, de tal manera
que el peso molecular  aumenta hacia adentro (como lo hace la presién).

Si este criterio ocurre entonces favorece la estabilidad, luego los movimientos convecti-
vos no van a ocurrir, y todo el flujo serd llevado por radiacion, esto es el gradiente actual
V = V.,wa. Pero si el criterio favorece a la inestabilidad, entonces pequenias perturbaciones
aumentaran una amplitud finita hasta que toda la region se mezcla con movimientos con-
vectivos que llevan parte del flujo. Esta inestabilidad puede ser causada o por el hecho que
Vaa s¢ haya vuelto muy grande (gran flujo o materia muy opaca) o por una disminucién

del V.4, ambos casos ocurren en las estrellas.
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13.4 Overshoot (OV)

Consideremos el caso en las cercanias y fuera del limite de una zona convectiva (ima-
ginemos que estamos por encima de esa zona convectiva), cuya masa (la de esa pequeiia
region) es Myzn. conw., cOmo la calculada en ausencia de OV. El limite estd definido como una

superficie de estabilidad neutra, donde:

v7“ad = vad (58)

de acuerdo al criterio clasico, ec. (57); (sin perder generalidad lo pensaremos para una
estrella de la ZAMS, es decir de composicién homogénea). Se asume mezcla completa y
una estratificacién adiabdtica con V = V44 +¢ (0 < ¢ < 1) en la regién convectiva debajo
de My conv., Mmientras que asumimos que no hay mezcla y que V = V,,4 para la regién
radiativa sobre M, conw.-

Este modelo implica un problema obvio: el limite entre los regimenes en los cuales los
movimientos convectivos estdn presentes (v > 0) y ausentes (v = 0) es determinado por
el criterio ec. (58), los cuales esencialmente dependen de las fuerzas de flotabilidad, y por
lo tanto describe la aceleracion v mas que la velocidad v. Los elementos ascendentes de
conveccion son acelerados hasta que ellos han alcanzado My, conv.; €l frenado comienza mas

alla de este borde, el cual es pasado por los elementos debido a su inercia.

13.5 Semiconveccion

Las inestabilidades doble difusivas aparecen cuando el transporte de dos propiedades
diferentes compiten una en contra de la otra para dominar la estabilidad del fluido. En las
estrellas, el calor y la composicién son las dos cantidades transportadas por la mezcla. la
semiconveccion ocurre cuando un fluido conducido térmicamente tiene un gradiente que se
opone a la inestabilidad. En las estrellas, la quema nuclear provee la fuente de calor para la
conduccién térmica. Esto también causa cambios de composiciéon quimica, como los casos
en que los elementos son transformados en especies de mayor peso molecular, conduciendo
a la posibilidad de estabilizar el gradiente de composicién.

Como hemos dicho, un fluido de composicién homogénea es inestable para la conveccion

si su gradiente de temperatura es mayor que el gradiente adiabatico:

V — V>0 (59)

donde:
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_ 0InT
~ OlnP
es el gradiente logaritmico de temperatura, y V,4 es la expresién dada en ec. (53). En las

(60)

estrellas, en ciertas etapas evolutivas, la conveccién es tan rapida comparada con los tiempos
de escala que hace que el proceso sea practicamente instantaneo.

., Qué pasaria si una estrellas es inestable segin el criterio Schwarzschild en una region
con un marcado gradiente de composicién? Si el gradiente de composicién que se opone a la
inestabilidad térmica satisface la relacion:

(V = Vaa) =V, < 0 (61)

el rdpido crecimiento de los movimientos convectivos se estabiliza, donde V, es:

_ Olnp
~ 9lnP
es el gradiente de composicién sin dimensiones, donde la composicién estd medida por el

V. (62)

peso molecular p. Este es el criterio de estabilidad de Ledoux (Ledoux, 1947).
Consideremos una burbuja de fluido que se desplaza hacia arriba desde su posicién de
equilibrio en un medio con gradientes de temperatura y composiciones tales que el fluido es
Ledoux estable y Schwarzschild inestable. La burbuja desplazada serd mas caliente que su
entorno puesto que la inestabilidad Schwarzschild y la flotabilidad térmica la llevaran hacia
arriba. Ella serd también mas pesada que su entorno, y por lo tanto sentira una fuerza hacia
abajo. Puesto que el fluido es Ledoux estable, la fuerza hacia abajo gana apareciendo una
fuerza restauradora neta, esto es la burbuja oscila entorno a su posicion de equilibrio. Si hay
una tasa no nula de difusién térmica entonces mientras la burbuja esta sobre su excursién
hacia arriba donde es mas caliente que su entorno, ésta pierde calor y vuelve a su posicion
de equilibrio con una temperatura menor que con la que comenzé. Cuando hace su excusién
hacia abajo, la flotabilidad negativa la hara viajar algo mas profundo que la que podria
tener en cualquier otro caso. Asi, la amplitud de la oscilaciéon crece. Esta inestabilidad
vibracional o sobreestabilidad crece en un tiempo de escala de difusién térmica. Esto es lo

que aquellos que estudian la estabilidad de fluidos llaman semiconveccién —(Grossman et al.,
1993); (Kippenhahn and Weigert, 1990).

13.6 Peso molecular medio y presion de radiacion

Para un gas ideal constituido de n particulas por unidad de volumen y todas con peso
molecular medio p, la ecuacién de estado es:
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P = nkT = %QT (63)

con ¢ = nuM, (k: constante de Boltzman, ® = k/M,: constante universal de los gases, M,:
1 uma). El peso molecular es una cantidad sin dimensiones y es simplemente la masa de la
particula dividida por 1 uma.

En los interiores estelares los gases estan completamente ionizados. Tenemos por lo tanto
una mezcla de 2 gases, el de los nicleos (el cual puede consistir de mas de una componente)
y el de los electrones libres. La mezcla puede ser tratada como un gas de una componente,
si todas las componentes simples obedecen la ecuacion del gas ideal.

Consideremos una mezcla de nicleos completamente ionizados. La composicién quimica
puede ser descripta especificando todos los X;, la fraccion de peso de los nucleos del tipo 1,
la cual tiene peso molecular p; y nimero de carga Z;. Si tenemos n; nicleos por unidad de

volumen y, densidad parcial g;, entonces es:

Qi
X; == (64)
0
y
Oi 0o X,
;= — = 65
" :u'zMu Mu M ( )

(se ha despreciado la masa de los electrones comparada a la de los iones). La presién total

P de la mezcla, es la suma de las presiones parciales:

P:Pe—i—ZPiz(ne-l—Zni)kT (66)

aqui P, es la presién de los electrones libres, mientras que P; es la presién parcial debida a
los nicleos del tipo i. La contribucion de un atomo completamente ionizado del elemento 2

al nimero total de particulas (nicleo més Z; electrones libres) es 1 + Z;; por lo tanto

n=mne+ an = Z(l + Zi)n; (67)

%

y usando las ecs. (63) y (67) tenemos:
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P =) (1+ Z)nkT (68)

i

reemplazando la ec. (68) en la ec. (65)

Qi
P= Z(l + Zi)uiMu kT (69)

reemplazando en la ec. (69), la ec. (64):

P = 70
y como R = k/M, y por la ec. (63), obtenemos:
14+ 7Z)X; R
P=2Y" %QT:;QT (71)

podemos por lo tanto escribir el peso molecular medio como:

. [Z w} B (72)

i i

por lo tanto introduciendo el peso molecular medio podemos tratar una mezcla de gases
ideales como un gas ideal uniforme. Por ejemplo para el caso de hidrégeno puro (completa-
mente ionizado) con Xy =1, uy = 1, Zy = 1 tenemos p = 1/2, mientras que para un gas
de helio completamente ionizado (Xge = 1, pge = 4, Zye = 2) tenemos p = 4/3. Para el

caso de un gas neutro donde todos los electrones estan en el dtomo, se reemplaza 1+ Z; por
1:

m=[2 %) (73)

i ILI"L

Para encontrar el peso molecular medio por electrén libre p., en un gas completamente

ionizado, cada ntcleo ¢ contribuye con Z; electrones libres, tenemos entonces:

= [ XA (74

M
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Para los elementos més pesados que el helio es una buena aproximacién tomar p;/Z; ~ 2,

encontrando:

-1

2

11
—xalvaitax_wv| =2
He +V 45 ) 1+ X

(75)

Pero la presién en una estrella no esta sélo dada por la presion del gas, puesto que los
fotones en el interior estelar pueden contribuir considerablemente a la presion. Ya que la

radiacion es practicamente la del cuerpo negro, la presiéon de radiacion F,.q estd dada por:

1 a
Prg=-U=-T" 76
i=3U=73 (76)

donde U = aT* segiin ec. (36). Entonces la presién P consiste de la presién del gas Pyus y

la presion de radiacion Prq4:

R
P:Pgas+Prad:;QT+%T4 (77)

donde hemos asumido que el gas es ideal. Definimos una cantidad util, debido a la impor-
tancia de la presién de radiacién la cual es:

P, gas P, rad
1—8=
P b P

Para 8 = 1, la presién de radiaciéon es cero; mientras que si 5 = 0, es la presién del gas

B = (78)

cero. Las definiciones de la ec. (78) pueden ser usadas también si el gas es no ideal.

Otras dos cantidades ttiles son las derivadas de la ec. (78):

<3_§>P:_[¥L:‘%“—@ (79)

(%)f{%};%u—m (80)

13.7 Fisica de las enanas blancas
13.7.1 Ecuacién de estado para un gas ideal de electrones

Para un sistema en equilibrio la funcién distribucién sin dimensiones en el espacio de las

fases, f(x,p) estd dada por:
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dn(z,p)
g d®x d3p / h3

= f(z,p) (81)

donde dn es el nimero de electrones en el elemento de volumen del espacio de las fases
d®zd3p, g es el niimero de grados de libertad (o peso estadistico, para los electrones es g = 2)
y el denominador del miembro izquierdo de la ec. (81) representa el nimero de “celdas”
correspondientes al volumen del espacio de las fases. La funcién f da asi el nimero de
ocupacién de una celda en el espacio de las fases. A partir de esta distribucién pueden
obtenerse todas las cantidades de interés (densidad numérica n, presion P y densidad de

energia u) empleando la relacién relativista entre el momento y la energia cinética:

e(p) = ch[ 1+ (p/mc)? — 1} (82)

y la funcién distribucién para un gas ideal de Fermi en equilibrio

1
~ expl(e — p)/KT] + 1

donde k es la constante de Boltzmann y i es el potencial quimico. Para densidades bajas y

f(€) (83)

altas temperaturas, f(¢) se reduce a la distribucién de Maxwell-Boltzmann. Para fermiones

completamente degenerados (T" — 0), u es llamada la energia de Fermi ep, y:

f(e) = { Loeser (34)

0 €>€F

El impulso correspondiente a e de acuerdo a la ec. (82), se llama impulso de Fermi pg.
La ecuacion de estado puede obtenerse a partir de la funcién distribucién en forma para-
metrizada como funcién de dos variables sin dimensiones: el “parametro de degeneraciéon”

n = u/kT y el “pardmetro relativista” 8 = kT /mc?. En término de estas variables:

4.5 -

P 167;\/§ Tr;l—; ﬁ5/2 _F3/2(77,ﬁ) + §F5/2(77aﬂ)i| (85)
3.3 -

o= 8va T Y2 [Pl B) + BFya(n, B)] (86)
4.5 r

u = 8mV/2 Tr;l—?,c B2 _F3/2(77,ﬁ) +5F5/2(77,5)] (87)

donde P, ny u son la presién, la densidad numérica y la densidad de energia. Las funciones
Fy aparecen definidas por las integrales:
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0 LK T 1/2
Fatn )= [ 2021

o exp(n+z)+1 (88)

y en general sélo pueden evaluarse numéricamente.

Las enanas blancas reales a baja degeneracion siempre implican un régimen no-relativista,
mientras que los efectos relativistas son sélo importantes para muy alta degeneracién. La
simplificacién més significativa resulta de la aceptacién de degeneracién completa (7" — 0),
estas son las “estrellas de temperatura cero”. Para este caso se utiliza n8 = pu/mc? con el
limite £x/mc? para degeneraciéon completa. Una variable mds ttil es el impulso de Fermi,

una cantidad sin dimensiones es x = pr/mc que se relaciona con 1§ mediante la ec. (82):

1+2% = (np)* (89)

Para degeneracion completa, la densidad numérica es:

2 [P, 8t 5 8mmPd 3
n=g i 47rpdp=%ppz37x:nox (90)
con
T = pp/mc (91)
y la presion:
8t [P*  (p*/m)dp mm*cd
- W/ _ T 0 = Pof() (92)

RN \/1+(p/mc)2_ 3h3

donde f(z) estd dada por:

f(z) =z (2 +1)Y% (222 — 3) + 3 In(z 4+ V1 + 22) (93)

P, y ng involucran sélo las constantes fisicas y h enfatiza el rol de la mecanica cudntica en
la estructura de las enanas blancas.

La densidad de materia o y la densidad numérica de electrones n, estan relacionadas a
través del requerimiento de la neutralidad de carga. En la materia completamente ionizada
dados el peso molecular p y la carga Z, entonces el nimero de iones es n/Z y la densidad

de masa es:
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n

=M, 4
ZH (94)

0 = Oiones =

con M, la unidad de masa atémica, donde se ha despreciado la masa de los electrones frente
a la masa de los iones. Por ec. (74) para una densidad uniforme, determinada por un peso

molecular p y una carga Z (en ese caso la fraccién de masa es X = 1), tenemos

W
e = 95
fe = 7 (95)
luego:
0 =~ npieM, (96)
Reemplazando la ec. (90) obtenemos:
0 = nopeM,z® = oo’ (97)
con 09 = noM, (98)

donde p. es el peso molecular por electrén, que toma el valor 2, para composiciones donde el
nimero de neutrones N es igual al de protones Z (ya que A ~ u). Para el hidrégeno vale 1,
para el hierro completamente ionizado vale 2.15. Si tenemos una mezcla de varios elementos
debe tomarse el valor medio.

Tomando los casos limites x — 0 (no-relativista) y * — oo (ultra-relativista), en am-
bos casos los desarrollos de f(z) permiten eliminar el “impulso de Fermi sin unidades, z”
resultando:

8Py [ 0\/3 3\2/3 }2 0\5/3

P = 5000 (E> =<§> —5mMu5/3 (E) , <1 (99)
2Py [ 0 \*/3 3\3 he [ o\Y3

P = _(_) :(_) 7(_) , 1 100
00*3 \ e 87/ AMM3 \ e v> (100)
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13.7.2 La ecuacion de Chandrasekhar

Chandrasekhar (Chandrasekhar, 1939) demostrd, que a partir del siguiente sistema de
ecuaciones, compuesto por la ecuacién de equilibrio hidrostatico, distibucién de masa y la

ecuacion de estado para un gas de electrones degenerados a temperatura cero:

oP Gm om
=2 D _um?y . P =Py 101
or r2 0 or e (e pe) (101)
la estructura mecdnica de una enana blanca puede derivarse a partir de la siguiente ecuacién

diferencial:

1 d [ ,d® , 1\
7 dn (” d—n) = ‘(‘D - y—> (102)

conocida como ecuacién de Chandrasekhar, con ®(0) =1y 3—%:0 = 0. Para arribar a la
ec. (102), se debe tener en cuenta la ecuacién de estado para un gas totalmente degenerado

relativista, dada por:

P = A-f(x)

7Tm0465

(103
313 (
(
(

104

flr) = z(22* —3)(1 4+ 2% 4+ 3sinh 'z
PrE
mocC

)
)
105)
z = 106)

donde my: masa en reposo del electrén, c: velocidad de la luz, h: constante de Planck, pg:
impulso de Fermi —ver sec. (13.7.1)—, x: impulso de Fermi normalizado. Para este caso la

densidad p esta dada por:

o = B-1? (107)
87 (me\®
B = ? 7 :u'eMu (108)

donde p.: es el peso molecular por electréon y M, 1 uma. La variable 7 esta relacionada con

el radio r de la configuracién mediante:

o= a-n (109)

24\? 1 110)
a = | — | =—
7G ) By

Tesis Doctoral 138 Jorge A. Panei



13 APENDICE A: CONCEPTOS ASTROFISICOS

donde G: constante de gravitacién. Como por definicién y = yo - ¢ con y relacionado al
impulso de Fermi mediante y?> = 2% + 1, la cantidad g, es el valor de y en el centro (ya que
®(0) = 1) y est4 vinculada a la densidad en el centro pues gy = B(,% — 1)*/2. Para el borde
es 0=0,2=0,estoesy=1. Luego 1 =y, - ®(n1), esto es ®(m1) = yo ' y 1 estd vinculada
al radio de la enana blanca mediante Rgg = a - 7.

13.7.3 Modelos estelares simples, relaciéon masa-radio y el limite de Chandra-
sekhar

La estructura de las estrellas con simetria esférica estd determinada por cuatro ecuaciones
basicas, derivadas de las leyes de conservacion de energia, masa y momento, y la ley que
describe el transporte de energia en presencia de un gradiente de temperatura. Para estrellas
a temperatura cero solo son necesarias dos de estas ecuaciones, la ecuacién de equilibrio

hidrostatico, ec. (28) y la ecuacién de conservacién de la masa, ec. (29)

oP Gm om e
— =—— — =4mrp.
or r2 @ ’ or 0
El sistema de ecuaciones estd completo con la ecuacién de estado P = P(p, pe). Las condi-

ciones de borde son:

en el centro: m(0) =0 (111)

en la superficie: P(R)=0 (112)

Podemos entender las caracteristicas basicas de la relaciéon masa-radio sin resolver las tres
ecuaciones anteriores con las dos condiciones de borde anteriores (se elimina p utilizando la
ecuacion de estado y puesto que p. es un valor preestablecido para el problema en cuestion,
se resuelve un sistema de dos ecuaciones diferenciales en derivadas parciales de primer orden
cuyas variables dependientes son P y m, y la independiente es 7) a partir de un simple
analisis.

Si en la ec. (31) OP/0m = —Gm/4nr*, reemplazamos el miembro izquierdo por un

gradiente de presiéon medio: (Psyp — Peiro)/(Msup — Metro), donde

Py, = P(r=R)=0
Py, = P(r=0)=P,
Moy = m(r=R) =M
Metro = m(r=0)=0
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son los valores para la presion y la masa, en la superficie y en el centro. Y en el miembro

derecho reemplazamos m y r por los valores medios M/2 y R/2, obteniendo:

—P, GM/2
>~ 113
M Ar(R/2)* (113)
dando asi, un valor para la presiéon central
2G M?
P, = 114
o (114)

Andlogamente para la ec. (29) Om/0r = 4wr?p, reemplazando el miembro izquierdo por
un gradiente de masa medio (M — 0)/(R — 0) y el derecho por los valores medios de la
coordenada radio 7 y la densidad ¢: 7= R/2y p = [o(r=R) + o(r=0)]/2 = 0./2, donde g,

es el valor de la densidad central. Luego:

M R\2 o,
My (—) G 11
R "\2) 2 (115)
o lo que es lo mismo
2 M
Rt 116

arribando entonces a sendas condiciones centrales para la “presion gravitacional” y la den-
sidad

GM?
P, x 7 (117)
M
Oc X RS (118)

1. Caso no-relativista

Vimos que la presién electrénica para modelos a baja densidad, ec. (99) (z < 1) es:

PO Oc 5/3
00°/® <E)

P. (119)
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donde el subindice ¢ indica que estd evaluada en el centro. Para x < 1 de ec. (97) es

0 < gopte- Empleando la ec. (118) obtenemos:

P, MB/3

P,
™ (oone)?® R

(120)

En equilibrio la presién gravitacional [ec. (117)] debe ser balanceada por la presién

electrénica [ec. (120)] conduciendo a la relacién masa—radio:

GM? P, M3
R > (o) 5

esto es:

P

R ——mmm
G (00f1e)?/?

M3 (121)

La ec. (121) muestra que en las enanas blancas para baja densidades, el radio decrece

con el aumento de la masa como M~1/3.

2. Caso ultra-relativista

En este caso ambas presiones dependen del radio de la misma forma, pues de ec. (100)

(x> 1), la presién en el centro es:

P o\ /3
Pooc — (%) (122)
Qo He

Para z > 1 de ec. (97) es o > gopte. Empleando la ec. (118) obtenemos:

P, M43

P,
= (oofte)*/? R*

(123)

la cual tiene la misma dependencia con R que la presiéon gravitacional. Igualando

ambas presiones se obtiene:

GM? P, M*Y3
R4 (QON6)4/3 R4
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dando:

P0)3/2 1

Mo <G (0otte)?

(124)

Esto es posible, entonces sélo para una tinica masa, la masa calculada por Chandra-

sekhar.
De ec. (92):
4.5
Py m;f (125)
De ecs. (90) y (98)
me3c? me3c?
no X g y 00 =mnoM,y ; Q0 X 3 M,
Haciendo el cociente P03/ 2 /00 obtenemos:
PO3/2 m66615/2 ho (hc)3/2
0? > po/z me8cb M,> - M,>?

Reemplazando esto 1ltimo en la ec. (124) obtenemos la masa de Chandrasekhar:

e (126)

Sin embargo esto no es real, debido a que la condicién para la ecuacion de estado
ultra-relativista requiere una densidad infinita y R = 0. La interpretacion fisica es
la siguiente: sélo para la masa M = My, puede la presién gravitacional y la presion
electrénica estar balanceadas. Para una masa levemente mayor, la presion gravitacional
gana y la estrella colapsa dindmicamente a una singularidad. Para una masa levemente
menor, la presiéon electrénica domina. La estrella comienza a expandirse, bajando la
densidad y aproximandose a la ecuacién de estado no-relativista en partes del interior
estelar, hasta que el equilibrio puede obtenerse para un radio finito. Notar que la ec.

(126) tampoco depende de la masa del electrén.

Tesis Doctoral 142 Jorge A. Panei



14 APENDICE B: GLOSARIO

14 Apéndice B: Glosario

AFTP (AGB Final Thermal Pulse): Pulso Térmico Final de la Rama Asintética
Gigante.

AGB (Asymptotic Giant Branch): Rama Asintdtica Gigante.

AGB-manqué (manqué: del francés, ausente): significa que se halla ausente la Rama

Asintética Gigante. Son las estrellas que no alcanzan la fase de los pulsos térmicos.

born again: renacido; aunque ajusta mejor el término ‘rejuvenecimiento’ que es lo que

sufre en realidad la estrella en su apariencia superficial.

CSPNe (Central Stars of Planetary Nebulae): Estrellas Centrales de las Nebulosas

Planetarias.

dredge: dragar, rastrear. to dredge up: desenterrar. Se puede identificar como un

‘mezclado convectivo externo’ (MCE).
DA: Enanas blancas con lineas de H, sin Hel ni metales presentes.
DB: Enanas blancas con lineas de Hel, sin H ni metales presentes.
DC: Enanas blancas con espectro continuo sin lineas distinguibles.
DO: Enanas blancas con lineas intensas Hell; puede haber Hel o H.
DQ: Enanas blancas con lineas de C.
DZ: Enanas blancas con lineas de metales, sin H ni He.
E-AGB (Early Asymptotic Giant Branch): Rama Asinté6tica Gigante Temprana.
EB: Enana Blanca.
EHB (Extreme Horizontal Branch): Rama Horizontal Extrema.

HBB (Hot Bottom Burning): Alude a la quema de combustible nuclear en la base

caliente de la envoltura convectiva.
H-S: alude a la relaciéon masa-radio de T. Hamada y E. E. Salpeter.
H-R: Hertzprung—Russell.

LTP (Late Thermal Pulse): Pulso Térmico Tardio.
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MCE: mezclado convectivo externo ver dredge up.
MLT: Mixing Length Theory.

OV (overshooting): Alude a una sobreextensién de la zona convectiva. Overshoot: irse

por encima de; pasarse de.
PN (Planetary Nebula): Nebulosa Planetaria.

PNNYV (Planetary Nebula Nucleus Variable): Nicleo de Nebulosa Planetaria Varia-
ble. PNNVs (Planetary Nebulae Nuclei Variables).

RGB (Red Giant Branch): Rama Gigante Roja.

VLTP (Very Late Thermal Pulse): Pulso Térmico Muy Tardio.

WC: estrellas Wolf-Rayet ricas en carbono.

WD (White Dwarf): estrellas enanas blancas.

WN: estrellas Wolf-Rayet ricas en nitrégeno.

WR: estrellas Wolf-Rayet.

ZAHB (Zero Age Horizontal Branch): Rama Horizontal de Edad Cero.

ZAMS (Zero Age Main Secuence): Secuencia Principal de Edad Cero.
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15 Apéndice C: Tabla de simbolos

Lg: luminosidades solares.

e Mg: masas solares.

R : radios solares.

M,: masa de la estrella.

R,: radio de la estrella.

M,: uma (unidad de masa atémica).
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Apéndice D: Tabla de unidades

Velocidad de la luz en el vacio: ¢ = 2.99792458 x 10 cm s~!

Constante Newtoniana de la gravitacién: G = 6.6726 x 1078 g=! em? 572
Constante de Avogadro: N4 = 6.0221367 x 10?3 mol~!

Constante de Planck: h = 6.626 x 10727 erg s

Constante de Boltzmann: k = 1.380658 x 107¢ erg K—!

Constante de densidad de radiacién: a = 7.565 x 10715 erg em 3 K

Constante universal de los gases: R = k/M, = 83145111.45 erg K~' g~!

Conversién de eV a erg: 1 eV = 1.60217733 x 10712 erg

Conversién de uma a gramo: 1 uma = 1.6605402 x 10724 g =1 M,

Masa del electrén: m, = 9.1093898 x 10728 g = 5.4858 x 10~* uma
= 0.5109991 MeV 2

Masa del protén: myg = m, = 1.6726231 x 1072* g = 1.00727647 uma
= 938.27231 MeV ¢2

Masa del neutrén: m, = 1.6749286 x 10~2* g = 1.0086649 uma
= 939.56563 MeV ¢2

Luminosidad solar: L = (3.847 + 0.003) x 10* erg s7*
Masa solar: M = (1.9891 + 0.0004) x 1033 ¢

Radio solar: Rg = 6.96 x 10 em = 6.96 x 10° km
Temperatura efectiva del Sol: T,z o = 5780 K

Parsec (pc): 1 pc = 3.086 x 10'® em = 3.261 AL

Unidad Astronémica (UA): 1 UA = 1.496 x 10'3 e¢m
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17 Apéndice E: Abundancias Solares y Reacciones Nu-

cleares

17.1 Abundancias solares

La siguiente tabla fue obtenida a partir de (Arnett, 1996).

Tabla 4: Nicleos mds abundantes del sistema Solar

Tesis Doctoral

Rango Z Simbolo A Fraccién Fuente

Nuclear  (proceso)
1 1 H 1 7.057e-01 Big Bang
2 2 He 4 2.752e-01 Big Bang, CNO, pp
3 8 O 16 9.592e-03 Helio
4 6 C 12 3.032¢-03 Helio
5 10 Ne 20 1.548e-03 Carbono
6 26 Fe 56 1.169e-03 procesos-e
7 7 N 14 1.105e-03 CNO
8 14 Si 28 6.530e-04 Oxigeno
9 12 Mg 24 5.130e-04 Carbono
10 16 S 32 3.958e-04 Oxigeno
11 10 Ne 22 2.076e-04 Helio
12 12 Mg 26 7.892e-05 Carbono
13 18 Ar 36 7.740e-05 Silicio, Oxigeno
14 26 Fe 54 7.158e-05 procesos-e, Silicio
15 12 Mg 25 6.893e-05 Carbono
16 20 Ca 40 5.990e-05 Silicio, Oxigeno
17 13 Al 27 5.798e-05 Carbono
18 28 Ni 58 4.915e-05 Silicio, procesos-e
19 C 13 3.683e-05 CNO
20 2 He 3  3.453e-05 Big Bang, pp
21 14 Si 29 3.448e-05 Carbono, Neon
22 11 Na 23 3.339e-05 Carbono
23 26 Fe 57 2.840e-05 procesos-e
24 14 Si 30 2.345e-05 Carbono, Neon
25 1 H 2 2.317e-05 Big Bang
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17.2 Cadenas protén-proton

Las cadenas protén-protén (Clayton, 1968).

Tabla 5: Las cadenas PP
Reaccién Q[Mev] ¢,[Mev] pérdida
por neutrinos
PPI:
ptp—odtet +u 1.442 < 0.420
d+ p— 3He + ~ 5.493
3He + *He - *He +p +p 12.859
PPII:
p+p—>d+et +v 1.442 < 0.420
d+ p— 3He + ~ 5.493
3He + “He — "Be + v 1.586
™Be+e — Li+v 0.861 < 0.861
Li + p — *He + *He 17.347
PPIII:
ptp—d+tet +u 1.442 < 0.420
d+ p— 3He + ~ 5.493
3He + “He — "Be + v 1.586
Be +p— B+ vy 0.135
B —8%Be + et +v < 15.000
8Be — “He + “He 18.074
ey = 2.38 x 10%0 f11110X2Ty *® exp(—33.80/T,%) (127)
g = 1+0.0123T,"% + 0.0109T/* + 0.0009T; (128)

se ha tomado toda &,, como proporcional a la rama ppl; €,, y o0 estdn en el cgs y fi1 es
un factor de apantallamiento para esta reaccién. El factor ¢ corrige por la generacién de
energia adicional en las ramas pp2 y pp3. La generacion de energia por la cadena pp ocurre
para temperaturas Ty 2 8.
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17.3 Ciclo CNOF

Los ciclos carbono-nitrégeno—oxigeno-fliior (Arnett, 1996).

Tabla 6: Los ciclos CNOF

Reaccién Q[Mev] ¢€,[Mev] pérdida
por neutrinos

CN:

2C+p— BN +4y 1.944

BN 5 BC 4+ et +v 2.221 < 1.199

BC+p— “N+7y 7.550

UN 4+ p = 150 + v 7.293

BO - BN + et + v 2.761 < 1.732

BN +p— 2C +1He  4.965
BN +p— %0 + v 12.126

NO:

6O +p — F + 4 0.609

"F 5170 + et + v 2.762 < 1.740
70 +p— “N + ‘He  1.193

OF:

O+ p— BF + v 5.601

BE +e- =180 +v 1.6555 < 0.6335
180 + p — YF + ~ 7.993

YF +p — 160 + “He 8.115

ecno = 8.67x 107 g14, Xeno X1 0Ty /% exp(—152.28/T, %) (129)
gy = 1+40.0027T;"% — 0.00778T¢"* — 0.0001497 (130)

donde ecno ¥ 0 estan en el cgs, Xonyo es la suma de X, Xy v Xp. La generacion de energia

por el ciclo CNO ocurre para temperaturas Tg 2 15.
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17.4 Quema de helio

Ciclo triple alfa (Hansen and Kawaler, 1994).

Tabla 7: Ciclo 3-«
Reaccién Q[Mev]

‘He + “He « ®Be -9.178e-2
Be + "He — 2C + 4 7.367

€30 = 5.09 x 10" f3,0> X3 Ty ® exp(—44.027/Ty) (131)

€3, V 0 estan en el cgs y f3, es un factor de apantallamiento. La generacion de energia por
la reaccién 3« ocurre para temperaturas 7 2 100.
Algunas reacciones mediante las cuales se capturan particulas o (Arnett, 1996).

Tabla 8: Quema de helio

Reaccién Q[Mev]
12C 4+ “He — 10 + v 7.162
BC 4+ *He — %0 + n

UN 4+ 1He — 180

UN + “He — BF +

BN + 4He — 19F + 7

160 4+ ‘He — Ne + v 4.730
170 + *He — ®Ne + p

180 + ‘He — %2Ne + v

20Ne + ‘He — Mg + v 9.310
2Ne + “He — Mg + n

2Ne + “He — Mg + v

1+ 0.134727°
1+ 0.0172/°
€16,0 ~ X16X4Qf16,4 1.82 x 1027T8_2/3 exp(—8568/T81/3)

f12a = 1.3x 107 f12,4X12X4gT8’2( ) exp(—69.20/T0%)  (132)

+9.22 x 10°T; /% exp(~103.59/Ty) | (133)
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17.5 Quema de carbono y oxigeno

Carbono (Clayton, 1968).

€cc

T9a

Q

Tabla 9: Quema de carbono

Reaccién Q[Mev]
2C 4+ 12C — Mg + v 13.930
120 4 120 - BNa + p 2.238
12C + 120 — Ne + *He 4.616
20 4+ 120 - BMg +n -2.605

20 4+ 12C -5 160 + “He + *He -0.114

5.49 x 10° fooo X1, Ty " T5)° exp(—84.165/T,.°)
x | exp(—0.01/Te,) + 5.56 x 1072 exp(1.685T5.")

Ty/ (1 + 0.067Ty)

(134)
(135)

La generacién de energia por la reaccion C' — C' ocurre para temperaturas 75 2 500.
Oxigeno (Clayton, 1968).

€00

T9a

Tabla 10: Quema del oxigeno

Reaccién Q[Mev]
160 + 160 — 328 4 ~ 16.539
160 + 160 =3P + p 7.676
160 4+ 160 = 31S + n 1.459
160 4+ 160 — 2Si + “He 9.593

160 + 160 — Mg + “‘He + “He  -0.393

1.09 % 10™ foooX 5Ty *T5,° exp(—135.93/Ty,")

-1
x | exp(—0.032/Ty,) + 3.89 x 107 exp(2.659ngf/3)] (136)
T5/(1+ 0.067Ty)

(137)

La generacién de energia por la reaccion O — O ocurre para temperaturas 7 = 1000.
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17.6 Fotodesintegracion del nedn

Neén (Clayton, 1968).

La fotodesintegracion del neén ocurre antes de la quema de oxigeno.
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Tabla 11: Fotodesintegracion del nedn

Reaccién Q[Mev]
Ne + v — 190 + “He -4.73
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