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Capitulo 1

Introduccion

1.1. Importancia de las enanas blancas

Las estrellas enanas blancas constituyen el destino comtn de la mayoria de las estrellas.
Mas del 97 % de las estrellas, incluido nuestro sol, terminardn su vida como enanas blancas.
Es por esto que la poblacién de enanas blancas presente en nuestra galaxia contiene informa-
cién valiosa sobre la historia y evolucién de las estrellas, asi como también sobre la tasa de
formacion estelar de nuestra galaxia. La evolucion de dichas estrellas puede ser descripta de
manera simple como un proceso de enfriamiento que dura un periodo muy largo de tiempo.

En los ultimos anos, la mejora en la calidad de observaciones de las enanas blancas ha
permitido determinar observacionalmente su funciéon de luminosidad® en algunas poblaciones
estelares. Por otro lado, el conocimiento detallado de la tasa de enfriamiento de las enanas
blancas permite obtener una funciéon de luminosidad tedrica. Contrastando las observaciones
con los modelos tedricos, es posible usar la secuencia de enfriamiento de las enanas blancas
como indicadores de edad y de distancia para poblaciones estelares. Esto puede ser aplicado
por ejemplo al estudio de cimulos abiertos y globulares (Winget et al. 1987; Garcia-Berro et
al. 1988a,b; Hernanz et al. 1994; Torres et al. 2002; Richer et al. 1997; Von Hippel and Gilmore
2000; Hansen et al. 2002,2007; Von Hippel et al. 2006; Winget et al. 2009; Garcia-Berro et
al. 2010).

Otra aplicaciéon del estudio de las enanas blancas es el de obtener informaciéon de la
evolucion quimica de la galaxia. Los progenitores de las enanas blancas pierden sus capas
externas (ricas en carbono, oxigeno y nitrégeno) en los pulsos térmicos que se dan cuando
las estrellas se encuentran en el extremo de la rama asintotica de las gigantes. Esta masa es
liberada y enriquece el medio interestelar, modificando la composicién quimica de la galaxia.
La cantidad de masa liberada se puede estimar comparando la masa del progenitor con la
masa de la enana blanca determinada observacionalmente a partir de relaciones masa radio.

En otro contexto, los modelos de enanas blancas se pueden aplicar al estudio de las
supernovas de tipo Ia. Se cree que estas supernovas se originan en sistemas binarios en
los que una de las componentes es una enana blanca que, por algin mecanismo, excede
el limite de Chandrasekhar. Esto puede deberse a la transferencia de masa proveniente de la
estrella companera, o como consecuencia de la fusién de dos enanas blancas en un sistema
doblemente degenerado. Si estas estrellas se encuentran lo suficientemente préoximas, pierden
momento angular por emisiéon de radiacién gravitacional, y llegan a fusionarse produciendo
una supernova.

'La funcién de luminosidad de una determinada poblacién estelar indica la cantidad de estrellas por par-
sec ciibico y unidad de magnitud bolométrica (o luminosidad) en funcién de la magnitud bolométrica (o
luminosidad).
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Por otra parte, las enanas blancas son consideradas "laboratorios cdésmicos" propicios
para estudiar procesos fisicos que no podrian ser estudiados en laboratorios terrestres. Dichas
estrellas son objetos extremadamente densos, del tamano de un planeta y de una masa de
aproximadamente 0.6 M. Como consecuencia, los electrones estan altamente degenerados,
y por ende la mecénica cuidntica domina su ecuaciéon de estado. Dado que los electrones son
fermiones, cumplen el principio de exclusién de Pauli, y la presiéon debida a estos electrones
domina por sobre las presiones debidas a las otras componenetes de la materia. Este fenémeno
conduce a la existencia de una masa limite (Chandrasekhar, 1939) a partir de la cual las enanas
blancas no puedan existir. De esta manera, la estructura interna de dichas estrellas puede
ser usada para entender el comportamiento de la materia a densidades y presiones extremas.
En ese sentido, las enanas blancas han sido usadas para restringir las propiedades de ciertas
particulas elementales como los axiones (ver Isern et al. (2008) y Cérsico et al. (2012a,b)) y
neutrinos (Winget et al. 2004), o en teorias alternativas de la gravitaciéon (Garcia-Berro et
al. 1995; Garcfa-Berro et al. 2011; Cérsico et al. 2013)

Estas propiedades y muchas més convierten a las enanas blancas en objetos muy impor-
tantes para estudiar. Desde el punto de vista tedrico, estas importantes aplicaciones requieren
de una nueva generacién de modelos evolutivos de enanas blancas que contemplen los avances
mas recientes en la microfisica y un tratamiento completo de las etapas evolutivas previas
que conducen a su formacion. En los siguientes capitulos trataremos la elaboracién de estos
modelos.

1.2. Ubicacion en el Diagrama Hertzsprung Russell

El diagrama de Hertzsprung Russell (DHR) es una herramienta esencial para el entendi-
miento de la evolucion estelar. Es por esto que repasaremos brevemente lo que es, ya que a
lo largo del presente trabajo recaeremos sobre él.

Toda estrella observada puede ubicarse en algtin lugar del diagrama HR observacional. Se
ubican segin su Tipo Espectral (o lo que es equivalente, segiin su temperatura efectiva), y
segin su magnitud absoluta My (o su luminosidad). Ubicando distintas estrellas en el DHR
podemos distinguir claramente distintas regiones donde tienden a encontrarse (ver fig. 1.1).

Vemos que la mayoria de las estrellas se encuentran en una "diagonal". Estas estrellas son
las que se encuentran en la secuencia principal, que corresponde al momento de la vida de
una estrella en el que quema de forma estable el hidrégeno (H) del niicleo. Las estrellas més
brillantes y més azules se ubican en la esquina superior izquierda y las menos brillantes y
mas frias hacia la esquina inferior derecha.

Ademas, en la zona superior del diagrama HR, se ubican las estrellas supergigantes, que
son estrellas sumamente luminosas, entre las cuales podemos distinguir las supergigantes azu-
les y las rojas, que se diferencian por su temperatura efectiva. Hacia luminosidades menores
que las supergigantes se ubicardn las llamadas estrellas gigantes. Estas son estrellas altamente
luminosas, pero no llegan a ser tan luminosas como las supergigantes. Varias de esas estrellas
son variables.

Por dltimo podemos ver a las estrellas enanas blancas, que se ubican hacia la izquierda
y debajo de la secuencia principal en el Diagrama HR; son estrellas intrinsecamente débiles,
pero a su vez con temperaturas superficiales muy altas. Estas serdn el destino final de las
estrellas de masa baja e intermedia.

Para entender mejor la ubicacién de las estrellas en el diagrama HR observacional, vea-
mos rapidamente la evolucién en un diagrama HR teérico de una estrella de 1 Mg, desde
que comienza su vida en la secuencia principal de edad cero (ZAMS, por su sigla en inglés)
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Figura 1.1. Diagrama de Hertzsprung Russell. Se
pueden apreciar las enanas blancas debajo de la
secuencia principal (R. Hollow CSIRO)

hasta que termina sus dias como enana blanca (Figura 1.2). Mostraremos c6mo una hipo-
tética estrella de 1 M, ird cambiando su posiciéon en el diagrama HR a medida que evoluciona.

Se ve que la estrella comienza su vida en la ZAMS (1), conforme va quemando el H del
nucleo se aleja de la ZAMS, hasta agotar el H en el nicleo (2). Cuando termina de quemar el
H del nicleo, la estrella empieza a quemar H en capa; ademds, se expande y sube por la rama
de las gigantes rojas (RGB) (3), hasta que se produce el flash de helio (He) (4), que es una
quema de He en forma inestable debido al estado de degeneracién del ntcleo?. Después pasa
a la rama horizontal (5), quemando He de forma estable en el nicleo. Después de quemar
todo el He del nicleo, la quema en el niicleo no volvera a encenderse y la estrella sube por la
rama asintética de las gigantes (AGB) (6) donde se producen los pulsos térmicos en las capas
externas. En estos pulsos es donde la estrella pierde gran parte de su masa. Mientras tanto la
estrella sigue quemando H y He en capas. Después pasa por la etapa de nebulosa planetaria
(7) y por tultimo entra en la etapa de enana blanca (8), que es en la que este trabajo se va
a centrar. En el grafico se ve que en esta etapa, la estrella se estd enfriando, y por ende va
disminuyendo su luminosidad y su temperatura efectiva lentamente.

Toda esta evolucién puede ser calculada a través de modelos que detallaremos mas ade-
lante; y después volcada en un diagrama HR tedrico.

La evolucién de una estrella estd directamente relacionada con la masa de la misma. Por

2La degeneracién del nicleo antes de comenzar la quema de He en el nicleo se da para estrellas de baja
masa como la que estamos considerando; caso contrario, el nicleo no se degenerara en esta etapa y por ende
no habré flash de He
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eso se clasifican las estrellas segiin su masa® en:

= Estrellas de baja masa: Tienen masa menor a unas 2-2.3 M, se caracterizan porque
al terminar la quema de H en el ntcleo, éste se degenera, dando lugar a que la quema de
He se inicie en forma de flash. Estas estrellas terminaran su vida como enanas blancas
con niicleos de 12C y 160.

» Estrellas de masa intermedia: Tienen masa mayor a 2-2.3 M, pero menor a 9-10
M. El nticleo no llega a degenerarse antes de la quema de He por ende la quema central
de He no se iniciard en forma de flash. Pero después de la quema de He desarrollan un
nicleo de Carbono-Oxigeno degenerado. Las més masivas de ellas, logran quemar ese
12C en forma de flash y terminan su vida como enanas blancas masivas con niicleos

compuestos por 0 y 2Ne. Las menos masivas, terminaran como enanas blancas con
niicleos de 2C y 160.

» Estrellas de gran masa: Tienen masa mayor a 9-10 Mg, no terminan su vida como
enanas blancas, sino que siguen quemando elementos cada vez més pesados y terminan
explotando como supernovas tipo II.

Para lograr un mejor entendimiento, vease figura 1.3, en ella se muestra la evolucién de
cuatro estrellas de distinta masa en un grafico log7, vs. logp,., la temperatura y densidad en
el centro, respectivamente. La linea punteada marca una “division™ entre las estrellas cuyo
niicleo estéd altamente degenerado y las que no. En realidad la transicién hacia la degeneracién
no es una linea, si no un traspaso gradual. Podemos observar que las estrellas de baja masa
se diferencian de las de masa intermedia en el hecho de cruzar la brecha de la degeneracion
antes de la quema central de He. A su vez, se observa a las estrellas de masa intermedia
més masivas, las llamadas “estrellas de super AGB", que encienden el '2C en un niicleo ya
degenerado. También se observa que las estrellas de gran masa, llegan a encender el carbono
con su nucleo en un estado no degenerado.

En este trabajo vamos a concentrarnos en las estrellas de masa baja e intermedia, ya que
queremos analizar la etapa de enana blanca.

1.3. Motivaciones del trabajo

Como enuncidbamos en la secciéon 1.1, las enanas blancas son herramientas muy ttiles
para conocer nuestra galaxia y las leyes que la gobiernan. En ese sentido, vimos que las
secuencias evolutivas de enanas blancas tienen una gran variedad de aplicaciones, que van
desde la determinacién de distancias y edades de poblaciones estelares, hasta el testeo de
nuevas teorias de la gravitacion. Estas aplicaciones requieren de modelos evolutivos precisos
y completos, que tengan en cuenta todas las fuentes y sumideros de energia (Renedo et al.
2010; Salaris et al. 2010; Althaus et al. 2010c). En la amplia mayoria de los calculos evolu-
tivos existentes en la literatura, las reacciones nucleares no son tenidas en cuenta durante el
régimen de enana blanca. Esta omisién suele justificarse debido a que, convencionalmente,
la luminosidad producida por reacciones nucleares no es una fuente importante de energia
cuando la luminosidad de la estrella es menor que 100 Lg. De todas formas las reacciones
nucleares nunca se apagan por completo; y, como se ha mostrado en el trabajo de Iben y
MacDonald (1985, 1986), y en célculos mas recientes (Renedo et al. 2010), la quema nuclear

3Cabe aclarar que entendemos por masa la masa de la estrella al entrar en la ZAMS, ya que a lo largo de
su evolucion la estrella va perdiendo masa por distintos mecanismos.
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1990)



1.3. Motivaciones del trabajo

en capa puede no ser despreciable a bajas luminosidades.

A fin de conocer cémo afecta la quema nuclear residual a la evolucion de una estrella, men-
cionaremos algunas caracteristicas que deben ser tenidas en cuenta. Para empezar, la masa de
la estrella, la masa total de H resultante de las etapas previas, y la estructura termomecanica
de la enana blanca determinaran la importancia de las reacciones nucleares. En ese sentido,
para obtener una estimacién precisa de la importancia de la quema nuclear residual de H,
es necesario conocer estos factores determinantes con el minimo error posible. Eso supone
calcular secuencias de enanas blancas que sean consistentes con las etapas evolutivas previas
de sus progenitores (Renedo et al. 2010). De esa manera, los resultados obtenidos no son afec-
tados por inconsistencias debidas a los procedimientos usados para generar configuraciones
iniciales "artificiales”.

Por otro lado, resulta relevante citar los trabajos pioneros de Iben y MacDonald (1985,
1986). Estos autores fueron quienes calcularon por primera vez la importancia de la quema
nuclear residual en la energética de la enana blanca. En particular, ellos encontraron que
esta quema, bajo ciertas condiciones, no es despreciable a bajas luminosidades. También
mostraron que los procesos de difusion dentro de la enana blanca, en particular difusién debida
a la gravedad y a los gradientes de composicion quimica, juegan un rol preponderante en
determinar la importancia de la quema nuclear. Cabe mencionar que estos procesos modifican
las abundancias de los elementos en regiones internas. Esto trae aparejado consecuencias en
la quema nuclear residual, pudiendo ésta llegar a contribuir a la luminosidad superficial en
una cantidad comparable a la enegia liberada por el enfriamiento de los iones. Esta tltima
energia es convencionalmente considerada la fuente principal de energia en una enana blanca.
El efecto de los gradientes de composicion quimica es llevar el H hacia regiones internas,
promoviendo la quema nuclear. Mientras que el efecto de la gravedad es llevarlo hacia la
superficie (por ser mas liviano). La forma del perfil de H resultara de la competencia de estos
dos procesos.

Por otra parte, es importante remarcar que las secuencias de enfriamiento de enanas blan-
cas existentes en la literatura, consistentes con etapas evolutivas previas, sblo existen para
progenitores con metalicidad Z>0.001. En particular, resulta importante mencionar el tra-
bajo de Renedo et al. (2010) ya que en él se computan secuencias evolutivas completas para
distintas masas de los progenitores, para dos metalicidades distintas, Z=0.01 (representativa
de la vecindad solar) y Z=0.001 (caracteristica de poblaciones antiguas, como los ctimulos
globulares). Estos célculos mostraron que la quema estable de H es fuertemente dependiente
de la metalicidad del progenitor, llegando a contribuir hasta en un 30% a la luminosidad
superficial, para luminosidades desde 1072L, hasta 1073L), para enanas blancas de proge-
nitores con Z=0.001. Estos autores han encontrado que, cuanto menor es la metalicidad del
progenitor, mas gruesa es la envoltura residual de H y mas intensa resulta la quema nuclear.

Recientemente, Miller Bertolami et al. (2013) en un trabajo exploratorio estudiaron el efec-
to de la quema nuclear residual en enanas blancas provenientes de progenitores de Z~0.0001.
Calcularon las secuencias evolutivas de estas estrellas desde la secuencia principal hasta la
etapa de enana blanca, pasando por la quema central de He, los pulsos térmicos en la AGB y
la etapa de nebulosa planetaria. En este trabajo se incluyeron los procesos de difusién en la
enana blanca y mostraron por primera vez que la quema estable de H se vuelve la fuente de
energia dominante a bajas luminosidades para enanas blancas provenientes de progenitores
de muy baja metalicidad (Z=0.0001). Estos autores encontraron que esta quema estable de H
retardaria significativamente los tiempos de enfriamiento de dichas estrellas. Cabe remarcar
que esta metalicidad (Z=0.0001) es caracteristica de algunas poblaciones estelares viejas, ta-
les como el halo galactico o algunos cimulos globulares antiguos. Los cédlculos realizados por
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Miller Bertolami et al. (2013) arrojan como resultado un retraso significativo en los tiempos
de enfriamiento para las enanas blancas con M < 0.6M. Este estudio ha mostrado que el uso
de secuencias evolutivas de enanas blancas que desprecian la energia liberada por reacciones
nucleares no es realista para modelar poblaciones de muy baja metalicidad. En particular,
la determinacion de edades de dichas poblaciones utilizando la técnica de ajuste de la fun-
cién de luminosidad de las enanas blancas observadas requiere modelos tedricos que incluyan
reacciones nucleares en las capas externas.

En el presente trabajo se pretende indagar de manera mas profunda sobre estos tltimos
resultados obtenidos por Miller Bertolami et al. (2013), con el objetivo de conocer en detalle
el impacto de la quema nuclear en los tiempos evolutivos. Por otro lado, los célculos realizados
por Miller Bertolami et al. (2013) incluyen procesos de difusién térmica, difusién quimica y
sedimentacion. Dado que efectos tales como campos magnéticos muy intensos podrian afectar
la eficiencia de los procesos de difusién, resulta relevante indagar el impacto de estos procesos
sobre la energia nuclear residual. En nuestro trabajo también se suprimiran los procesos de
difusién a fin de estimar si, atin suprimiéndolos, la quema nuclar residual resulta relevante a
la hora de retardar los tiempos de enfriamiento. Puesto que el trabajo de Miller Bertolami
et al. (2013) arroja resultados relevantes tanto para la teoria de evolucién de enanas blancas
como para sus aplicaciones a poblaciones estelares, consideramos necesario estudiar en detalle
estos resultados, haciendo hincapié en la importancia de los procesos de difusion.



Capitulo 2

Ecuaciones de evolucion y cédigo
numeérico

En esta seccién presentaremos el tratamiento numérico de las ecuaciones de evolucion
estelar, centrandonos en la evolucién de la composicién quimica de la estrella. Ademés, ex-
plicaremos brevemente en qué consisten los tres tipos de procesos de difusién considerados.

2.1. Ecuaciones de la evolucion estelar

Para comenzar con el trabajo introducimos las ecuaciones basicas de la evolucién estelar.
Son las ecuaciones que se usan para resolver la estructura estelar y requieren ser resueltas
numéricamente. Se considera a la estrella como un gas con simetria esférica, no rotante y en
ausencia de campos magnéticos. También se considera que, instante a instante, la estrella esta
en equilibrio hidrostatico. Esta hipétesis implica que todas las fuerzas que actian sobre un
elemento de masa se compensan entre si. Pese a que la hipétesis de simetria esférica limita el
estudio de una gran variedad de fenémenos interesantes, ha demostrado ser una muy buena
aproximacion en la gran mayoria de los casos.

Las ecuaciones de evolucién estelar en la descripcién de Lagrange (en variables m, masa
interna, y t, tiempo) quedan (Kippenhahn and Weigert 1990):

g_; _ Fqlﬂp (2.1)

g_:; _ _ET_T”Z (2.2)
%zen_e,,_cp%_f+%%—f (2.3)
g_:l _ —%V (2.4)

8;? = F(X;,T, P,r,1) (2.5)

Donde 7(m, t) es la distancia al centro de la estrella, m es la masa interior a una esfera de
radio r, p(m,t) es la densidad, P(m,t) es la presién, [(m,t) la luminosidad en un determinado
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punto. €, es la energia liberada por reacciones nucleares por unidad de tiempo y unidad de
masa, €, la energia liberada por neutrinos por unidad de tiempo y de masa, ¢, el calor
especifico a presién constante, T'(m,t) la temperatura, 6 = (g%%)P, v = (2};1]2) es el

gradiente de temperatura y X; es la fracciéon de masa de la especie 1.

Cada una de estas ecuaciones tiene un significado fisico muy preciso. La ecuacién (2.1)
representa la continuidad de masa y la (2.2) representa la condicién de equilibrio hidrostético.
La (2.3) da cuenta de la conservacién de la energia, y expresa que, la variacién en la energia
de un elemento de masa debe darse, o bien por reacciones nucleares, o por pérdida de energia
por neutrinos, o porque el elemento de masa puede variar su energia interna e intercambiar
trabajo. La ecuacién (2.4) representa la ecuacion de transporte dentro de la estrella, y </
dependera del tipo de transporte que se dé en cada capa de la estrella. En el caso en que el
transporte es conductivo y/o radiativo éste es descripto por la aproximacién de difusion:

_ 3 Krad/condlp
Vrad/cond - 16macG mT4

(2.6)

En cambio si el transporte fuera convectivo o mediante algin otro tipo de proceso que
involucre movimiento de materia, 5/ estara dado por la teoria de conveccion utilizada.

Por tltimo, la ecuaciéon 2.5 representa los cambios de las abundancias quimicas de los
distintos elementos, la explicaremos mas detalladamente en las siguientes secciones ya que es
central para el tema del que trata nuestro trabajo.

2.2. Evolucién de la composiciéon quimica en una enana blanca

La composicién quimica de una estrella es de suma importancia, ya que influye direc-
tamente sobre propiedades basicas como son la absorcién de la radiacién o la generacién
de energia por reacciones nucleares. Estos dos procesos, a su vez, modifican directamente la
composicién quimica. Ademaés, el conocimiento de la composicién quimica en un determinado
momento de la vida de una estrella puede servir para brindar informacién sobre la historia
pasada de las reacciones nucleares.

La composicién quimica basicamente puede variar por dos tipos distintos de procesos: por
reacciones nucleares o por fenémenos de mezcla. Estos procesos de mezcla pueden ser tanto
conveccién o procesos de difusién, y ademds producen un acoplamiento entre los cambios
quimicos de las diferentes capas. En una enana blanca, la conveccion sélo afecta la quimica
superficial de la estrella, por lo que no resulta de suma importancia para el presente trabajo.
Cabe aclarar que en el interior de una enana blanca, las condiciones de temperatura y presion
son tales, que la materia estd completamente ionizada por presién.

Veamos de manera esquemaética la variacién en la composiciéon quimica. Sea n; el niimero
de particulas por unidad de volumen de la especie i, el cambio en la composicién quimica en
un elemento de masa dado puede escribirse como:

m‘(ﬁ)m+<&)mm (27)

coni =1,...., I las distintas especies de 4&tomos . El primer término representa la variaciéon
en la composicion quimica debido a las reacciones nucleares, y el segundo debido a los procesos
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2.3. Tratamiento numeérico

de mezcla. Por cada especie i hay una ecuacién (2.7), y todas estdn relacionadas entre si, por
lo que en realidad se tiene un sistema de I ecuaciones dependientes.

Por ahora consideremos solamente el término debido a las reacciones nucleares. Cada
especie i puede ser creada o destruida a través de numerosas reacciones nucleares con las
otras especies. Llamemos (vo);; a la tasa de reacciones nucleares por par de particulas entre
las especies iy j. Y llamemos (vo)y; a la tasa de reacciones nucleares que produce, a partir
de un par de particulas k y 1, una particula i. Entonces:

8’1’Li
( En )nuc = —Zj(va>ijn,~nj + Zk’l@a}klnknl (2.8)

El primer término representa a las reacciones que destruyen elementos de la especie i,
mientras que el segundo a las que los crean.

Ahora pasemos a concentrarnos sélo en el segundo término de la ecuacién (2.7) que,
como habiamos dicho, representa una amplia variedad de procesos de mezcla. Estos procesos
resultan ser mas dificiles de modelar que las reacciones nucleares, pero de todas formas pueden
ser modelados como procesos de difusién de la composicién quimica, cuyos coeficientes de
difusién seran los apropiados para cada proceso. Entonces podemos describirlos como:

= 5 4 Dmezca 2.
(F), o = 775 (PP 5 (29)

Donde Dyyescla €8 €l coeficiente de difusién del proceso de mezcla considerado. La ecuacién
(2.9) es una ecuacién lineal en Dy e,c1a; por ende, teniendo varios procesos de difusién, cada
uno con su coeficiente de difusion D,, , podemos escribir un Dezcla = D, Dm- De esta
manera, la ecuacion (2.7) puede ser escrita como:

Bni 1 0 9 877,2
En — —Zj <U0'>ijnz‘nj + Zk7l<va>klnknl + ﬁa (T‘ Dmezclaﬁ) (2_10)

Esta ecuacién, es una forma explicita de la ecuacién (2.5), que, junto con las ecuaciones
(2.1), (2.2), (2.3) y (2.4) determinan la estructura y evolucién estelar.

2.3. Tratamiento numérico

Para este trabajo se usé el cdédigo numérico LPCODE para resolver las ecuaciones, el
cual ha sido desarrollado integramente en la Facultad de Ciencias Astronémicas y Geofisicas
de La Plata. LPCODE es el cédigo usado rutinariamente por el Grupo de Investigacion en
Evolucién Estelar y Pulsaciones de La Plata, y con él se han publicado numerosos trabajos
para estrellas de baja masa. Ha sido empleado por Althaus et al. (2003, 2005) para calcular
secuencias detalladas de enanas blancas y para el estudio de propiedades pulsacionales de
estas estrellas (Cérsico y Althaus 2005, 2006). También se ha utilizado para la realizacion de
varias tesis doctorales (Serenelli 2003, Miller Bertolami 2009, Romero 2012). En esta seccién
explicaremos brevemente cémo trabaja dicho cédigo, para maés detalles ver Althaus et al.
(2005) y las tesis doctorales de Serenelli (2003) y Miller Bertolami (2009).

El método usado por LPCODE para resolver las ecuaciones de estructura (2.1 - 2.4)
estd basado en un esquema tipo Henyey centrado totalmente implicito. En algunas etapas
evolutivas, como por ejemplo los pulsos térmicos o los flashes de helio, el esquema centrado

11



2. Ecuaciones de evolucién y cédigo numérico

puede no ser estable (Sugimoto 1970), y en esos casos resulta necesario usar otros esquemas
de discretizacion.

Volviendo a las ecuaciones de estructura, éstas tienen a la masa interna m como variable
independiente. En particular LPCODE toma como variable independiente a m, = m/M,,
donde M, es la masa de la estrella. Para cada tiempo t, la estructura de un modelo estelar esta
determinado por las siguientes funciones T'(m), P(m), r(m) y I(m), y las cuatro ecuaciones de
estructura estelar resultan ser funciones de estas cantidades. Ahora bien, teniendo definidas
las abundancias quimicas X;, entonces las ecuaciones (2.1 - 2.4) representan un sistema de
ecuaciones bien determinado.

Los cambios en la composicién quimica X; no son tratados en simultaneo con las ecua-
ciones de estructura. Sino que, para cada paso temporal, se resuelve primero la composicién
quimica, y para esa composicion quimica obtenida, se procede a resolver la estructura. Al
paso de tiempo siguiente, se resuelve la composicién quimica para la ultima estructura calcu-
lada, y asi sucesivamente. Se hace de esta manera porque resolver estructura y composicién
quimica simultdneamente suponen un costo computacional muy grande. Esta separacion de
las ecuaciones hace necesario que el paso temporal sea lo suficientemente pequeno de forma
tal que ni las variables de estructura ni la composicién quimica varien demasiado de un paso
al siguiente. Esto se implementa pidiendo que las variaciones en T, P, r y 1 de un modelo a
otro sean menores a un 4 %.

El LPCODE utiliza unas variables que mejoran la estabilidad numérica. Las nuevas va-
riables son:

¢ =1In(1l —m/M,) (2.11)
T

6—1In (?0) (2.12)

p=1In(P/P) (2.13)

x = 1In(r/rg) (2.14)

A=1/ALg (2.15)

Con Ty = 10° K, Py = 10" din em™2, rg = 10%m y Ly = 10%3erg seg™'. De esta
manera, la nueva variable independiente serd £ y las variables dependientes son @, p, = y
A. Y A es un factor de escala que se ajusta automdaticamente de forma que se mantenga el
valor absoluto de A por debajo de 10. Resulta interesante destacar que el valor de A puede
ser negativo, pues puede haber gradientes de temperatura negativos, dando un flujo neto de
energia hacia el interior de la estrella. O bien puede pasar donde la estrella sea enfriada por
emisién de neutrinos. Estas variables ofrecen una ventaja muy importante desde el punto de
vista numeérico.

2.4. Tratamiento numérico de las reacciones nucleares

En esta seccién veremos como tratar la evolucién quimica debida a las racciones nucleares,
siempre suponiendo que ésta pueda ser tratada separadamente de las ecuaciones de estructura.
Como vimos en la seccion 2.2, la evoluciéon quimica de una enana blanca viene dada por
las reacciones nucleares més los procesos de mezcla (ver ecuacion (2.10)). Por un primer
momento supongamos que en la estrella no ocurren procesos de mezcla, de esta manera, la
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2.5. Tratamiento numérico de los procesos de difusién

variaciéon en la composicién serd debida puramente a reacciones nucleares, y su expresion
sera:

(88711‘) _ _Zj<v0’>ijninj + Zk,l<va>kl”knl (2.16)

Vamos a modelar numéricamente esta ecuacién, para ello seguiremos el tratamiento
propuesto por Arnett y Truran (1969). De esta manera, definiendo una cierta cantidad
Y, = J\?,:p = %’, donde N4 es el nimero de Avogadro, la ecuacién anterior se transforma
en la siguiente:

oy,
() =~ vy + 3, ni (2.17)

Donde hemos introducido A;; = Nap(vo)i;

Conociendo las cantidades p y T en un determinado tiempo ¢(™, debemos integrar el
sistema de ecuaciones (2.17) en un paso temporal hasta un tiempo t(n D) = ¢(n) 4 A
A fin de lograr un método estable sin necesidad de pedir un paso de tiempo At demasiado
corto, escribimos Y;(nﬂ) = Y;(n) + AY; y, haciendo el producto
(n+1)y,(n+1) _ v, (n+1)y-(n) (n)y, (n+1) (n)y,(n) 2
YT =Y Ry Y 4 0(AY?)

)

Obtenemos el siguiente sistema de ecuaciones algebraicas:

AY'Z Y(n'H) _ Y(n)
At tntD) _ ¢(n)

= — Z >\ij (Y'Z(”Jrl)y;(") + Y'Z(")Y'](”Jrl) _ Y'Z(”)Y'J(n)) +
J

+ 3 A (YO 4y My Wy L oay?) o (2.8)
k,l

Esta expresion corresponde a una ecuacién por cada especie i = 1, ....., N. Siguiendo este
lineamiento, s6lo hace falta pedir un paso de tiempo lo suficientemente corto como para que los
incrementos AY? sean despreciables. Resulta conveniente multiplicar por un factor pequefio
el paso de tiempo utilizado para resolver las ecuaciones de estructura. De esta manera se
obtendra un paso de tiempo de forma tal que los incrementos cuadraticos sean despreciables.

2.5. Tratamiento numérico de los procesos de difusién

La composicién quimica en una estrella también puede variar debido a ciertos efectos
microscépicos. Ante la presencia de gradientes en las abundacias de elementos quimicos, se
da un proceso de difusién quimica que tiende a suavizar estos gradientes. Aun en capas este-
lares quimicamente homogéneas, tiene lugar el proceso de difusion térmica, donde los atomos
mas pesados pueden migrar hacia las regiones mas calientes. Ademds, existe el proceso de
difusién por presién, o también llamado “gravitacional settling” o sedimentacion, que tiende
a llevar los elementos mas pesados hacia las regiones de mayor presiéon. La sedimentacion
se da aun en capas isotermas, debido a los gradientes de presiéon (para méas informacién ver
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2. Ecuaciones de evolucién y cédigo numérico

Kippenhahn, Weigert y Weiss 2012). También existe un efecto adicional que no seré tenido
en cuenta, llamado levitacién radiativa , que es el acoplamiento del campo de radiacién con
los 4tomos parcialmente ionizados, que resulta en una fuerza neta dirigida hacia las regiones
mas externas, contrarrestando asi el efecto producido por la sedimentacion.

El codigo que se usé durante nuestro trabajo, como ya dijimos, fue el LPCODE, éste
codigo contiene un tratamiento numérico de las ecuaciones de difusién. El coédigo sigue los
lineamientos usados en Iben & MacDonald (1985). El cédigo incluye procesos de difusién
quimica, sedimentacién y difusiéon térmica. Cabe aclarar que ésta dltima no es tenida en
cuenta por Iben & MacDonald (1985).

Para tratar la difusién se tienen en cuenta las siguientes suposiciones cominmente acep-
tadas en la literatura:

» Las fuerzas radiativas pueden ser despreciadas.

= Todas las particulas tienen una distribuciéon de velocidades maxwelliana para la misma
temperatura.

= Las velocidades medias maxwellianas son mucho mayores que las velocidades de difu-
sién.

= Los campos magnéticos y la rotacion estelar son despreciables.

Para el régimen de enana blanca, la levitacién radiativa sélo afecta las capas superficiales
a muy alta temperatura efectiva, y tampoco serda importante en regiones donde haya quema
nuclear, por eso puede ser despreciada para los andlisis que realizaremos. Considerando estas
suposiciones y; bajo la influencia de la gravedad, presiones parciales, gradientes térmicos y
campos eléctricos, las velocidades de difusién en un gas de varias componentes i, satisfacen
el siguiente conjunto de N-1 ecuaciones: (Burguers, 1969)

dp; pid N N T — T
% — &d_]:’ —n;Zielk = ZKZ](U)] — wl) + ZKZ‘J‘ZZ']'W (219)
P i#i i#i R

donde p;, p;, n;, mi, Z; y w; son, la presiéon parcial, la densidad, la densidad numérica, la
masa, la carga eléctrica media y la velocidad de difusién respecto al centro de masa para la
especie i. Cada especie i representa los distintos atomos més los electrones; de esta manera, N
es el numero de elementos distintos mas los electrones. Los r; representan los flujos residuales
de calor, K;; y z;; son los coeficientes de resistencia y I es el campo eléctrico.

Ademés, también satisfacen las siguientes N ecuaciones del flujo de calor:

§n'/<: VT = _5 %KZL(W —w;) — g[(uz”r‘

2 VB 2j¢i 1J zgmi+mj 7 7 5 1144301
Ky 22 os ; 2.20
J#i

v J z.. —0.8z.. 'rj
2 T g2 O~ 05
donde kg es la constante de Boltzmann, y z;j y z;; son los coeficientes de resistencia, que
fueron tomados de Paquette et al. (1986a). Las cargas eléctricas medias Z; fueron tratadas
segn el modelo de ionizacién por presién de Paquette et al. (1986,b).
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2.5. Tratamiento numérico de los procesos de difusién

Los coeficientes de resistencia K;; estan relacionados con los coeficientes de difusién Dj;
a través de la relacién:

nmj

D;; = kgT
“ b n; +n;

Kij (2.21)

Las variables desconocidas que se pretende determinar son: el campo eléctrico F, las
velocidades de difusién w; y los flujos residuales de calor r; para todos los iones y electrones.
Estas componen un conjunto de 2N + 1 incégnitas. Para completar el conjunto de ecuaciones
usamos dos ecuaciones més, la condicién de flujo de masa nulo respecto al centro de masa:

> Aingw; =0 (2.22)

7

y la condicién de corriente eléctrica nula:
> Zinjw; =0 (2.23)

7

Podemos transformar la ecuacién (2.19) para que quede en términos del gradiente de la
densidad numérica. Usando la ecuacién de estado de un gas ideal, queda:

1Y N mir; — m;r; d(lnn;)
— E Kij(w; —w;) + E Kijzjj————— — ZjeE = o; — kpT———= (2.24)
n; <= — m; +m; dr
J#i J#i
d(InT
r

con A; la masa atémica, myr la masa de H, y g la aceleracion de la gravedad. En la ecuacién
(2.24), nos referimos al término «; del lado derecho de la igualdad como una componente
debido a la sedimentacién, mientras que el segundo término serd una componente debido a
la difusién quimica.

Para continuar, separamos estas componentes escribiendo a las incégnitas w;, r; v E en
términos de los gradientes de composicién quimica (con expresiones similares para r; y E):

d(Inn;
w; = ’w‘iqt — Z O'iji( ;lrn ) (226)

iones j

donde wlgt es la componente de la velocidad de difusion debida a la difusiéon térmica y a la
sedimentacién. La suma se extiende sélo sobre los iones, excluyendo los electrones. Los valores
de w? y oi; son hallados usando las ecuaciones (2.21), (2.22),(2.23) y (2.24) mediante in-
versiones matriciales. El LPCODE las resuelve usando descomposicién LU (Press et al.,1986).

La ecuaciéon que gobierna el cambio en la densidad numérica de la especie ¢ debido a
procesos de difusién es:

On; 19 r2ngw;) (2.27)

Bt o

y reemplazando con la ecuacién (2.26) obtenemos:

8712‘ 1 6 2 gt n; 87’Lj
o _ -2 Ity PR 2.28
ot 2or | (Wi ionze; n; i, ( )
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2. Ecuaciones de evolucién y cédigo numérico

Estas ecuaciones se resolveran numéricamente para las abundancias de los isétopos 'H,
3He, *He, 2C, "N y '60. Para eso, escribimos esta tltima ecuacién en diferencias finitas:

o _ At (2 gt,0 ' 2 gt,0 A )
i ke niJﬂ_AVk k+1/2Wi k12" k4172 7 Th—1/2W5 1 /2™ k—1/2

2 0 (nj7k+1 - nj,k;) 2 0 ('I’L]Jﬁ — nj7k—1)
+ ; [Tk+1/25ij,k+l/2m - Tk—1/25ij,k71/2T_1/2 (2.29)
donde:
3 3
Thr1/2 — Tk—1/2
DV, = 2 (2.30)
3, .3
TR+ Thi
TR =Ty (2.31)
NGk + Ny k41
Mikerjr = = (2.32)
0
n:
0 k+1/2 ¢
Sijkr1j2 = n(z) —Tijk+1/2 (2.33)
3.k+1/2

Las cantidades con supraindice 0 estdn evaluadas al principio del paso temporal y las que
no tienen supraindice estdn evaluadas al final de paso temporal. El indice k£ denota la capa
en la que se estd resolviendo, y el radio en el centro de la capa k (r) no cambia durante el

3 5 gtvo 0 + & 5 3 10
paso temporal. Las cantidades wy | 12 Y Oikt1)2 estan evaluadas en los puntos medios entre
las capas ky k + 1.

El conjunto de ecuaciones (2.29) puede ser escrito como:

—Apngi1 + Bgng — Cipng_1 = Dy, (2.34)

donde las Ay, By v Ci son matrices y los ng y Dy son vectores. De esta manera, cada capa
esta relacionada con sus dos capas adyacentes.

Las condiciones de contorno son: en el centro de la estrella % = 0 y en la superficie
n; = 0. Aunque esta ultima serd reemplazada por el requerimiento de que la fraccién de masa
de cada especie ¢ sea uniforme a lo largo de la envoltura.

El sistema de ecuaciones lineales (2.34), cuyas K incégnitas son las ny, serd resuelto
usando un procedimiento sencillo. Definimos las matrices E; y los vectores Fj, de la siguiente
manera:

ng = Egngs1 + Fr, 0<k<K-1 (2.35)

Por otro lado, la condicién de borde en el centro de la estrella nos lleva a:

—Aoni + Bong = Dy, (236)

Y esta ecuacion nos lleva a

Eo = B;'Ay, Fy =By'Dy (2.37)
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2.6. Fisica constitutiva de LPCODE

Usamos la ecuacién (2.34) para obtener ecuaciones de recurrencia; las cuales, siendo co-
nocidas las cantidades: Ay, Br Ci y Dy, y teniendo E;_1 y Fj_1 nos dan las cantidades Ej
y F}. Las relaciones de recurrencia seran:

Er =G, A,  Fp =G, (D +CrF1) (2.38)

con G, =B, — CLE;_;

Una vez que obtuvimos Eq y Fyy de la ecuacién (2.37), usando las ecuaciones de recurrencia
podemos obtener todas las Ej y Fj. La condicién de contorno en el borde interno de la
envoltura de la estrella, nos lleva a que Exg = 0 y F, = nx. De esta manera obtenemos ng;
y, usando la ecuacién (2.35) calculamos todos los nj desde el K-1 hasta el 1.

Resulta relevante mencionar que, en cada paso temporal en la resolucion de las ecuaciones
de estructura, el programa resuelve las ecuaciones de difusién y calcula las nuevas abundan-
cias quimicas; acto seguido, calcula las variaciones en las abundancias quimicas debido a
reacciones nucleares (ver seccién 2.4) y conveccién, ésta tltima en caso de que la hubiere.
Ademads, las variaciones en las abundancias quimicas debido a los procesos de difusién modifi-
can la metalicidad Z de la estrella. Los cambios en la metalicidad conllevan variaciones en los
coeficientes de opacidad y estas variaciones deben ser contempladas por el c6digo LPCODE.
Es por eso que, en dicho c6digo estan incluidas las tablas de opacidades radiativas de OPAL
(Iglesias & Rogers, 1996) para distintas metalicidades, de forma que las opacidades puedan
interpolarse para una metalicidad cualquiera. En los calculos Z se ha tomado como el doble
de la suma de las abundancias de los isétopos 2C, N y 160.

2.6. Fisica constitutiva de LPCODE

Para poder resolver las ecuaciones de estructura (2.1-2.4) junto con las ecuaciones de
evolucién quimica (2.7) es necesario conocer en detalle ciertas funciones que describen el
material estelar:

p=pPT,X;)  Vad = Vad( )
0=0(P,T,X;) e = (P, T,X;)

€énuc = €nuc(P, T, X;) e = e )
k=r(P,T,X;) (vo)i; = (va)i; (T.p)

Algunas de ellas se relacionan mediante una ecuacién de estado. En LPCODE se incluyen
varias ecuaciones de estado diferentes segtin la etapa evolutiva. Para las etapas previas a
la enana blanca, se utilizé la ecuacién de estado del proyecto OPAL para composiciones
ricas en H y He para la metalicidad considerada. Esta tiene en cuenta, a bajas temperaturas
y densidades, el fendmeno de ionizacién parcial en un gas ideal y la presién de radiacién.
Ademas, para el régimen de altas densidades contempla los fenémenos de degeneracién de los
electrones, presion de radiacion, interacciones coulombianas y contribuciones idnicas. Para la
etapa de enana blanca, el cédigo utiliza dos ecuaciones de estado distintas. Para la envoltura
de la enana blanca, se utiliza la ecuacién de estado de Magni y Mazitelli (1979), que tiene
en cuenta efectos de ionizacion parcial sujeta a diversos procesos de interacciones. A altas
densidades, utiliza la ecuacién de estado de Segretain et al. (1994), apropiada para plasmas
completamente ionizados (ver Althaus et al. 2007).

Durante la etapa de enana blanca el cédigo tiene en cuenta los efectos de la difusién
quimica y térmica, y de la sedimentacién, como ya hemos descripto en secciones anteriores.
Para temperaturas por debajo de los 10,000 K las condiciones de contorno provienen de los
modelos de atmoésfera no gris provistos por Rohrman et al. (2012). También tiene en cuenta
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las fuentes de energia durante el proceso de cristalizaciéon en el nicleo de la enana blanca,
tanto el calor latente como la energia liberada por la separaciéon de fase del carbono y oxigeno
(Isern et al. 2000, 1997). Estos han sido incluidos siguiendo el diagrama de fase de Horowitz
et al. (2010).

En cuanto a las opacidades radiativas necesarias para el modelado del transporte, el cédi-
go utiliza las tablas de OPAL (Iglesias y Rogers 1996) para un amplio rango de metalicidades
y temperaturas. A su vez, resulta importante destacar que, para los regimenes de bajas tem-
peraturas, también se consideran las opacidades moleculares para las distintas proporciones
de carbono y oxigeno. En ese sentido, se utilizaron las opacidades para bajas temperaturas
calculadas por Ferguson et al. (2005) y Weiss y Ferguson (2009), teniendo en cuenta las abun-
dancias de metales, y también la proporcién de carbono-oxigeno. En algunos régimenes de
alta degeneracion electrénica, el transporte conductivo se vuelve muy eficiente, y se utilizan
las opacidades conductivas de Cassisi et al. (2007), las cuales abarcan un rango muy amplio

de densidades.

Por otro lado, el cdédigo contempla la energia liberada por emisiéon de neutrinos. Se ten-
dran en cuenta las tasas de emisién de neutrinos producidas por reacciones nucleares asi
como también por otros procesos. En particular, para la etapa de enana blanca, los proce-
sos importantes seran dos: la emision de neutrinos plasma, y los neutrinos producidos por
bremsstrahlung. La primera se da cuando un plasmén decae en un par neutrino antineutrino,
y la segunda cuando un electréon es desacelerado en el campo coulombiano producido por
el nicleo, y como consecuencia emite un par neutrino antineutrino en lugar de un fotén.
Las tasas de emisiéon de neutrinos son extraidas de varios trabajos publicados por Itoh y
colaboradores.

El cédigo LPCODE considera 34 reacciones nucleares distintas para la quema de H (a
través de la cadena protén-protén y del ciclo CNO), la quema de He y el encendido del C.
Estas reacciones seran suficientes para el desarrollo del presente trabajo, ya que calcularemos
secuencias para estrellas de baja masa. Dichas reacciones nucleares son:

Para la quema de H:

p+p—2D4et 4, p+p+e = D+v
2D—i—p—>3He—{—7, 3He + *He — oo + 2p
3He—|—4He—>7Be—{—7, 3He—|—p—>4He—|—7
Be+e — Li+u, 7Li—|—p—>2a
Be +p — 2a, 2C+p—BN+y - BCHet +v
Bo+p— YN+, UN+p—-PN+et +v
BN +p — 120+ q, BN 4 p — 160 + ~
60 +p =10 +et +u, "0+ p = B0 +et +v
"0+ p - “N+aq, B0 +p— PN+«
180+p—>19F+% 19F—|—p—>160—|—a

19F—{—p—>20Ne—|—7
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2.6. Fisica constitutiva de LPCODE

Para la quema de He:

3a — 12C 4, 2Ctra—1%0+4
13C—|—a—>160+n, 14N+Oz—>180+€++y
BN 4+ o — 9F + 4, 160 + o — ?°Ne + v
70 + o — Ne + n, B0 +a — BNe+~
20 24 22 25
Ne + a — “*Mg + 7, Ne+a — “°Mg+n

2Ne + o — 26Mg +
Y para la quema de C:
1204120 -5 ONe + q, 1204 1200 Mg 4 4

En su gran mayoria, las tasas de reaccién son tomadas de Caughlan & Fowler (1988),
con la excepcion de las tasas 12C+p —1B3N+y =13C+et + v, 13C(p, )N, PN(p, )10, N
(p’ a)12c7 180(}9, a)15N, 180(}9, 7)19F7 12C(a, 7)1607 160(0&, 'y)QONe, 130(04, n)lGO, 180(0&, 7)22Ne,
2Ne(a,n)?®Mg y 22Ne(a,7)?6Mg, las cuales son extraidas de Angulo et al. (1999). Las espe-
cies nucleares consideradas son H, “He, D, 3He, “Li, "Be, 12C, 13C, 4N, N, 160, 170, 180,
19F, 20Ne y 22Ne.
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Capitulo 3

Resultados de las simulaciones

En este capitulo presentaremos los resultados de las simulaciones realizadas en el presente
trabajo, y también el andlisis de calculos numéricos realizados anteriormente por otros miem-
bros del Grupo de Investigacién de Evolucién Estelar y Pulsaciones de La Plata. De esta
manera, se analizaron las secuencias de enfriamiento de enanas blancas a partir de secuen-
cias completas calculadas por otros miembros del grupo. Estas secuencias fueron calculadas
para nueve masas distintas, todas con metalicidad inicial Z = 0.0001 y abundancia inicial
X = 0.7547 del progenitor. Las secuencias recorren todas las etapas desde la ZAMS hasta
la etapa de enana blanca, incluyendo la quema central de H, de He, los pulsos térmicos en la
AGB y la etapa de nebulosa planetaria. En la tabla 3.1 se muestran las masas utilizadas para
los progenitores, las masas de las enanas blancas resultantes y la masa total de H residual
que queda en la estrella al entrar en la secuencia de enfriamiento de la enana blanca. Resulta
importante mencionar que la masa residual de H disminuye conforme la masa del progeni-
tor aumenta. En el capitulo 1, hemos recalcado que la quema nuclear residual resulta muy
ligada a la historia del progenitor, es por eso que las secuencias fueron calculadas desde la
ZAMS, para asi liberar los resultados de las inconsistencias resultantes de modelos iniciales
“artificiales”. En la etapa de enana blanca, dichos célculos incluyeron los procesos de difusién
anteriormente mencionados en la seccién 2.5, asi como también las tasas de las reacciones
nucleares descriptas en la seccién 2.6.

Por otra parte, en el presente trabajo, fueron calculadas las secuencias de enfriamiento
de las enanas blancas de 0.51976 Mg, 0.53512M, 0.56145M, y 0.66588 M ; pero sin incluir

Masa en la ZAMS Masa de la enana blanca My /10~* M,

0.8Mg 0.51976 M, 6.03
0.85M 0.53512M 4.96
0.9M¢g 0.54839 M, 4.36
0.95M 0.56145M 3.67
1.0Mg 0.56765M, 3.46
1.25M¢ 0.61940M 2.23
1.5Mg 0.66588 M, 1.41
2.0Mg 0.73821 M 0.449
2.5M¢ 0.82623 M, 0.225

Tabla 3.1. Se muestra las distintas masas conside-
radas para progenitores y enanas blancas, asi como
también la masa total de H al entrar en la etapa de
enana blanca.
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3. Resultados de las simulaciones
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Figura 3.1. Digarama HR de la evolucién de una
estrella de 1,50M), permite distinguir las etapas
que fueron calculadas en este trabajo de las que
no.

en los calculos los procesos de difusiéon. Estas secuencias fueron calculadas consistentemente
con los modelos previos de los progenitores, ya calculados por otros miembros del grupo de
investigacion. Para una mejor identificacion de qué etapas de las secuencias fueron calcula-
das en nuestro trabajo y cudles no, ver figura 3.1. En nuestro trabajo se calculé la etapa
de enana blanca despreciando los procesos de difusion, la cual es mostrada con una linea
verde punteada. Las etapas previas de los progenitores (linea roja lisa) y la etapa de enana
blanca calculada incluyendo procesos de difusion (linea punteada azul), fueron calculadas
previamente por otros miembros del grupo de investigacién.

Todas las secuencias de enanas blancas se siguieron desde la maxima temperatura efectiva
hasta luminosidades tan bajas como L =~ 1075 L. También se incluyeron en los calculos de
las enanas blancas la liberacién de energia gravitacional por la separacién de fase del carbono-
oxigeno y el calor latente en el proceso de cristalizaciéon, y la pérdida de energia por neutrinos.

3.1. Resultados globales

Los trabajos de Renedo et al. (2010) y Miller Bertolami et al. (2013) han mostrado la
importancia de la quema nuclear residual en los tiempos de enfriamiento de una enana blan-
ca proveniente de progenitores de baja metalicidad. En el presente trabajo se intenta ver si,
aun suprimiendo los procesos de difusion, dicha quema nuclear resulta relevante a la hora de
calcular los tiempos de enfriamiento.

En la figura 3.2 se muestra la fraccion que aporta la energia liberada por las reaccio-
nes nucleares (ya sea via cadena protén protén o ciclo CNO) a la luminosidad® de la enana
blanca, en funcion del logaritmo de la luminosidad. En estos calculos fueron tenidos en cuen-
ta los procesos de difusiéon antes mencionados. Se puede observar que, para Myq < 0.6,

'Por luminosidad nos estamos refiriendo a la luminosidad superficial de la estrella
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3.1. Resultados globales

(Lcno+Lpp)/Lstar
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Figura 3.2. Fraccién de la luminosidad total que
aportan las reacciones nucleares en funciéon del lo-
garitmo de la luminosidad de la enana blanca para
las distintas masas, en el caso en el que se inclu-
yen procesos de difusiéon. Notar que para M,q <
0.6M, las reacciones nucleares llegan a ser una
fuente dominante de energia
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3. Resultados de las simulaciones
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Figura 3.3. Impacto de la quema nuclear residual
en los tiempos de enfriamiento. Se puede observar
que para las enanas blancas menos masivas, tanto
para las secuencias con difusién, como para las que
no incluyen difusién, los tiempos de enfriamiento se
ven modificados debido a la presencia de reacciones

nucleares.
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3.1. Resultados globales

las reacciones nucleares dominan la luminosidad de la estrella a luminosidades intermedias
(—3.2 < log(L/Lg) < —0.8). Este resultado, si bien ya fue mostrado en Miller Bertolami et
al. (2013), es de sumo interés para la astrofisica, ya que convencionalmente se considera a
la energia liberada por el enfriamiento de los iones como principal fuente de energia en una
enana blanca.

En el trabajo de Iben y MacDonald (1985) se ha mostrado que, mientras més baja sea
la metalicidad del progenitor, mayor sera la envoltura de H al comienzo de la etapa de
enana blanca (Mp). Ademads, es de esperarse que, mientras mayor sea la My, mayor sea la
relevancia de la quema nuclear residual de H. Por lo tanto, resulta logico que enanas blancas
con progenitores de metalicidades Z = 0.0001 tengan una quema nuclear residual importante
como la que se observa en la figura 3.2. Sumado a esto, de la tabla 3.1 se desprende que a
menor masa del progenitor, menor serd masa de la enana blanca resultante y, a su vez, mayor
serd la My al comienzo de la etapa de enana blanca. Por ende, la quema nuclear residual
serd més importante mientras menor sea la masa del progenitor, que es lo que se observa en
la figura 3.2

Por otra parte, el hecho de que, para ciertas enanas blancas, la quema nuclear residual sea
una fuente importante de energia implica un notorio retraso en los tiempos de enfriamiento
respecto a modelos en los que no se tienen en cuenta reacciones nucleares. Este fenémeno se
puede observar en la figura 3.3. En ella se muestra la luminosidad de la estrella en funcién
del tiempo de enfriamiento para tres enanas blancas de distinta masa. Hemos tomado como
t = 0 al comienzo de la secuencia de enfriamiento, que se corresponde con el maximo de Tig

El retardo en los tiempos de enfriamiento para una enana blanca de masa Myq = 0.51976
se puede ver en el panel superior de la figura 3.3, de ella podemos inferir que, tanto en los
célculos que incluyen difusién como en los que no incluyen, las reacciones nucleares implican
un retraso en el tiempo que tarda la estrella en enfriarse. Este retraso conlleva a una subes-
timacién de la edad de una estrella cuando es inferida a partir de cédlculos que no incluyen
reacciones nucleares. Incluso, para luminosidades entre —4 < log(L/Ls) < —2, al despreciar
la quema nuclear residual estariamos subestimando su edad hasta en un factor 2. También se
puede observar que, a luminosidades intermedias (log(L/Lg) > —2.5), los célculos sin incluir
procesos de difusién retardan atin més los tiempos que los cédlculos que los incluyen. Pero
a luminosidades méas bajas, el efecto es el contrario. En el panel central de la figura 3.3 se
observa una situacion parecida a lo que se observaba en el panel superior de la figura 3.3, hay
un retardo en los tiempos de enfriamiento debido a la presencia de la quema nuclear residual,
pero no es tan notable como en el panel superior. Esta diferencia entre los paneles superior
y central se debe a que, como habiamos dicho, conforme aumenta la masa del progenitor, la
quema nuclear residual se vuelve menos relevante. Por ltimo, para My,q = 0.66588 (ver panel
inferior de la figura 3.3) no se nota una diferencia apreciable entre los casos con y sin difu-
sion. Esto resulta consistente con el hecho de que para Mq = 0.66588 no hay una diferencia
apreciable en los célculos que incluyen o no la quema nuclear residual. Este hecho se debe a
que, como se observa en la figura 3.2, la quema nuclear no jugard un papel preponderante
cuando Myq > 0.6.

Por otro lado, en la figura 3.4, se muestra la contribucién de las reacciones nucleares a
la luminosidad superficial de la enana blanca para cuatro masas distintas, a fin de comparar
dicha contribucién en los casos en donde se tiene en cuenta procesos de difusién con los
casos donde no. Se puede observar que, en lineas generales, para luminosidades intermedias,
la fraccién de la luminosidad debida a reacciones nucleares resulta mayor para el caso en el
que no se incluyen procesos de difusion. Este hecho se ve reflejado en el mayor retardo de los
tiempos de enfriamiento (ver figura 3.3) para el caso sin difusién a luminosidades intermedias.
Este hecho se debe a que los procesos de difusién afectan apreciablemente la estructura
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3.1. Resultados globales
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Figura 3.4. Contribucion de las reacciones nuclea-
res a la luminosidad de la estrella en funcién del
logaritmo de la luminosidad de la estrella para cua-
tro masas distintas. Se comparan las contribuciones
cuando se incluye o no los procesos de difusion.
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3. Resultados de las simulaciones

quimica externa de las enanas blancas a luminosidades intermedias, lo cual se traduce en
cambios en la estructura termo-mecanica de la envoltura, cambios que impactaran sobre la
liberacién de energia nuclear. En efecto, la omisién de los procesos de difusién, resulta en
envolturas mas densas y calientes, implicando una mayor liberacion de energia nuclear.

Al incluir procesos de difusién, vemos que la quema nuclear resulta de mayor relevancia
a luminosidades bajas (log(L/Lg) < —2.5), y este hecho, como veremos en las siguientes
secciones, se debe a la difusién quimica interna, que lleva el H hacia regiones més calientes,
promoviendo su quema via cadena protén protéon. De todas formas, como el tiempo que
tardara la enana blanca en enfriarse cuando log(L/Ls) < —2.5 serd mucho mayor que el
tiempo que tarda en enfriarse cuando log(L/Lg) > —2.5, entonces la enana blanca pasara la
mayor parte de su vida en la regién de log(L/Lg) < —2.5 (este hecho se puede apreciar en la
figura 3.3). Es por eso que, a la larga, el efecto total de la quema residual sobre los tiempos
de enfriamiento sera de mayor relevancia para el caso en el que se incluyen los procesos de
difusién.

Por otro lado se puede ver que, tanto cuando incluimos procesos de difusién en los calculos
como cuando no, conforme aumenta la masa de la enana blanca, menor resultara la fraccion
de luminosidad debida a reacciones nucleares. Por ende, este resultado es independiente de
la inclusién de procesos difusivos. En contraposicién, en las enanas blancas con masas muy
bajas, Myq = 0.53512 y Myq = 0.51976, la luminosidad debida a reacciones nucleares puede
llegar a ser de hasta casi un 90 % de la luminosidad de la estrella.

La figura 3.5 muestra las distintas contribuciones a la luminosidad durante la etapa de
enana blanca para las masas Myq = 0.51976 My, Myq = 0.61940Mg v Myq = 0.82623M),
cuando se incluyen procesos de difusién. Aqui también se ha tomado como ¢ = 0 donde se
da el maximo de la temperatura efectiva. De la comparacién de los tres graficos (figuras
3.5(a), (b) y (c)) y se puede observar que, tanto la luminosidad debida a la cadena protén
protén como al ciclo CNO, son mas importantes para la enana blanca menos masiva. Para
M4 = 0.51976 M, se ve que hasta ¢t ~ 107 afios, la luminosidad debida al ciclo CNO domina
por sobre la cadena protén protén, aunque de todas formas ambas resulten menores que la
energia gravotérmica liberada. A partir de alli, la quema de H via protén protén comienza
a ser mas importante. Llegando a una edad de 10® afios, la luminosidad protén protén se
vuelve la principal fuente de energia de la estrella, incluso superando a la energia liberada
por el enfriamiento de los iones. A una edad de 10°° afios, la energia liberada via protén
protén comienza a bajar méas abruptamente, siendo a partir de alli superada por la energia
gravotérmica. Para Myq = 0.61940M,, se observa que en un principio domina la quema via
ciclo CNO por sobre la protén protén, hasta t ~ 107, cuando comienza a ser més importante
ésta ultima. La liberacién de energia via protén protén llega a su maxima contribucion para
8 < log(t) < 9.5. Pese a que en esa etapa logra ser relevante, nunca sobrepasa a la energia
liberada por el enfriamiento de los iones. Por ultimo, para Myq = 0.82623M,, la energia
gravotérmica es la fuente dominante de energia de la estrella durante toda la secuencia de
enfriamiento. Tanto la quema de H via protéon protén como CNO, no llegan a superar el
5% de la luminosidad superficial de la estrella. Por ende, para enanas blancas més masivas
provenientes de progenitores con Z = 0.0001, resulta aceptable la suposiciéon convencional de
despreciar las reacciones nucleares en enanas blancas.

La energia liberada por emisién de neutrinos es mayor mientras mayor sea la masa de la
estrella y a partir de una edad de 10° afios deja de ser apreciable.

En lineas generales, conforme aumenta la masa de la enana blanca, la energia liberada por
el enfriamiento de los iones prevalece como principal fuente de energia. Por ende, la energia
liberada por reacciones nucleares es sumamente dependiente de la masa de la enana blanca.
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3.1. Resultados globales
T T T L T
L cmemee-
4 chg ........
[
I
nu
2 -
O -
2
o)
o
A
-2 4
4 b
6 F ‘ "‘.
| | | 1 :'- “‘
0 2 4 6 8 10
Log(t)(years)
(a) Mya = 0.51976 M
4
2

0

2

(@)

o

|

2
-4
Y
6 I 3
1 1 1 1 “- ‘:I
0 2 4 6 8 10
Log(t)(years)
(b) Myq = 0.61940Mg

29



3. Resultados de las simulaciones
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Figura 3.5. Se muestran las caracteristicas globa-
les de las enanas blancas para tres masas distintas
incluyendo procesos de difusién: L, es la lumino-
sidad superficial, Ly, es la energia por unidad de
tiempo liberada por reacciones de la cadena pro-
tén protén, Lono es por bi-ciclo CNO, L, es la
energfa gravotérmica liberada (compresién més en-
friamiento de los iones) y L, es la energfa liberada
por emisién de neutrinos.
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3.2. Evoucién de la masa de H residual

Este resultado es independiente de la inclusiéon o no de procesos de difusion.

3.2. Evoucion de la masa de H residual

En esta seccién veremos la evolucion temporal de la masa residual de H en la envoltura.
La masa de H se puede determinar observacionalmente mediante ajustes astrosismolégicos
a los periodos de enanas blancas pulsantes ZZ Ceti (Romero et al. 2012). Ademas, resulta
importante conocerla ya que es una cantidad critica en lo que se refiere a la “evolucién
espectral” de las enanas blancas. El tipo espectral de una enana blanca cambia a medida que
ésta evoluciona, debido a la difusién y a la mezcla convectiva superficial; que ocurra o no esa
mezcla dependera de cudl sea la masa de la envoltura de H.

La evolucién temporal de la masa total de H a lo largo de la secuencia de enfriamiento
se muestra en las figuras 3.6, 3.7, 3.8 y 3.9 para enanas enanas blancas de 0.51976 M,
0.53513M), 0.56145M, y 0.66588 M, respectivamente. Se comparan los resultados obtenidos
incluyendo y omitiendo procesos de difusién.

En la figura 3.6 ademas se muestra la masa de H resultante si se suprimen por completo
las reacciones nucleares. En esta figura se observa que, para el caso que incluye difusion, a
diferencia de las otras enanas blancas cuya masa de H sigue una curva suave, ésta realiza un
“bucle” al comienzo del track de enfriamiento. Como consecuencia de este fenémeno, la masa
de H disminuye casi hasta la mitad de su valor inicial. Este "bucle” es en realidad una quema
inestable de H que se da antes de comenzar la quema estable. Es por eso que se quema gran
parte del H en tan poco tiempo. Este fenémeno no sucede para el caso en el que se omiten
los procesos de difusién; por lo que, a una log(L,/Lg) = 1, se nota una marcada diferencia
en la masa de H cuando se compara los casos con y sin difusion.

Por otro lado podemos remarcar que, conforme aumenta la masa de la estrella, la masa
total de H al comienzo de la etapa de enana blanca resulta menor (ver tabla 3.1). La masa
de H al finalizar la quema también es menor para enanas blancas mas masivas, pero no se
observan diferencias tan marcadas en la masa de H final. Como consecuencia, el monto total
de H quemado a lo largo de la secuencia de enfriamiento serd mayor para estrellas de menor
masa. Es importante recordar que estos modelos se calcularon consistentemente con etapas
evolutivas previas a la enana blanca, por ende la masa de H al comienzo de esta etapa es
consecuencia directa de la evoluciéon previa.

Para las masas que se muestran, se puede ver que en el caso sin difusién la mayor parte
de la masa de H se quema entre luminosidades —2 < log(Lgter/Le) < 0, con la excepcién
de la enana blanca de 0.66588M . En ésta el médximo de quema se corre levemente hacia
luminosidades mas bajas. La quema nuclear en el caso sin difusién es un poco mas violenta
que en el caso que incluye difusién, ya que en éste ultimo la masa de H disminuye a una tasa
mas uniforme.

Por otra parte, podemos notar que para las cuatro masas, el monto total de H quemado
durante toda la etapa de enana blanca resulta mayor para el caso en el que no se considera
la difusién. Para visualizar mejor este hecho hemos calculado, para tres masas distintas, la
energia total liberada por todas las reacciones nucleares de la cadena protén-proton y del ciclo
CNO a lo largo de la secuencia de enfriamiento. Estos resultados se encuentran detallados
en la tabla 3.2, distinguiéndose entre los casos donde se incluyen procesos de difusion y los
que no. Podemos notar que, para todas las estrellas, la energia total liberada por reacciones
del ciclo CNO y de la cadena protén-protén resulta mayor en el caso en el que se omiten
procesos de difusién. Pese a que el monto total de H quemado y también la energia total
liberada por reacciones protén-protéon y CNO resultan mayores en el caso sin difusién, no
impactaran tanto sobre los tiempos de enfriamiento como en el caso en que se incluye difusién
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3.2. Evoucién de la masa de H residual
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3. Resultados de las simulaciones

Masa de la WD E,, + Ecno Con Difusiéon  FE,, + Ecnyo Sin Difusién

0.51976 M, 8.7674 x 10% erg 2.7937 x 10 erg
0.56145M, 7.9258 x 10% erg 1.5124 x 10%6 erg
0.66588 M, 4.0254 x 10% erg 7.2594 x 10%%erg

Tabla 3.2. Se muestra la energia total liberada a
lo largo de la secuencia de enfriamiento por reac-
ciones nucleares de la cadena protén-protén y del
ciclo CNO para distintas masas. Se comparan los
casos en los que se incluyeron y los que se omitieron
procesos de difusién

(este hecho se puede apreciar figura 3.3)

Por tdltimo resulta importante analizar si hubo o no una variacién en el tipo espectral
de la enana blanca. Como bien dijimos al principio de esta seccién, una mezcla convectiva
en la superficie de estrella derivaria en la “evolucién espectral™ de la enana blanca si la
conveccién llegara a la transicion H-He. Nuestros calculos mostraron que, en los casos con y
sin difusién, aunque hay transporte convectivo en la superficie de la estrella a luminosidades
bajas, éste no alcanza la transicién H-He. Por ende, la conveccién sélo afecta a zonas donde las
abundancias quimicas son uniformes, y no habra una variaciéon en la abundancia superficial
de H a luminosidades bajas.

3.3. Abundancias de los elementos quimicos en las capas in-
ternas de la enana blanca

En esta seccién veremos céomo varian las abundancias de los distintos elementos en el
tiempo. Como ya hemos descripto en el capitulo 2 las abundancias pueden variar tanto por
reacciones nucleares como por procesos de mezcla o procesos de difusién. En este trabajo se
usaron las tasas de reacciones nucleares descriptas en la seccién 2.6 y los procesos de difusion
ya especificados. En particular, se usé la teoria de longitud de mezcla para enanas blancas.

En la figura 3.10 se muestran las fracciones de masa de los elementos H, *He, ‘He y
12C y N en el interior de una enana blanca de 0.51976M, con procesos de difusién, para
ocho épocas distintas. Ademads, se puede ver la liberaciéon de energia debida a todas las
reacciones nucleares que ocurren en la estrella, que se encuentra graficada con una linea
gruesa color negro. Las fracciones de energia que aportan todas las reacciones de la cadena
protén-protén (Lpp/L.) y del ciclo CNO (Lceno/Lx) se encuentran detalladas para cada
época. La figura 3.10(h) corresponde al momento donde la zona convectiva externa alcanza
su maxima extension y dicha zona se encuentra sombreada.

El comienzo de la secuencia de enfriamiento se muestra en la figura 3.10(a), donde la
enana blanca tiene log(Tug) = 5.06K. En esta etapa, la energética de la estrella es todavia
dominada por el ciclo CNO (ver figura 3.5(a)). La sedimentacién gravitatoria y la difusién
térmica, que actilan en el mismo sentido, comienzan a actuar bastante rapido, llevando el H
hacia la superficie y hundiendo los elementos pesados.

Mientras que la sedimentacién tiende a estratificar los elementos, la difusién quimica
actia en el sentido opuesto, ya que ésta suaviza los perfiles quimicos. El efecto de la difu-
sién quimica puede comenzar a observarse a partir de la figura 3.10(c), donde vemos que el
H es llevado hacia regiones mds calientes y el '2C hacia regiones més frias. E1 H entrante
en regiones calientes y ricas en 12C, permite su posible destruccién mediante las reacciones
LC(p,v)BN(et,v)BC(p,v )N y “N(p,7)0(et,v)’ N(p,a)!2C. Este fenémeno puede
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3.3. Abundancias de los elementos quimicos en las capas internas de la enana blanca

observarse en el pequefio primer pico de reacciones nucleares en la figura 3.10(e). De todas
formas, mirando la fraccion de energia que aportan las reacciones del ciclo CNO a la lumino-
sidad de la estrella (LCL%), vemos que esta quema no contribuird de manera significativa a la
energética global de la estrella. Dado que los tiempos caracteristicos de la difusién son muy
largos, para cuando el H llega por difusién quimica a las regiones internas, la estrella ya se en-
cuentra suficientemente fria. Por ende las reacciones antedichas no jugaran un rol importante
en la energética de la estrella (para més informacién ver Iben y MacDonald 1985).

La méaxima contribucién de las reacciones protén protén a la luminosidad de la estrella
se da para las épocas 3.10(e) y 3.10(f), que corresponden a una log(L,/Lg) ~ —2. A esas
luminosidades, las energia liberada en toda la estrella debido a la cadena protén protén
supera a la energia gravotérmica liberada por el enfriamiento de los iones. Para una mayor
comprension volver a ver figura 3.5(a).

La energia total liberada por reacciones nucleares va disminuyendo con el correr del tiem-
po. En la figura 3.10(a), el pico mas grande, a la izquierda, representa la quema por el ciclo
CNO y el segundo, méas pequeno, es la quema via protén protén. En la 3.10(b) también se
llega a ver un pequeno pico en regiones internas debido a la quema de He. A su vez, en estos
graficos se puede ver que hasta ¢t ~ 107 afios la quema via el ciclo CNO libera mayor energia
que la quema protén proton, pero a partir de alli la situacién se revierte. En lineas generales
podemos decir que, si bien la quema CNO serd importante en las primeras etapas, ésta no
afectara tanto a la energética de la estrella como la quema proton proton. Este hecho puede
notarse en las fracciones de la luminosidad debidas a cada tipo de quema, que se encuentran
detalladas para cada época.

Por tltimo, resulta importante remarcar que en las figuras 3.10(g) y 3.10(h), el H deja de
sumergirse por difusién quimica y empieza a flotar por sedimentacion. Esto se debe a que la
degeneracién electrénica llega hasta la base de la capa de H. Como consecuencia, la presién
debida a los iones deja de ser una contribucién importante a la presion total, y dominara
la presion debida a los electrones degenerados. Para comprender este fenémeno volveremos
a las ecuaciones 2.19 (ecuaciones de las velocidades de difusién), 2.22 y 2.23 (ecuaciones de
flujo de masa y corriente nula en el centro de masa). Si despreciamos la difusién térmica, la
ecuacién 2.19 nos queda:

dr  pdr poy I

Si consideramos un gas de tres componentes: dos especies de ntcleos 1 y 2 y los elecrones,
tendremos dos ecuaciones con cuatro incégnitas (wy, we, we y E). Para resolver el sistema,
agregamos las ecuaciones 2.22 y 2.23. Si ademads, consideramos al gas como un gas ideal
en equilibrio hidrostatico y aproximamos la masa del electréon como m. =~ 0, obtenemos
una ecuacién para las velocidades de difusién en funcién de los gradientes de las presiones
parciales:

Ay n1:| w Aing dpo Agng dp1 (A1Zy — A Z1)ning dpe

Kpp |14 2000, = A1 P2 7afe  OP1
12 |: As o L Aing + Aong dr Aing + Asng dr (Aml + Agng)(Zlnl + ZQTLQ) dr

Cuando los electrones estan altamente degenerados, el tercer término domina esta ecua-
ciéon. Dependiendo del signo de este término el ntcleo 1 subira hacia la superficie de la estrella
o se hundira hacia el centro de la estrella. Si tomamos a la especie 1 como H y a la 2 como
3He o bien *He, vemos que A;Zs — AsZ; < 0, esto resulta en una contribucién negativa
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3.3. Abundancias de los elementos quimicos en las capas internas de la enana blanca
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3. Resultados de las simulaciones

a wyg, y por ende el H deja de ir hacia regiones internas. Es por esto que la degeneracién
electrénica frena la difusién quimica del H hacia regiones internas. Pero en el caso en el que
A7y = AsZq, el tercer término se vuelve despreciable y el equlibrio entre esas dos especies
no dependera del grado de degeneracion de los electrones.

Resulta de suma importancia que el H no pueda seguir difundiéndose hacia regiones muy
calientes ya que este hecho, en cierta medida, impide un posible flash termonuclear en las
regiones internas de la enana blanca. Si el H pudiera seguir cayendo cada vez mas cerca del
centro, en algin momento podria llegar a regiones lo suficientemente calientes y degeneradas
como para disparar una quema inestable de H. Si la enana blanca sufriera una quema en forma
de flash a luminosidades bajas, entonces sus capas externas se expandirfan y su luminosidad
aumentaria, como ocurre en el caso de las enanas blancas de muy baja masa que experimentan
flashes termonucleares a muy bajas luminosidades (Althaus et al. 2013).

Para visualizar mejor los efectos de la difusién, podemos comparar las figuras 3.10 y
3.11. En ambas se graficaron las fracciones de masa de distintos isétopos presentes en enanas
blancas de 0.51976 M, pero en la figura 3.11 no se incluyeron procesos de difusién. Si com-
paramos las fracciones de masa de los elementos, veremos que en la figura 3.11 evolucionan
muy poco comparadas con el caso en el que se incluyen procesos de difusién. Se ve que las
abundancias superficiales se mantienen constantes, ya que no actiia la sedimentaciéon ni la
difusién térmica. En cambio, en el grafico que incluye procesos de difusién, para t = 2 x 108
anos (figura 3.10(e)) podemos observar que la envoltura de la enana blanca evolucioné tanto
debido a la difusiéon que ya es toda de H. Esta envoltura de H es menos densa y mas fria que
una envoltura que fuera una mezcla de H y He, como es en el caso sin difusién. Por ende, la
omision de procesos de difusién implica una envoltura méas densa, y como la tasa de reaccio-
nes nucleares depende de la densidad, esta omision afecta la estructura termomecanica de la
enana blanca a luminosidades intermedias propiciando la quema nuclear, tal como se observa
en la figura 3.4. Es importante notar que la difusién, no solamente afecta las abundancias
quimicas, sino que también influye sobre la estructura de la estrella, afectando parametros
tales como la densidad o el radio.

Pese a que en 3.11 las abundancias no variardn por difusiéon, ain pueden variar debido
a las reacciones nucleares. Tal es el caso de las fracciones de masa de H y *He en la capa
de —5 < In(M, — M,) < —3. Conforme pasa el tiempo, en esa zona, el H va disminuyendo
y el “He aumentando debido a la presencia de reacciones nucleares. La fraccién de masa del
3He también varia en el tiempo debido a la quema de H via protén protén. Ademds, entre
las figuras 3.11(a) y 3.11(b), en la capa —4.5 < In(M, — M,) < —3.5 podemos ver una sutil
disminucién en la abundancia del '2C, que es procesado a *N durante el ciclo CNO.

En las figuras 3.10(h) y 3.11(f) también se encuentra sombreada la zona convectiva ex-
terna. Estas figuras corresponden, respectivamente, al momento de maxima extensién de la
zona convectiva. La zona interna tiene transporte radiativo. Tal como habiamos adelantado
en la secciéon anterior, podemos ver que la zona convectiva nunca alcanza la discontinuidad
H-He. Por ende no habra una variacién en las abundancias superficiales a baja luminosidad
y la enana blanca no “evolucionara en su tipo espectral”.

Si prestamos atencion las fracciones Ly,/L, y Lono/ L, veremos que, al igual que sucedia
en la figura 3.10, la contribucién a la energética global de la estrella debida a la quema de
H via protén proton serd mayor que la debida al ciclo CNO. Este hecho puede ser visto en
la figura 3.12, donde hemos detallado la contribucién de la quema CNO y protén-protén
a la luminosidad de la estrella con M = 0.51976 M. Podemos ver que la quema CNO es
importante a altas luminosidades, pero atn asi no llega a ser una fuente dominante de energia,
caso contrario a la quema protén protén, que llega a contribuir hasta en un 90 %. Es por esto
que, el retardo en los tiempos de enfriamiento se debe mayoritariamente a la quema de H via
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protén-proton, independiente de si se incluyen o no procesos de difusion.

41



3. Resultados de las simulaciones

42

T T T
I €
o H
edad't=0 afios: 3,
;He
He o
L L,,/L.=0.00 : N .
pp ; N
Leno/Le=0.22 :
1 I

edad t=5x10°
- Lp/L=040

Leno/Le=0.15

o

“afios

Ln(M«—m,)

(b)

log &4 €r0/gr/seg

log &4 €r0/gr/seg



3.3. Abundancias de los elementos quimicos en las capas internas de la enana blanca
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Capitulo 4

Conclusiones

Las enanas blancas constituyen el destino final de la gran mayoria de las estrellas, por
ende son objetos muy numerosos que tienen una gran variedad de aplicaciones. Para empezar,
estas estrellas contienen informacién valiosa sobre la historia y evolucién estelar, asi como
también sobre la tasa de formacién estelar de nuestra galaxia. Ademads, en los ultimos anos, la
deteccion de la secuencia completa de enanas blancas en algunos cimulos estelares ha hecho
posible usar la secuencia de enfriamiento de las enanas blancas como indicadores de edad
y de distancia de poblaciones estelares. Por otra parte, las enanas blancas son consideradas
“laboratorios cosmicos” propicios para estudiar el comportamiento de la materia a densidades
y presiones extremas. En ese sentido, han sido usadas para restringir propiedades de ciertas
particulas elementales y hasta para testear teorias alternativas de la gravitacién. Desde el
punto de vista tedrico, estas aplicaciones importantes requieren de una nueva generacién de
modelos evolutivos de enanas blancas tan precisos como sea posible, que contemplen todas
las fuentes y sumideros de energia y un tratamiento completo de las etapas evolutivas previas
que conducen a su formacion.

En ese sentido, en gran parte de los calculos evolutivos existentes en la literatura, las
reacciones nucleares durante la etapa de enana blanca no son tenidas en cuenta. Esta omision
suele justificarse en el hecho de que, convencionalmente, la energia liberada por reacciones
nucleares no aporta una contribucién importante a la luminosidad de la estrella cuando se
la compara con la energia liberada por el enfriamiento de los iones. Recientemente Miller
Bertolami et al. (2013) mostraron que, contrariamente al conocimiento convencional, las
reacciones nucleares si pueden aportar una contribucién importante a la luminosidad de
enanas blancas provenientes de progenitores de baja metalicidad (Z = 0.0001).

En vista de estos resultados consideramos relevante estudiar en esta practica la impor-
tancia de la quema nuclear residual sobre los tiempos de enfriamiento de las enanas blancas.
A fin de estimar el efecto de la quema nuclear residual hay varios factores que deberan ser
tenidos en cuenta. Para empezar, la masa de la estrella, la masa total de H y la estructura
termomecanica de la enana blanca determinaran la importancia de las reacciones nucleares.
Es por eso que, para estimar la importancia de la quema nuclar residual de H, es necesario
que las secuencias de enanas blancas sean consistentes con los calculos de las etapas evolutivas
previas de sus progenitores. Ademads, la importancia de la quema nuclear residual es suma-
mente dependiente de la metalicidad del progenitor, siendo méas importante cuanto menor
sea la metalicidad del progenitor (Renedo et al. 2010). Por tltimo, tal como se muestra en
el trabajo de Iben y MacDonald (1985) los procesos de difusiéon dentro de la enana blanca
juegan un rol preponderante en determinar la importancia de la quema nuclear.

Teniendo en vista estas consideraciones, hemos procedido a estudiar en detalle los resulta-
dos obtenidos por Miller Bertolami et al. (2013). En ese sentido, hemos trabajado en conocer
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el impacto de la quema nuclear residual en los tiempos de enfriamiento de una enana blanca,
centrandonos en el estudio del efecto de los procesos difusiéon sobre dicha quema nuclear.

En esta tesis se analizaron un total de trece secuencias de enfriamiento de enanas blancas,
de las cuales cuatro fueron calculadas en el presente trabajo. Todas ellas fueron calculadas
consistentemente con las etapas evolutivas previas de los progenitores. Para realizar estos
calculos hemos usado el codigo numérico LPCODE, el cual ha sido desarrollado integramente
en la Facultad de Ciencias Astronémicas y Geofisicas de la Universidad Nacional de La Plata.
En particular, el codigo incluye procesos de difusiéon quimica, difusion térmica y sedimenta-
cién gravitatoria. A fin de estimar el efecto de la difusién sobre la quema nuclear residual,
algunas de nuestras secuencias fueron calculadas omitiendo estos procesos de difusién. Ade-
mas, a fin de maximizar los efectos de la quema nuclear, hemos tomado Z = 0.0001 como
metalicidad inicial de los progenitores, caracteristica de algunas poblaciones estelares como
cumulos globulares en el halo de nuestra galaxia.

Nuestros resultados refuerzan las conclusiones obtenidas por Miller Bertolami et al. (2013).
La quema nuclear residual impacta fuertemente sobre los tiempos de enfriamiento de enanas
blancas provenientes de progenitores de muy baja metalicidad. Hemos encontrado un notorio
retraso en los tiempos de enfriamieto respecto a los calculos donde no se tienen en cuenta las
reacciones nucleares, siendo este retraso mas importante para enanas blancas menos masivas.
Para las enanas blancas més masivas (Myq > 0.6) resulta vélida la suposicién convencio-
nalmente aceptada de despreciar las reacciones nucleares, ya que no contribuyen de manera
significativa a la luminosidad de la estrella. Pero para las enanas blancas menos masivas,
la fraccién de la luminosidad debida a las reacciones nucleares llega a superar a la energia
gravotérmica liberada por el enfriamiento de los iones, por ende no puede ser despreciada
para estrellas de baja masa y baja metalicidad.

Ademés, hemos comparado las secuencias de enfriamiento de enanas blancas que incluyen
procesos de difusion con las que los omiten. Nuestros cdlculos muestran que, ain en ausencia
de procesos de difusion, el retraso en los tiempos de enfriamiento sigue siendo importante
para enanas blancas poco masivas. A luminosidades méas bien altas, los calculos que omiten
procesos de difusién muestran un retardo mayor que los calculos que los incluyen. Pero a
luminosidades méas bajas, donde la estrella pasa la mayor parte de su tiempo de enfriamiento,
se da el caso contrario.

Por otra parte hemos estudiado la evolucién de la masa de H a lo largo de la secuencia
de enfriamiento. Una parte no despreciable de la masa de H se quema durante la etapa de
enana blanca. El monto total de H quemado resulta mayor en el caso en el que se omiten los
procesos de difusién, asi como también sucede con la energia total liberada por reacciones de
la cadena protén-protén y del ciclo CNO.

También hemos analizado la posibilidad de que la enana blanca experimente una “evolu-
cién espectral” debido a las reacciones nucleares y los procesos de mezcla. Nuestros célculos
muestran que, a pesar de que para las enanas blancas menos masivas, una fraccién importante
del contenido de H es quemado durante la secuencia de enfriamiento, la convecciéon superficial
no alcanza la transicion H-He. Es por esto que los procesos de mezcla no alcanzan a modificar
la composicién quimica superficial a bajas luminosidades.

Ademés, hemos estudiado en detalle la evolucién quimica interna de las enanas blancas.
Hemos mostrado la variaciéon en las abundancias de los distintos isétopos incluyendo procesos
de difusién y en ausencia de ellos. En el caso en el que se incluyen procesos de difusién, la
envoltura de la enana blanca se vuelve de H puro a una edad ~ 107 — 10%afios. Este hecho
repercute sobre la estructura termo-mecanica de la estrella, implicando una envoltura menos
densa comparada con la que resulta del caso en el que se omiten los procesos de difusién.

Por tltimo, hemos investigado la importancia de la difusién en llevar el H hacia regiones
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internas ricas en '2C, posibilitando su destruccién mediante reacciones CN y NC anterior-
mente descriptas. Nuestros cdlculos arrojan como resultado que, si bien estas reacciones se
dan, la mayor contribucién a la luminosidad de la estrella serd debida a las reacciones de la
cadena proton-proton. La quema de H via reacciones del ciclo CNO es importante a lumi-
nosidades mas altas, cuando la mayor contribucién a la luminosidad de la enana blanca esta
dada por la energia gravotérmica liberada por los iones.

Los resultados de nuestro estudio tienen grandes consecuencias sobre las técnicas que uti-
lizan a las enanas blancas para determinar edades de poblaciones estelares. Las estrellas de
muy baja metalicidad se encuentran en poblaciones estelares del halo galdctico o en ciimulos
globulares muy viejos. En particular, si se pretende inferir las edades de dichas poblaciones
estelares a través de la técnica de ajuste de la funcién de luminosidad, al construir la fun-
cién de luminosidad tedrica se deberan tener en cuenta los efectos de la quema nuclar residual.

4.1. Trabajo a futuro

En esta tesis hemos mostrado que la quema nuclear es muy importante en la evolucién
de enanas blancas provenientes de progenitores de muy baja metalicidad. Esto difiere de lo
que sucede en el caso de enanas blancas provenientes de progenitores con metalicidad solar.
Entonces, seria interesante explorar la posibilidad de que en estas estrellas se desarrollen
inestabilidades pulsacionales en modos g (gravedad), mediante el mecanismo de excitacién de
modos de pulsacion denominado "mecanismo Epsilon". Este mecanismo es siempre desestabi-
lizante y es debido, en gran medida, a la sensibilidad de las tasas de las reacciones nucleares
con la temperatura. En el contexto de las enanas blancas, existen varias regiones de inesta-
bilidad pulsacional en el diagrama HR. Sin embargo, todas las familias de enanas blancas
pulsantes conocidas exhiben pulsaciones con periodos entre 100 y 1200 segundos, excitadas
por fenémenos asociados con la opacidad en las regiones superficiales ("mecanismo Kappa'),
y no con la combustiéon nuclear. Planeamos entonces, como un trabajo futuro, realizar célu-
los de estabilidad pulsacional sobre modelos de enanas blancas provenientes de progenitores
con muy baja metalicidad, y asi testear la posibilidad de que se exciten pulsaciones a través
del mencionado mecanismo. Esto permitiria, eventualmente, predecir tedricamente nuevas
familias de enanas blancas pulsantes.

A su vez, como trabajo a futuro esperamos poder explorar la importancia de la quema
nuclear residual en enanas blancas provenientes de progenitores con metalicidades més altas.
Se intentaré ver si, atin en estrellas con Z = 5x 1074 é con Z = 1073, las reacciones nucleares
siguen impicando un retraso significativo en los tiempos de enfriamiento en la etapa de enana
blanca. Tambien pretendemos estudiar las posibles aplicaciones de estas secuencias enfria-
miento, calculadas incluyendo la quema nuclear residual, al estudio de poblaciones estelares
de baja metalicidad a partir de sus enanas blancas. En particular, una posible aplicacién
seria la construcciéon de una funcién de luminosidad tedrica a partir de estos modelos, para
asi contrastar con las funciones de luminosidad observadas en poblaciones estelares de muy
baja metalicidad.
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