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Capitulo 1

Introduccion

1.1. Contexto general de la Tesis

Las estrellas son los bloques fundamentales que conforman las galaxias y, por extension, el
Universo. La comprensiéon de la estructura estelar es sumamente importante cuando se quiere
estudiar las distintas ramas de la astrofisica, ya que estas se basan en modelos estelares
detallados.

Muchas de las técnicas desarrolladas en los tltimos tiempos hacen uso de modelos de
evolucién estelar y son empleadas para estimar distancias, edades, historias de formacién
estelar y evolucién quimica de las galaxias; obtener este tipo de informaciéon es un paso
necesario para enfrentar problemas cosmolégicos fundamentales como el estado dinamico y
estructura del universo, formacion de la Galaxia y mecanismos de evolucién. Debido a esto, la
descripcién del interior estelar en forma realista es de crucial importancia para poder analizar
eficientemente los datos provistos por telescopios y misiones espaciales.

Cabe destacar también que la mayoria de los elementos quimicos que conocemos han
sido creados en el interior de las estrellas. Asi, el entendimiento de la evolucién quimica del
universo se basa en nuestra habilidad de describir los detalles de la estructura interna de las
mismas.

Las estrellas también pueden ser utilizadas como laboratorios de fisica de particulas (Raf-
felt, 1996). Debido a las temperaturas y presiones extremas que son alcanzadas en algunas
de sus etapas evolutivas, las estrellas son un marco adecuado para la descripcién de procesos
que no se pueden replicar en los laboratorios terrestres. Finalmente, una detallada descripcién
de la estructura estelar es de primordial importancia para entender el evento de supernova
(Althaus et al., 2010a).

Los trabajos de Chandrasekhar, Fowler, Bethe, Iben y muchos maés, crearon la base de la
teoria moderna de estructura estelar. El advenimiento de las computadoras y técnicas numéri-
cas avanzadas ayudaron a desarrollar una teoria consistente, coherente y muy detallada que
hizo posible la comparacién entre modelos tedricos con una enorme cantidad de informacién
adquirida observacionalmente.

1.2. Diagrama Hertzsprung Russell

Repasemos un poco el conocido Diagrama Hertzsprung Russell (HR). Las propiedades
de las estrellas que son mds directas de inferir son su luminosidad (potencia emitida) y
temperatura superficial. En particular nos interesan la potencia emitida en todo el espectro
de longitudes de onda, llamada luminosidad bolométrica L, y la temperatura efectiva Teg, que
es la temperatura de un cuerpo negro que emite con la misma luminosidad.
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FEl diagrama HR nos muestra el resultado de observaciones sobre la relacion existente
entre la luminosidad y la temperatura efectiva de la estrella. Este diagrama es valioso porque
muestra que las estrellas no tienen temperaturas superficiales y luminosidades al azar; ambos
factores estan correlacionados. La figura 1.1 muestra un diagrama HR tipico. Cada punto
representa una estrella cuya luminosidad y temperatura han sido determinadas.

Se puede esquematizar la distribucién de estrellas de la siguiente manera:

» Secuencia principal (MS): La mayor parte de las estrellas se distribuye a lo largo
de esta secuencia que se extiende diagonalmente en el diagrama HR, desde las estrellas
calientes brillantes azuladas, en la esquina superior izquierda del diagrama, hasta las
tenues y frias ubicadas en la esquina inferior derecha. E1 91 % de las estrellas que rodean
el sistema solar caen en esta categoria. Las observaciones muestran que el nimero de
estrellas en la secuencia principal decae con el incremento de la temperatura superficial.

» Rama de las gigantes rojas (RG): Ubicadas a la derecha de la secuencia principal,
se caracterizan por tener gran tamano y brillo, y bajas temperaturas superficiales.

» Rama horizontal (HB): Desde la rama de las gigantes rojas se extiende hacia la
izquierda otro grupo de estrellas brillantes y escasas: la rama horizontal. Muchas de las
mismas son estrellas variables intrinsecas.

» Enanas Blancas (WD): Finalmente, en la parte inferior del diagrama hay un grupo
de estrellas de baja luminosidad pero de altas temperaturas, y pequenas comparadas
con el Sol. Son remanentes de estrellas de masa baja e intermedia.

Este diagrama serd muy importante cuando analizemos los tracks evolutivos.

1.3. Motivacion y objetivos

Una de las predicciones mas importantes de la teoria de evolucién estelar esta relacionada a
la evolucion y estructura quimica de las estrellas. Aun asi, en la actualidad, existen cuestiones
fisicas que no estdn completamente resueltas (tales como procesos de mezcla, reacciones
nucleares, etc) que impiden tener una teoria totalmente precisa.

Determinar la estructura quimica de las estrellas es sumamente importante para conocer
la evolucién quimica de la galaxia, entre otras cosas. Durante su evolucion, las estrellas pro-
genitoras de enanas blancas pasan por etapas de pérdida de masa expulsando capas externas
ricas en carbono, nitréogeno y oxigeno, enriqueciendo asi el material interestelar. Estrellas
mas masivas finalizaran su evolucién explotando como supernovas, aportando de esta manera
nuevos elementos quimicos al entorno.

Particularmente, estrellas de masas baja! e intermedia? finalizaran su evolucién como
enanas blancas. El perfil quimico interno de este tipo de estrellas es el producto de diversos
procesos fisicos que ocurren durante distintas etapas de su evoluciéon. A lo largo de la etapa
de gigante roja, las estrellas progenitoras transforman una parte de su niicleo de helio (que
es el residuo de la etapa previa de quema de hidrégeno) en carbono y oxigeno, ademés de
una pequena cantidad de neén. Durante esta etapa de quema central, el perfil quimico de

1Se definen como estrellas de baja masa a aquellas que desarrollan un nicleo de helio degenerado inmedia-
tamente después de la fase de secuencia principal, lo que impone un limite superior en la masa de las estrellas
de 2-2.3Mg, y uno inferior de 0.8-1.0M en la secuencia principal (Iben and Renzini, 1983).

2Se definen como estrellas de masa intermedia a aquellas que encienden el helio en condiciones no dege-
neradas, pero desarrollan un nticleo de carbono-oxigeno (C-O) degenerado luego de la quema del helio en el
centro, esto nos dd un limite superior para la masa de la estrella de 8-9M (Iben and Renzini, 1983).
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lo que serd en un futuro una enana blanca, es creado. La creacién de un nicleo convectivo,
fomentado por las reacciones nucleares, determinara la estructura quimica del nicleo.

En la primera etapa de quema de helio (temperaturas del nticleo estelar T > 103K) la
reaccion triple-a es el proceso dominante, mientras que luego de haberse generado una abun-
dancia significativa de carbono, la reaccién 2C(a,v)!%O pasa a controlar esta etapa. Una
de las mayores incertezas en la estructura quimica interna de las estrellas evolucionadas es-
t4 vinculada a la falta de conocimiento en el tratamiento de la reaccién 2C(a,v)!%0. Esta
reaccién es probablemente la méas importante en la astrofisica nuclear y afecta fuertemente
la produccién de todos los elementos quimicos mas pesados que el oxigeno como asi también
la evolucion estelar desde la quema de helio hasta las ultimas etapas. En particular, a tem-
peraturas estelares, la eficiencia de esta reaccion relativa a la de captura triple-a determina
cuanto carbono es convertido a oxigeno y, por lo tanto, la abundancia de carbono-oxigeno en
las gigantes rojas. Los procesos de quema en etapas evolutivas siguientes a la quema de helio
son sensibles a la tasa de esta reaccién, por lo que la evolucion final de estrellas masivas esta
directamente relacionada con nuestro conocimiento de la misma. Ademaés de este aspecto, la
fraccién de oxigeno esperada al final de la quema de helio depende de las condiciones especifi-
cas de los modelos estelares tales como la conveccion y episodios de mezcla adicionales, como
por ejemplo overshooting (OV) y semiconveccion.

La gran cantidad de informacién obtenida observacionalmente ha hecho posible usar las
secuencias de enfriamiento de las enanas blancas como indicadores de edad y distancias
para una amplia variedad de poblaciones estelares, incluyendo el disco (Garcia-Berro et al.,
1988a,b; Winget and van Horn, 1987), y ctimulos globulares y abiertos (Garcia-Berro et al.,
2010; Jeffery et al., 2010; Richer et al., 1997; von Hippel and Gilmore, 2000).

Las enanas blancas también juegan un rol importante en algunos tipos de binarias interac-
tuantes, ya que son candidatas a ser progenitores de supernovas tipo la. Se piensa que estas
son el resultado de la explosién de una enana blanca que excede el limite de Chandrasekhar
debido a la acrecién de masa proveniente de su compafera.

La rama de la astronomia conocida como Astrosismologia aprovecha las propiedades pul-
sacionales de estas estrellas para explorar las regiones internas que, de otra manera, per-
manecerian inaccesibles a la observacién directa. Gracias a esta técnica, se han podido abor-
dar problemas tales como el de la composicién quimica nuclear de estrellas de baja masa, la
teorfa de cristalizacion a altas densidades (Althaus et al., 2010a), la restriccién de los valo-
res de las tasas de reaccién como por ejemplo la del 12C(a, v)!00 (Metcalfe et al., 2002), e
inclusive determinar propiedades de particulas elementales (Corsico et al., 2012).

La presente tesis estd orientada a determinar la incerteza en los perfiles quimicos de
C/0O esperado en las estrellas enanas blancas como consecuencia de las actuales incertezas en
la reaccién 2C(a,v)'%0 y en los procesos extra mezcla durante la quema central de helio.
Especificamente se investigaron las incertezas en los perfiles quimicos de C/O para un amplio
rango de masas estelares desde la etapa de secuencia principal, pasando por la etapa de gigante
roja y quema central de helio, hasta llegar a los llamados pulsos térmicos. Se analizaron las
secuencias evolutivas para estrellas de 2.5, 4 y 6 M, con metalicidad tipo solar (Xy = 0.725,
Z=0.01). Decidimos no calcular la evolucién completa de estrellas de M ~ 1Mg, debido a
que, para calcular la evoluciéon total hay que calcular el flash central de helio. Si bien el
LPCODE puede hacerlo, el tiempo de computo es mucho mayor. Para analizar las incertezas
se consideré una nueva tasa mas actualizada para la reaccién 2C(*He,v)'%0 (Kunz et al.,
2002). Las secuencias obtenidas con esta tasa fueron comparadas con las obtenidas utilizando
la provista por Angulo et al. (1999). Ademéds, como ya se comentd, el perfil final de oxigeno
es afectado por la ocurrencia de procesos extra mezcla como el OV y los llamados breathing
pulses (BP).
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1.3. Motivacion y objetivos

En las secuencias evolutivas se incluyé el fenémeno de OV tanto en las etapas de quema
central de hidrégeno, como en la quema central de helio, excepto en los casos que se indique
lo contrario. Hacia el final de la quema de helio, cuando la abundancia central del helio se ha
reducido a un 10 %, ocurren los BP. Los tracks evolutivos precursores tuvieron en cuenta este
fenémeno que, se cree, puede estar relacionado con la aproximacion de mezcla instantanea
cuando la conveccién toma lugar (Salaris and Cassisi, 2005). La evidencia observacional su-
geriria que la ocurrencia de este fenémeno es muy baja, por lo que ademas se consideraron
secuencias sin este fenomeno. Esto serd analizado mas profundamente en el Capitulo 3.

El célculo de cada secuencia se realizé con el codigo de evolucién estelar LPCODE, el cual
posee una descripcién fisica actualizada y apropiada. Recientemente se le ha incorporado
una nueva ecuaciéon de estado (OPAL) y un set de opacidades moleculares para distintas
abundancias de C/O y metalicidad.






Capitulo 2

Ecuaciones de evoluciéon y
descripcion del LPCODE

En este capitulo introduciremos las ecuaciones de evolucién estelar de manera resumida,
asi como también la base del tratamiento numérico empleado por el cédigo de evolucién
LPCODE. Ademas describiremos la fisica incluida en el codigo.

Se considerara a la estrella como un objeto esférico, teniendo en cuenta que esta apro-
ximacién ha sido de gran utilidad y ha brindado resultados exitosos en estudios tedricos y
simulaciones numeéricas.

2.1. Ecuaciones de evolucion estelar

Para poder describir el interior estelar necesitaremos ecuaciones matemaéticas que ex-
pliquen el comportamiento del gas. Las expresiones analiticas que son usadas en la teoria de
evolucién estelar se basan en algunas suposiciones:

= Las estrellas son sistemas con simetria esférica. Los efectos de rotacién y campos mag-
néticos son despreciables.

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

= La materia en cada capa esta cerca del equilibrio termodinamico local. La radiacién
puede ser descripta por la funcién de Planck en cada punto de la estrella. Cada capa
estelar puede tomarse como un cuerpo negro.

= Los mecanismos de transporte de elementos quimicos dentro de la estrella son la con-
veccién y procesos extramezcla como el OV.

Las ecuaciones que determinan la estructura y evolucién estelar, escritas en formulacion
lagrangiana (usando m como variable independiente) resultan (Kippenhahn and Weigert,
1990):

or 1

om  Anrp (2.1)
oP Gm

om - dmd 22
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ol oT  §0P

%:Enuc_ey_cpa"‘; ot (23)
orT GmT
om = amrip’ (24)

donde las cantidades involucradas son: variable masa (m), tiempo (), distancia desde el centro
de la estrella (r = r(m,t)), presién (P = P(m,t)), luminosidad (I = I(m,t)), temperatura
(T =T (m,t)), densidad de masa (p), energia nuclear liberada por unidad de masa y de tiempo
(énuc), energia liberada por neutrinos por unidad de masa y de tiempo (€, ), calor especifico

a presién constante por unidad de masa (cp), gradiente adimensional de temperatura (V =

(g%ﬁg)) y el coeficiente de expansién térmica (6 = (gllgéi)P). Ademés G es la constante

de gravitacion universal, ¢ la velocidad de la luz en el vacio, a la constante de densidad de
radiacion.

Las ecuaciones numeradas anteriormente expresan leyes fisicas conocidas: la primera cor-
responde a la definicién de la masa, la segunda a la ecuacién de FEuler en simetria esférica y,
la tercera, la conservacion de la energia. La cuarta ecuacién determina el valor de V, por lo
que fijara el transporte de energia dentro del interior estelar.

La cantidad V en la ecuacion de transporte de energia (2.4) es una cantidad fundamental,
que determina la estratificacién de la temperatura en el interior estelar. Cuando el transporte
es por radiacién o conduccién, V toma la forma:

3 KklP
16macG mT*
donde k es la opacidad radiativa y/o conductiva. En el caso en que el transporte de energia

ocurre por conveccion, la expresién funcional de V debe obtenerse a partir de la teoria de
convecciéon utilizada.

Viad = (2.5)

2.1.1. Evoluciéon quimica

El cambio de composicién quimica dentro de la estrella es uno de los puntos més impor-
tantes de analisis al que estd orientada esta tesis.

Podemos pensar que la evolucién quimica en las capas de la estrellas tiene dos con-
tribuciones importantes: una debido a las reacciones nucleares (causantes de convertir unos
elementos quimicos en otros dentro de la misma capa) y la segunda causada por los pro-
cesos de mezcla (conveccion, semiconveccion, difusién microscépica, etc)!, los cuales son los
encargados de producir un acoplamiento entre los cambios quimicos de las diferentes capas.

Tomando n; como el nimero de particulas por unidad de volumen de la especie i, tenemos

que:
On; _ (0On; on;
m‘(ﬁ)m+<&)mm (2.6)

teniendo en cuenta que el subindice 7 se refiere a la especie quimica, i = 1,...., I, donde [
es el nimero de especies quimicas distintas consideradas. Por cada capa hay I ecuaciones
diferenciales acopladas, las cuales a su vez estan acopladas con las ecuaciénes de las capas
vecinas por el término de mezcla.

Consideremos el primer término de la ecuacién anterior. Dada una especie nuclear, esta
puede ser creada y destruida por medio de varias reacciones nucleares con otras especies.

'En capitulos posteriores profundizaremos sobre algunos de estos procesos.



2.2. Fisica incluida en el c6digo de evolucién

Si denotamos a (ov)j; como la tasa de reacciones nucleares por par de particulas entre las
especies ¢ y j, tenemos:

on;
< 37; ) - - Z<Jv>ijninj + Z<O’U>kmnknm (2'7)
nuc J k,m

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

El segundo término de la ecuacién (2.6) representa una variedad muy amplia de procesos
de mezcla que pueden modificar la composicién quimica en la capa analizada. Sin embargo,
los fenémenos de mezcla pueden modelarse como procesos de difusién de la composicién
quimica. De la simetria esférica adoptada desde un principio, resulta:

= —— Dinescla: — 2.
< ot >mezclaj r2 or (T eaclay or ) ( 8)

donde Dinesela; T€Presenta el coeficiente de difusién que describe el proceso de mezcla j. Debido
a la linealidad de estas ecuaciones respecto a Diegcla;, Si 0Opera mas de un proceso de mezcla
simultdneamente podemos escribir Diescla; = Y-y Dmescla; -

Este tratamiento nos da una visién més realista que la suposicion de mezcla instantanea
debido a que en algunas fases de la evolucién, la escala de tiempo de las reacciones nucleares
se vuelve comparable a la escala de tiempo de la mezcla convectiva, por lo que suponer una
mezcla instantanea resulta completamente inadecuado para enfrentar el problema.

En general las ecuaciones para el cambio de abundancias estan desacopladas del conjunto
de ecuaciones que representan los cambios térmicos y mecanicos. Esta suposicién es valida
solo en el caso en que la escala de tiempo nuclear sea mucho mayor que los otras escalas de
tiempos relevantes. Esto permite tratar el problema resolviendo el conjunto de ecuaciones
(2.1) - (2.4), para un tp dado y para una composicién quimica dada.

Finalmente se deben especificar las funciones que describen las propiedades del material
estelar

p=p(T,P X;) Vad = Vaa (T, P, Xj)
d=0(T, P, X;) cp =¢p (T, P, Xj)

€nue = €nuc (T, P, Xj) ev =€, (T, P, X;)
k =k (T, P, X;) (ov)ij = (o) (T, p)

que se calculan a través de una ecuacion de estado para la materia estelar.

2.2. Fisica incluida en el c6digo de evolucion

El cédigo de evolucién estelar que se utilizé para calcular las simulaciones numéricas de
esta tesis es el LPCODE. Desarrollado integramente en la Facultad de Ciencias Astronémicas
y Geofisicas, el LPCODE ha sido empleado para calcular modelos detallados de enanas blan-
cas (Althaus et al., 2010b; Renedo et al., 2010). LPCODE también se usé para la formacion
de estrellas subenanas (Miller Bertolami et al., 2008), procesos de mezcla en estrellas gigantes
rojas (Wachlin et al., 2011) y pre-enanas blancas PG1159 (Althaus et al., 2003). Asimismo el
codigo se ha usado para analizar aspectos de la evolucion de estrellas de baja masa, tales como
la formacién y evolucién de estrellas deficientes en hidrégeno PG1159 (Althaus et al., 2005;
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2. Ecuaciones de evolucién y descripcion del LPCODE

Miller Bertolami and Althaus, 2006). También ha sido utilizado para estudiar la formacién
de enanas blancas DQ calientes (Althaus et al., 2009) entre otros trabajos.

El LPCODE emplea opacidades radiativas OPAL (incluyendo el caso de composiciones
ricas en carbono y oxigeno), para un amplio rango de metalicidades (Iglesias and Rogers,
1996). Para los regimenes de baja temperatura se utilizan las opacidades dadas por Alexander
and Ferguson (1994). La ecuacién de estado para los regimenes de baja densidad incluye
los fenémenos de ionizaciéon parcial para composiciones de hidrégeno y helio, presién de
radiacién y contribuciones idnicas. Para los regimenes de alta densidad también se tiene en
cuenta degeneracion electrénica parcial e interacciones Coulombianas. Las tasas de emisién
de neutrinos han sido extraidas de los trabajos de Itoh y colaboradores, ver por ejemplo Itoh
et al. (1989) e Itoh et al. (1992).

Se considera una red de reacciones nucleares que contempla 34 tasas de reacciones ter-
monucleares y 16 isétopos (1H,2H,>He,*He,"Li,”Be,'2C,'3C, N, 15N,160,170,80,19F ,2°Ne,??Ne)
para describir la quema de hidrogeno y helio, y el encendido de C:

Para el hidrogeno:

p+p—=2H+et +v
p+p+e = H+v
H+p -2 He+~

SHe +2 He — oo + 2p
3He +a —" Be + 1~
SHe +p —* He + v
Be+e = Lit+v
Li+p — 2o
Be +p — 2o
BCepp =B Ctet +v
BC+p =" N++q
14N—|—p—>15N+e+—i—y
BN+p-2Cta
BN+p-=10++4
YOo4+p="0O+et +u
"O+p—=B0+et +v
"O+p—="N+a
BOoO+p PN+«

B0 4p9F 44
Bpip—-%0+a
YF 4+ p -2 Ne+ 1.

Para la quema de helio las reacciones tomadas en cuenta son:
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2.3. Breve descripcién numeérica

3a »12 C+ 7y
Rotra—-%0+44
Bot+ra—-%0+n
UN+ta—=®0+et +v
BN+a—-PF+4y
60 + o =2 Ne 4+ v
"0+ a = Ne+n
B0 +a -2 Ne+n~y
WONe 4+ a =2 Mg + v
2Ne + a =2 Mg +n
2Ne 4+ o =25 Mg + 7.

Mientras que para la quema de C tomamos:

204120 520 Ne + o
120 +12 C _>24 Mg+’Y

Las tasas de reaccién son tomadas de trabajos de Caughlan and Fowler (1988), excep-
to por las reacciones ®N(p,7)160,N(p, a)'2C, BO(p, a)"N, BO(p,7)¥F, 2C(a,)¢0,
160(ar, ) Ne, 3C(a,n)'0, 80(a, 7)?2Ne, 22Ne(a, n)?Mg y 22Ne(a, v)?°Mg, que son tomadas
del trabajo de Angulo et al. (1999). En esta tesis se considerara ademds, para la reaccién
12C(a, )10, 1a tasa provista por Kunz et al. (2002) como se mencioné anteriormente.

Los detalles sobre cémo se implementa el OV y la evolucién de la composicién quimica
seran analizados en el capitulo siguiente, por lo que no ahondaremos aqui en dichos temas.

2.3. Breve descripciéon numérica

A grandes rasgos este c6digo se basa en el método descripto por Kippenhahn, que esta fun-
damentado en un esquema de tipo Henyey implicito para la integracién de las ecuaciones del
interior, lo que permite tener una mayor estabilidad numérica. En el LPCODE se implementa
un cambio de variables, a saber:

& = In(l—m/M,) (2.9)
0 = InT/T, T, = 10°K (2.10)
p = InP/P, P, =10 din/cm? (2.11)
x = lInr/r, ro = 101 em (2.12)
A = /AL, Lo = 10% erg/s. (2.13)

Ahora la variable independiente utilizada por el cédigo pasa a ser £, mientras que las
variables que dependen de £ pasan a ser los logaritmos de las cantidades fisicas importantes.
En el caso de la luminosidad, el tamano de A se controla mediante la cantidad A, la cual se
reajusta automaticamente para mantener A por debajo de 10. El manejo especial que lleva la
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2. Ecuaciones de evolucién y descripcion del LPCODE

luminosidad se debe a que ésta puede ser negativa, pues el gradiente de temperatura puede
serlo también y, por lo tanto, aparecer un flujo neto de energia hacia el interior de la estrella.
Este panorama usualmente ocurre en los interiores estelares ya sea debido a enfriamiento
por neutrinos o cuando combustiones violentas suceden en algunas de las capas de la estrella
(por ejemplo en el final de la AGB). Las soluciones a las ecuaciones (2.1), (2.2), (2.3) y (2.4)
permiten determinar los valores de r, P, L, y T en cualquier instante y para cualquier punto.

Estas ecuaciones no tienen solucién analitica, por lo que es imprescindible recurrir a
métodos numericos para poder resolverlas. Para algunas etapas evolutivas la eleccién del
esquema de discretizacién y linearizacion de las ecuacidénes es de vital importancia para ase-
gurar estabilidad. El esquema de Henyey centrado de segundo orden, utilizado generalmente
en evolucién estelar, puede no ser estable durante fases rapidas de la evoluciéon (Sugimoto,
1970). La utilizacién de un método descentrado provee una mejora en la estabilidad durante
las fases rapidas (como los pulsos térmicos), respecto del método centrado. Esta mejora se
hace a expensas de la precision que, en principio, puede compensarse con un grillado espacial
mas fino. Ademas, este método permite elegir el esquema que mejor se adapte a cada regién
de la estrella. El lector que quiera una descripciéon mas detallada de cémo se aplica el método,
puede dirigirse a la tesis doctoral de Miller Bertolami (2009).

Queremos mencionar que en el LPCODE los cambios quimicos no se tratan de una manera
consistente con los cambios en la estructura estelar, las ecuaciones no son resueltas de manera
simultanea. De todas formas esto no es necesario debido a que, si se utiliza un paso pequeiio,
no habria grandes transformaciones en las variables estructurales entre dos pasos consecutivos.
Esto se implementa en el cédigo pidiendo que los cambios en T, P, r, L, de un modelo a otro
permanezcan por debajo de valores prefijados.
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Capitulo 3

Procesos de Mezcla

Antes de comenzar con los procesos de mezcla en la etapa que nos importa, la quema de
He, veamos un brevisimo repaso del fenémeno de conveccién.

Para que el transporte de energia sea radiativo se necesita un cierto gradiente de tempe-
ratura

ar _ 3 Kkl 3.1)
dm  64n2acr 4T3’ (3.

Cuanto mayor es el flujo de energia que debe ser transportado, se necesita un gradiente
mayor. Sin embargo, existe un limite superior al valor del gradiente de temperatura dentro
de la estrella. Si este valor limite es excedido se establece una inestabilidad convectiva.

La conveccién es un mecanismo de transporte de energia y elementos quimicos en el inte-
rior estelar entre las capas calientes y frias, en una regién inestable que involucra movimientos
a gran escala de materia (“burbujas”, “elementos convectivos”) donde los elementos maés
calientes que su entorno se mueven “hacia arriba” y los mas frios “hacia abajo”. Este fenémeno
estd basado en las fuerzas de flotacién.

Para poder incluir el transporte convectivo en los calculos de los modelos estelares, se
necesita encontrar un criterio para que ocurra el comienzo de la convecciéon y expresiones
para el gradiente de la temperatura en la zona convectiva. Es importante tener en cuenta que
el tratamiento de la conveccién en los interiores estelares es extremadamente complicado y
necesita de la introduccién de varias aproximaciones.

El modelo adoptado en los estudios de evolucién estelar es muy simple: el flujo de gas
estd compuesto por elementos con cierto tamano caracteristico, el mismo en todas direcciones,
que se mueven por un cierto camino libre antes de disolverse. Consideramos que todos los
elementos de gas tienen las mismas propiedades fisicas a una distancia r del centro de la
estrella. Las burbujas de gas se mueven hacia arriba un camino libre medio hasta que son
disueltas, liberando el exceso de calor en el gas circundante y son reemplazadas por los
elementos que se mueven hacia abajo, que se templan con la materia que los rodea.

El camino libre medio y el tamafo caracteristico de los elementos convectivos se toman
iguales (denotados como A, llamado longitud de mezcla), e igual a un multiplo del factor de
escala de la presiéon Hy, local definido como:

1 1dP  dlnP

Hy, - Pdr dr

En general A = oy, Hp, siendo ay, una constante que se calibra empiricamente. Usando

la ecuacién de equilibrio hidrostatico y tomando g = Gm,/r? como la aceleracién de la

gravedad, nos queda H, = P/(gp). Luego de una distancia A, del orden de H}, parte del

material se detiene e invierte su movimiento. Este modelo para la conveccién es llamado
Teoria de Longitud de Mezcla o MLT (Mixzing Length Theory).

(3.2)
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3. Procesos de Mezcla

Usando este modelo simple podemos ahora determinar un criterio local para el comienzo
de la conveccién. Con “local” nos referimos a que puede ser aplicado capa a capa para chequear
su estabilidad e involucra solo cantidades fisicas y quimicas evaluadas en la capa misma.

No desarrollaremos aqui el tratamiento, sélo daremos los resultados. El lector interesado
puede dirigirse al libro de Salaris and Cassisi (2005). En una regién de composicién quimica
uniforme, el criterio para el inicio de la conveccién estda dado por:

Vrad > vaud- (33)

Como ya se menciond, estos criterios para el inicio de la conveccion son locales. Los bordes
de las regiones convectivas estdan fijados por la capa donde V,,q se hace menor que V4.

Un efecto que normalmente sucede es que las burbujas que provienen del interior de la
region convectiva, al llegar al limite del nicleo convectivo, todavia son capaces de cruzar el
borde convencional de Schwarzschild (lo que se llama overshoot (OV)) debido a que estas
pueden tener velocidades no nulas al llegar alli y sélo después de haber cruzado el limite son
frenadas hasta que su movimiento se detiene.

Estimaciones aproximadas basadas en la MLT dan una distancia de OV Aoy (expresada
en términos del factor de escala de la presiéon Hp, en el borde convectivo de Schwarzschild) o
bien despreciable (por ejemplo Aoy < 0.01H,,), o mucho més extendido (Aoy ~ 0.5Hy).

3.1. Procesos de Mezcla durante la quema de He

3.1.1. Mezcla en estrellas de masa baja e intermedia

Durante la fase de quema central de He, dentro del nicleo convectivo ocurren procesos
fisicos muy importantes que determinan el tiempo que pasa la estrella en la etapa de quema
de He, su camino en el diagrama HR y el tiempo de vida en las etapas evolutivas siguientes.

En esta etapa de quema el He es convertido en C primero y luego en O. El incremento
en las abundancias de C y O en el nticleo convectivo aumenta la opacidad libre-libre (siendo
kg < X;Z?2, donde X; y Z; representan las abundancias y la carga atémica del elemento i),
por lo que el gradiente radiativo,

3 kIl P
16macG mT4

tendrd un salto en el borde del niicleo convectivo ya que el aumento de la opacidad niicleo
incrementa el valor de este gradiente.

Debido a la presencia de la discontinuidad quimica y la creciente opacidad dentro del
nicleo convectivo la mezcla de una capa radiativa (que rodea al niicleo) causada por una
minima extensiéon del mismo, provoca un incremento local de la opacidad y, a su vez, un
contorno convectivo inestable. Como resultado se espera que ocurra un mecanismo auténomo
para la extension del ntcleo convectivo: cualquier capa radiativa que sea mezclada como
consecuencia de esta situacion inestable, se volvera parte del niicleo convectivo. Debido a este
proceso, en el borde del niicleo ampliado, el gradiente radiativo se iguala al adiabatico (ver
figura 3.1).

Este fenémeno es llamado usualmente overshooting inducido®.

El proceso de crecimiento del niicleo estd completamente controlado por el requerimiento
que se anule la diferencia entre los gradientes radiativos y adiabaticos. El término inducido se
refiere al hecho de que el fenémeno es inducido por la conversiéon de He en C y O. Cuando la

Vrad — (3.4)

'En algunos trabajos este fenémeno es llamado semiconveccién, que no debe confundirse con la semicon-
veccién que ocurre en estrellas de alta masa.
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3.1. Procesos de Mezcla durante la quema de He

rad

He+C+0 ’Q.

M

r

(b)

Figura 3.1. Comportamiento del gradiente de
temperatura cerca del borde del niicleo convecti-
vo durante la fase de quema de helio: a) con una
discontinuidad quimica en crecimiento; b) cuando
se permite overshooting (Salaris and Cassisi, 2005).

abundancia central del He cae por debajo de ~ 0.6 por fraccién de masa, el gradiente radiativo
deja de decrecer mondtonamente (moviéndonos hacia afuera) y se forma un minimo dentro
de la frontera del nicleo convectivo. Esto provoca la formacién de una regién (fuera de donde
se localiza el minimo) en la cual la materia estd sélo parcialmente mezclada: la condicién que
controla el grado de mezcla en esta regién es que el gradiente radiativo iguala al adiabatico
(esta igualdad es controlada por la opacidad, la cual depende de las abundancias locales de
C y O en esas capas). Esta es la region llamada semiconvectiva (Imbriani et al., 2001).

La regién semiconvectiva para estrellas de masa intermedia es una fraccion muy pequena
del nucleo convectivo. La ubicaciéon del minimo del gradiente radiativo cambia su posicién
(en coordenada de masa), debido a la evolucién de las abundancias quimicas causadas por la
quema nuclear.

La existencia real de este fendémeno en estrellas de baja masa estd principalmente apoyada
por los conteos estelares en los cimulos globulares galacticos: en particular el cociente entre
estrellas que queman He y aquellas que ascienden por la rama de las gigantes, puede ser
explicado sdlo si el tiempo de escala de la quema de He es el obtenido por la inclusién de
estos dos fenomenos (Castellani et al., 1985). En estrellas mas masivas, como la temperatura
es mayor, la opacidad proviene del scattering eletronico que no depende del Z; por lo que no
hay una discontinuidad en el gradiente.
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3. Procesos de Mezcla
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Figura 3.2. Regién de semi-conveccién Sweigart
(1990).

3.1.2. Breathing Pulse

Cuando la abundancia de helio en el nicleo llega a aproximadamente Y ~ 0.10, la captura
de particulas a por ntcleos de '?C supera la produccién de ?>C por la reaccién 3«, por lo
que la quema de helio se convierte basicamente en producciéon de oxigeno por la reaccién
2C + « cuya opacidad es mayor que la del 2C. Esto causa un incremento en el tamafio de
la region semiconvectiva y, a su vez, helio fresco es transferido al interior del nucleo. Este
enriquecimiento de la abundancia de helio en el nicleo aumenta la tasa de produccién de
energia por quema de helio, por lo que aumenta la luminosidad, llevando a un incremento
en el gradiente radiativo ademés de prolongar la vida en la etapa de quema central de helio.
Como consecuencia, comienza una fase en que se amplia la zona de conveccién, el llamado
breathing pulse.

Los BP incrementan significativamente la cantidad de helio que es quemado durante la
fase de rama horizontal (HB) de estrellas de baja masa y por lo tanto decrece la cantidad de
combustible que queda disponible para la proxima fase (AGB). Esto reduce el valor teérico
Ry que es el cociente entre la cantidad de estrellas en la fase AGB y en la fase HB. Modelos
sin BP predicen Ry ~ 0.12 — 0.15, mientras que la inclusién de los mismos da Ry ~ 0.08. El
valor observado Ry = 0.14 4 0.05 en muestras de ciimulos globulares galdcticos, sugiere que
la ocurrencia de este fenémeno es poco probable, si no es cero. La aparicién de los BP en
modelos estelares tedricos podria estar relacionado con la aproximacién de mezcla intantanea
cuando se establece la conveccién (Salaris and Cassisi, 2005). Al momento de eliminar los BP
en el modelado numérico, existen varios métodos, pero no hay razén evidente para preferir
un método sobre otro (Straniero et al., 2003).

3.1.3. Teoria de mezcla utilizada

La Teoria de Longitud de Mezcla es usualmente aplicada en los calculos de evolucion
estelar, pero no describe la mezcla adicional (posiblemente parcial) més alld del borde de
Schwarzschild debido a que es una formulacion local para la conveccién, mientras que los
procesos extramezcla son, en su naturaleza, puramente no locales. Para respaldar las obser-
vaciones de estrellas en la secuencia principal, la mezcla instantanea del nicleo convectivo
es extendida mas alld que el limite clasico de Schwarzschild por una fracciéon del factor de

16



3.1. Procesos de Mezcla durante la quema de He

escala de presion. Esto es lo que llamamos overshoot. El método de mezcla utilizado en esta
préactica estd basado en el descripto por Herwig et al. (1997), el cual estd fundamentado en
consideraciones hidrodinamicas, que tiene consecuencias similares al OV.

No entraremos en detalle aqui, el lector puede referirse al trabajo antes citado. Sin embargo
precisaremos algunas ideas. En el codigo de evolucién ultilizado, LPCODE, diversos procesos
de mezcla quimica son considerados dependiendo de la teoria de conveccién utilizada. Los
cambios quimicos resultantes en estos procesos son tratados mediante un esquema difusivo y
estan completamente acoplados con los cambios quimicos provocados por reacciones nucleares.
Estos cambios estan descriptos por la siguiente ecuacién:

dX; 0X; 0 9 90X

at ( at >HHC+ oM, {Mm’ T (3:5)
donde X; es la fraccién de masa del isétopo respectivo. El coeficiente de difusién D depende
de la teoria de conveccién utilizada. En la presente tesis, en las regiones convectivas dentro de
los limites de Schwarzschild, D es derivado de MLT. En particular, seguimos la formulacién
de Langer et al. (1985): D, = 1/3uv.l, con [ siendo la longitud de mezcla y v, la velocidad
promedio de los elementos convectivos de acuerdo a MLT, mientras que para las regiones
radiativas D, = 0. El coeficiente de difusién resulta:

1/3

1 c
7052/3Hp ;pgﬂ(l - 5)vad(vrad - vad) (36)

3
donde Hj, es el factor de escala de la presion, x la opacidad, « el pardmetro de longitud de
mezcla, c la velocidad de la luz, p la densidad, g la aceleracién gravitacional, V,aq v Vaq los
gradientes de temperaturas radiativo y adiabatico respectivamente y 3 la fraccién de presién
de gas.

Para las regiones de OV, esto es, para las regiones inmediatamente adyacentes a las
zonas convectivas inestables, se adopta el coeficiente de difusiéon derivado de las simulaciones
hidrodindmicas de Freytag et al. (1996) que dependen de la profundidad. Estas simulaciones
muestran que el campo de velocidad de los elementos convectivos decae exponencialmente en
las regiones exteriores a la zona convectiva. El coeficiente de difusién es parametrizado como:

D. =

DOS:DOeXp( Z), Dy=vy Hy, Hy,=f-H, (3.7)

H,
donde z = |reqge —7| es la distancia desde el borde de la zona convectiva, siendo r el radio y H,
es el factor de escala de la velocidad de los elementos convectivos del overshooting evaluados
en Tedge- Do tiene que ser tomado cerca del borde de la zona convectiva, vg es obtenido de
MLT en las capas inestables que siguen inmediatamente al borde de Schwarzschild.

En particular el LPCODE no considera el proceso de OV inducido en si, pero resultados
encontrados por Straniero et al. (2003) muestran que si utilizamos un OV mecéanico, como el
que propone Herwig, el perfil quimico resultante es similar a aquel que nos quedaria si usamos
el criterio de Schwarzschild mas el efecto del OV inducido. Esto es, quizas, algo esperado ya
que al considerar OV uno permite una mezcla adicional con las capas externas, que luego se
vuelven convectivas por la mayor opacidad y se obtiene una situacién similar a la del OV
inducido.
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Capitulo 4

La tasa de la reaccién 2C(a,~v)%0

A medida que el hidrégeno se quema en la estrella se forma un nicleo denso y caliente de
helio que alimenta la nucleosintesis de los elementos més pesados. El primer estadio de este
proceso es el llamado captura triple-a (3) para formar 2C, seguido de la posterior captura
de particulas a para formar 0. Esencialmente la quema de helio termina ahi, porque nuevas
capturas (para formar 2ONe, por ejemplo) ocurren muy lentamente a estas temperaturas y
densidades para ser significativas. Fowler et al. (1975) mostraron que la tasa de reaccién
para 60 (a,v)?°Ne, estd muy por debajo que la de 2C(a, v)'60 para Tg!<0.2. Por lo tanto,
podemos concentrarnos en las reacciones 3o y a+12C.

4.1. Captura 3«

La reaccion ocurre en dos etapas:

‘He +? He —® Be (4.1)
8Be +'He =12 C + 4 (4.2)

El 8Be actiia como un elemento secundario, involucrado simultdneamente en procesos de
destruccién y creacién. A medida que la temperatura del interior se incrementa, la probabi-
lidad de la segunda reaccién también crece debido a dos efectos combinados:

» el nimero de reacciones a+a aumenta y, como el tiempo de vida de ®Be permanece
constante, aumenta también significativamente la concentracion de ®Be,

» la seccién eficaz nuclear de la reaccién ®Be+a« se intensifica fuertemente.

Esto aumenta la probabilidad de que un niicleo de carbono sea producido antes que ®Be
decaiga.

La estimacion de las secciones eficaces nucleares para ambas reacciones es complicada
debido a la presencia de varias resonancias nucleares. Sin embargo la tasa de esta reaccién
esta relativamente bien determinada para la regién de temperaturas de interés.

4.2. Captura a+2C

La tasa de esta reaccién es la responsable de una de las més importantes incertezas en
la astrofisica nuclear. Esta tasa, a temperaturas similares a la de la captura 3«, determina

!Temperatura en miles de millones grados Kelvin.
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4. La tasa de la reaccién 2C(a,v)1%0

cuanto del 12C formado es convertido en 0 vy, por lo tanto, la proporcién de abundancia
carbono/oxigeno en el material expulsado por estrellas masivas y en el interior de las enanas
blancas, formadas por estrellas menos masivas que 10M,. Las cantidades relativas de carbono
y oxigeno al final de la fase de quema de helio establecen las condiciones iniciales para la
préxima fase en las estrellas masivas, que es la quema de metales méas pesados. En este proceso,
muchos de los elementos mas pesados hasta el hierro, son sintetizados. Se ha descubierto
que todos estos procesos son muy sensibles a la tasa de captura de a+'2C por lo que las
abundancias e incluso la evolucién final de las estrellas masivas que explotan como supernovas,
dependen criticamente de su determinacién.

La tasa de reaccién (ov) se obtiene pesando la seccién eficaz con la distribucién de ve-
locidad de las particulas que intervienen que, en el caso de un gas estelar no degenerado en
equilibrio termodinamico, esta descripto por la distribucién de Maxwell-Boltzmann

(ov) = (:ﬂ) (kal)g/Z /0 “Bo(B) exp (;5) iE, (4.3)

donde F es la energia del centro de masas, u es la masa reducida de las particulas, k; la
constante de Boltzmann y T la temperatura del gas.
Para reacciones nucleares de particulas cargadas, se puede obtener:

1
o=% exp(—2mn)S(E), (4.4)
con
u\ 12
2mn = 31.2921 75 (E') , (4.5)

donde la energia del centro de masas F, estd dada en KeV, y la masa reducida en uma.
La funcién S(FE) retiene toda la informacién nuclear y es conocida como el factor S. Esta
es una funcién de la energia que es mas fiable para extrapolar a energias bajas

S(E) = Eoexp(—2mn). (4.6)

Usando el factor S, la tasa de reaccién puede ser escrita como:

8 1 & —-F b
o =Sy e (57 - i) a8 o

b= 0.9892, Zop /2. (4.8)

El integrando de la ecuacion (4.7) estd dominado por la competencia entre dos términos en
la exponencial. El término de la distribucién de Maxwell-Boltzmann exp(—E/k,T') se anula
a altas energias y el término de penetrabilidad de Coulomb exp(—b/ EY/ %), es muy pequeio a
bajas energias. La convolucién de estos dos términos conduce a un pico, conocido como pico
de Gamow, a una energia mucho mayor que k7T .

El valor de la energia liberada por la reaccién 12C(a, 7)'%0 es Q = 7.16 MeV y la regién
donde esta reaccién toma lugar (pico de Gamow) es sobre los 300 keV, que corresponde a
temperaturas del orden de 2 x 108 K en la quema de helio.

La seccién eficaz de 12C(a,7)'%0 en las energias relevantes es muy pequeiia (o(Ep) =
10717 barn ), e inaccesible para medir directamente con las técnicas actuales. Esta ha sido
medida hasta energias de alrededor de 1 MeV y necesita ser extrapolada para las energias
involucradas en la quema de helio. Esta extrapolacién se hace dificil debido a que esta seccién
eficaz estd compuesta mayormente de tres partes: transiciones del estado fundamental E1, E2
y transiciones de cascada.

donde
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4.2. Captura a+'2C

4.2.1. Tasa de reaccion utilizada

Existen grandes inconsistencias entre los valores de los factores S compilados de varios
experimentos. Los errores citados en estos valores para cada experimento no cubren las dis-
crepancias entre los factores S o las tasas de reaccién para los distintos trabajos. Si uno toma
los valores de la década de 1990, los factores S3’ y S3% varfan en un amplio rango. Los
valores publicados del factor 5%010 varian de 1 a 288 keV barns y el factor 5%020 de 7 a 120 keV
barns, causando variaciones similares de la tasa de reaccién. Los valores maximos y minimos
correspondientes a tal extensién de los valores del factor S corresponden a tasas de (en Ty)
0.5x 10715 y 2.2x 107 cm?/(mol - s), que puede ser comparado con la informacién recopilada
por Caughlan and Fowler (1988) (Naov = 0.8 x 10~ cm?/(mol - s)) y por Caughlan et al.
(1985), (Naov = 1.9x 10~ cm? /(mol - s)). Los valores de cotas inferior y superior publicados
por Angulo et al. (1999) fueron de 0.9 x 10~°cm?/(mol - s), y 2.1 x 107'°cm3/(mol - s), con
1.5 x 10~ *cm?/(mol - s) como el valor recomendado.

Las razones para estas variaciones e incertezas son varias: insuficiente precisién en el
experimento, evidencia pobre en los datos o interpretacién inadecuada y evaluacion de los
datos y subestimacién de los errores.

Experimentos recientes han confirmado que la tasa de reaccién del proceso 3« es conocida
con una precisién del 10 % para temperaturas del orden de 10® K. Una precisién similar se
necesita para la tasa de reacciéon de 2C(«, )10 para proveer una descripcién adecuada. Los
esfuerzos experimentales hechos en la ultima década centraron la atencién en la observacién
de rayos v producidas por capturas «. Debido a la baja seccion eficaz y varias fuentes de
fondo, que dependen de la naturaleza del experimento, los datos de los experimentos de rayos
v todavia eran de precisiéon inadecuada donde las energias del centro de masa eran limitadas
de 1.0 a 3.2 MeV. En el rango de bajas energias los datos eran limitados, por ejemplo, por
radiaciéon cosmica y en el rango de altas energias limitado por reacciones intensas como
13C(a,n)*0.

Se espera que la seccion eficaz o(Ep) esté dominada por capturas de ondas-p (E1) y
ondas-d (E2) al estado fundamental del 0. Dos estados ligados en 6.92 MeV y 7.12 MeV,
que corresponden a las resonancias del subumbral en Fr = —245 keV y Fr = —45 keV,
parecen proporcionar la mayor parte de la intensidad de la captura o(Ey) a través de sus
anchos finitos que se extienden en el continuo. Para modelar la dependencia de la seccién
eficaz con la energia se realiza un andlisis en términos de la matriz R. En estos andlisis la
contribucién de cada amplitud a la seccion eficaz total es expresada en términos de un niimero
pequeno de resonancias y una contribucién de captura directa. Los parametros del modelo son
determinados por un ajuste a los datos experimentales. La extrapolacion a Fy = 0.3 MeV es
sensible a las propiedades de los niveles cercanos, pero también es sensible a las propiedades
de las altas resonancias debido a que sus colas se extienden a bajas energias. El efecto de
estas resonancias es generalmente incluido por una tnica resonancia de fondo de alta energia,
una por cada amplitud; estas resonancias son necesarias para obtener un buen ajuste en los
datos.

El analisis de la informacién disponible junto con datos sobre el scattering elastico a—'2C
y el decaimiento de N siguen manteniendo grandes incertezas en la extrapolaciéon a .
Esto es parcialmente causado por grandes errores estadisticos y sistematicos que afectan
los datos de las capturas de baja energia y parcialmente debido a las débiles restricciones
experimentales de las resonancias de fondo (Schiirmann et al., 2005).

Una expresion analitica con una parametrizacion apropiada es necesaria para el calculo
de modelos estelares. En esta practica, se han considerado dos parametrizaciones distintas,
una debida a Angulo et al. (1999) y otra, mas reciente y actualizada, obtenida por Kunz et al.
(2002).
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4. La tasa de la reaccién 2C(a,v)1%0
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Figura 4.1. Esquema de los niveles del nticleo de
160. A la izquierda se muestra la dependencia con
la energia del factor S y sus componentes indivi-
duales (Schiirmann et al., 2005).
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4.2. Captura a+'2C

La parametrizacién para la tasa de Angulo es:

NA<0”U>gs = NA<UU>E1 + NA<UU>E2 + NA<UU>reSa

donde
Nalov)gr = 6.66 x 1077 % exp(—32.123T, */*
x (1 + 2.54Ty + 1.04T3 — 0.226T3) +

+1.39 x 10374~/ exp(—28.930/Ty),

-1/3

Na{ov)gs = 6.56 x 10Ty 2exp(—32.123T, /° — (Ty/1.3)%) x

(14 9.23Ty — 13.7T3 + 7.4TY),

Nalov)res = 19.2T5 exp(—26.9/Tp).

Para la tasa de Kunz:

1/3 1

NA<O"U> = exp(bo + b1 x 10_2T§1 + bQT; + bng /3 +

+b4T9 + b5T§/3 + bdn(Tg)),

donde N4 es el nimero de Avogadro.

— (Ty/4.6)%) x

(4.10)

(4.11)

(4.12)

(4.13)

En esta tesis de licenciatura se tuvo que modificar una parte de la subrutina de reacciones
nucleares, donde se programé la tasa de la reaccion 2C(a,v)'%O provista por Kunz et al.
(2002) para calcular las secuencias evolutivas que fueron comparadas con aquellas calculadas
con la tasa dada por Angulo et al. (1999) la cual ya estaba programa en el c6digo de evolucién.

De la figura 4.2 podemos observar que la nueva expresion considerada provee una tasa de
reaccién que es, como maximo, un factor 2 més pequeno que la dada por Angulo. Esto serd

muy importante cuando calculemos los perfiles finales de oxigeno.
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4. La tasa de la reaccién 2C(a,v)1%0
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Figura 4.2. Comparaciéon de las tasas de reac-
cion de Kunz y Angulo (NACRE) entre las tem-
peraturas de interés. El cociente no supera el fac-
tor 2. Ademds se contrasta la tasa de Kunz et al.
(2002) con las de Buchmann (1996) y Caughlan
and Fowler (1988) (CALTECH 88) (Kunz et al.,
2002). Tener en cuenta que para la quema de helio,
en estrellas de masa intermedia, T~ 0.1 Tg



4.2. Captura a+'2C

Accuracy ofF FIT

COEFFICIENT Adopted (12%) High (10%) Low (18%)

B s 27.61 2792 2327

T 33x10°2 30x10°2 —29%x10°2

b, —33.55 —33.28 —309

by — §.63 —8.78 —6.538

by . iy 2.562 1.946

b, . —0.275 —0.254 —0.188
—1.01 —0.795 —0.13

Figura 4.3. Valores adoptados para la expresién
analitica para la tasa de reaccién de Kunz (Kunz
et al 2002).
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Capitulo 5

Resultados de las simulaciones

5.1. Consideraciones preliminares

35

Log(L/Ly)

15 Il Il Il Il Il Il Il Il
4.4 4.3 4.2 4.1 4 3.9 3.8 3.7 3.6 3.5

Log(Tes)

Figura 5.1. Diagrama HR para estrellas de 2.5, 4
y 6M®

En este capitulo presentaremos los resultados de las simulaciones realizadas con el cédigo
LPCODE. Se realizaron un total de 21 simulaciones para estrellas progenitoras de masas
2.5Mg, 4Ms y 6M con una abundancia inicial comin de Xz = 0.725 y Xz = 0.01. Todos
los modelos fueron calculados desde la secuencia principal, pasando por las etapas de quema
central de hidrégeno y helio, hasta llegar a los pulsos térmicos. En su totalidad las secuencias
se calcularon hasta llegar al tercer pulso térmico. Se espera que estos modelos, durante la
fase de pulsos térmicos, pierdan su envoltura rica en hidrégeno. En esta practica no seguimos
esa fase evolutiva debido a que sélo estamos interesados en la composicion del ntcleo de
carbono/oxigeno.

Las cantidades de referencia se toman como aquellas calculadas segiin la tasa de la reaccion
de 2C(a, v)'%O provista por Angulo et al. (1999).

Respecto al esquema de mezcla utilizado queremos resaltar dos puntos:
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5. Resultados de las simulaciones

0.3

0.25

0.2
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XHe

0.1
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0

224 2245 2.25 2.255 2.26 2.265 2.27 2.275 2.28 2.285 2.29

= Para todos los modelos calculados se tomé longitud de mezcla 1.66 y un pardmetro de
OV f =10.015,

= para la supresion de los BP se optd por reducir el pardmetro de OV en un factor 2 y

Log(t)

Figura 5.2. La figura muestra la abundancia de
He en el tiempo para una estrella de 4Mg. Si se
considera BP, aumenta la abundancia central de
He.

en ocasiones se llegd hasta un factor 4 (ver figura 5.2).

En la figura 5.1 se muestran los diagramas HR para las distintas masas consideradas.

En una primera observaciéon podemos apreciar lo siguiente:

» El hecho de considerar dos tasas distintas para la reaccién 2C(a,v)%O no modifica
significativamente su camino en el diagrama Hertzsprung Russel (ver figura 5.3),

= Kl efecto de considerar el BP puede verse en el diagrama HR como un bucle en la region
final de quema de He. Para M = 4M, se observa el mayor efecto. Para M = 6M¢ se
aprecia un apartamiento en la regién final de la AGB un poco més pronunciado que el

obtenido para M = 4Mg, (ver figura 5.4).

5.2. Secuencia principal

Para el calculo de los modelos iniciales en la ZAMS se utilizé el método de shooting
(Clayton, 1968) el cual, para esta etapa evolutiva, es aceptable y presenta la ventaja de no
depender de un modelo previo como si ocurre con el método de Henyey.

La fase de quema de H es una de las més importantes debido a que, entre otras cosas,
es la mas duradera de la vida de la estrella. Todas las propiedades estructurales y evolutivas
de la estrella durante la quema central y en capa de H determinan sus caracteristicas en las
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5.2. Secuencia principal
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Figura 5.3. La figura muestra el diagrama HR
para una estrella de 4Mg. Se puede ver que la
tasa adoptada (Angulo et al. (1999) (A99) y Kunz
et al. (2002) (K02)) no modifica significativamente
el camino por el diagrama (sin BP). Este compor-
tamiento se repite para las demas estrellas conside-
radas.
4.5 T T T T T T T
BP ——
No BP
4+ ]
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Figura 5.4. Diagrama HR para una estrella de
4Mg. Las diferencias entre el modelo que tiene en
cuenta el BP y aquel que no, se manifiesta en un
bucle hacia finales de la quema de He.
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5. Resultados de las simulaciones

fases siguientes. El hecho de considerar overshooting en la regién convectiva central produce
un aumento del combustible disponible para la quema de H y como consecuencia se obtiene
un aumento en el tiempo de vida de la estrella respecto del caso en que no se lo considera.
Es fundamental tener en cuenta la importancia del OV durante la quema central de H ya
que los perfiles de CO al comienzo del pulso térmico estdn determinados por el valor de la
masa del nicleo de He al comienzo de la etapa de quema de helio, no por la masa total de la
estrella (Salaris et al., 2010).

La figura 5.5 muestra el diagrama HR de una estrella de 4M, la paleta de colores refleja
la abundancia central de He. Se puede apreciar cémo durante la quema de H aumenta la
abundancia central de He. El camino en el diagrama HR se caracteriza por un incremento
mondétono de la luminosidad y un decrecimiento en la temperatura efectiva.

4.5 T T T T T T T 1
0.9
4 + 0.8
0.7
:b 0.6
3 35 0.5
= )
9 0.4
3 L 0.3
C 0.2
B ~ 0.1

25 1 A / l l l l D l | 0

4.3 4.2 4.1 4 3.9 3.8 3.7 3.6 3.5

Log(Tesp)

Figura 5.5. Diagrama HR para una estrella de
4Mg), los colores reflejan la abundancia central de
He.

El mecanismo de quema de H es esencialmente la fusién nuclear de cuatro protones en
un nucleo de He. La energia producida por el conjunto de reacciones es de 26.731 MeV lo
que, a la luz de ser la mayor cantidad de energia liberada en cualquiera de las reacciones
nucleares, hace que el hidrégeno sea consumido a una velocidad menor que en cualquier otra
fase evolutiva.

Como puede verse en la figura 5.6, el efecto de incrementar la masa progenitora se traduce
en un aumento de la temperatura interior, por lo que el ciclo CNO pasa a ser la reaccién
dominante en la quema de H. La fuerte dependencia de ecno con la temperatura hace que
los procesos de quema nuclear estén mas localizados en el centro y que la concentracién de
produccién de energia cause un gran incremento en el gradiente radiativo hacia el nicleo
debido al gran flujo de energia en la parte interior de la estructura. Esto nos permite, debido
al criterio de Schwarzschild, asegurar que el interior de la estrella se vuelve convectivo.

En la figura 5.7 podemos observar el comportamiento de los gradientes adiabatico y ra-
diativo para dos masas distintas cuando la abundancia de hidrégeno es Xy = 0.254. Ademas,
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5.2. Secuencia principal
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Figura 5.6. Evoluciéon temporal del logaritmo
de la temperatura central (en millones de grados
Kelvin) a lo largo de la vida de la estrella (en mi-
llones de anos). Se puede apreciar la relacién de la
temperatura con la masa de la estrella.

los tiempos en la secuencia principal y masa de nicleo convectivo hacia el final de la quema
de H obtenidos en las simulaciones pueden verse en la tabla 5.1. Alli se puede apreciar que
a medida que aumenta la masa de la estrella progenitora lo mismo sucede con el tamano
del ntcleo convectivo. Esto puede explicarse teniendo en cuenta que a medida que tomamos
masas mayores, la temperatura interior aumenta lo que conduce a un mayor flujo de energia.

M ty % nicleo convectivo (Xg = 0.10)
2.5Ms 500,44 11.375
4Me 154.2 12.809
6 Mg 61.1 14.907

Tabla 5.1. En la tabla se muestran los valores del
tiempo de vida de la etapa de quema de hidrégeno y
el porcentaje de niicleo convectivo cuando la abun-
dancia del H cae a 0.1. El tiempo estd dado en
millones de anos.

Cualquiera sea la razén fisica (OV, cambios en la opacidad, etc.) por la cual se induce un
incremento en el tamafio del ntcleo convectivo, los efectos evolutivos y propiedades estruc-
turales se reflejan en que la estrella se vuelve mas brillante debido al incremento del peso
molecular medio (L, o p”), aumenta el tiempo de vida de quema central de H y al final de
la fase de MS la masa del niicleo de He es mayor.

Luego del final de la quema de H (punto C figura 5.5), la region central de la estrella
empieza a contraerse mientras que las capas externas se expanden, enfriandose.

Los perfiles quimicos de las estrellas al final de la quema de H se muestran en la figura
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gradiente

_____________________

0.2 ' ' '

Figura 5.7. Gradientes adiabético y radiativo
para una estrella de 4Mg (linea llena) y una de
6Mg (linea punteada) en etapa de quema de H,
para una abundancia central, en ambos casos, de
Xy ~ 0.254.

5.8.

5.3. Evolucién post secuencia principal

Luego del final de la etapa de quema de H (punto C de la figura 5.5) mientras que la
region central de la estrella se contrae, las capas externas se expanden lo que produce un
incremento en el radio estelar y un enfriamiento de las capas. Esto produce un incremento
en la opacidad.

En el interior de la estrella queda un ntcleo de He, el cual no contiene ninguna fuente de
produccién de energia (la temperatura todavia no es suficiente para desencadenar la quema
de He). Este nucleo estd rodeado por una envoltura rica en H, la cual en la base tiene una
capa en la que se estd quemando H. La luminosidad generada en la capa es basicamente
mediante el ciclo CNO (ver figura 5.9).

Durante esta etapa, la envoltura se vuelve convectiva a medida que las capas exteriores se
enfrian por la expansion. La conveccion frena la expansién de la estrella y evita la completa
disolucién. Esto marca el comienzo de la fase de RG, senalada en el punto D de la figura 5.5.

Al llegar al punto E de la figura 5.5 la contraccién del nicleo provoca un incremento de
la temperatura interior tal que es posible para la estrella quemar He (T ~ 108K). En este
momento la estructura de la estrella estd soportada por la quema nuclear y el ntcleo detiene
su contraccién. Al ir incrementando el valor de la masa total, el ntcleo se contrae més rapido
y la temperatura requerida para la quema de He se alcanza antes (ver figura 5.6) (Salaris and
Cassisi, 2005). En este punto termina la fase de RG y comienza la de quema de helio, que es
en la que estamos mayormente interesados.
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Figura 5.8. Perfiles quimicos al final de la quema
de H para las masas consideradas.

5.4. Etapa de quema central de Helio y AGB temprana

Como vimos en los capitulos anteriores, la importancia de esta fase reside en que du-
rante la quema de He se determina como serd la composicién quimica, estratificacion y el
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Figura 5.9. Se muestra la luminosidad generada
por las distintas reacciones en la capa de hidrégeno
para estrellas de 2.5M y de 6M, entre finales de
la etapa de quema de H y principio de la quema
central de He.

tamano del nicleo de lo que serda en un futuro una enana blanca. Estas caracteristicas son
sumamente importantes, como ya se menciond, para determinar propiedades de enfriamiento
y pulsacionales de estas estrellas.

La composicién quimica al final de esta fase depende de la competencia entre las reacciones
principales de esta etapa: la reaccién 3a que produce carbono a partir de 3 nicleos de helio
y la 12C(a,7)*®0 que produce oxigeno a partir del carbono. Tanto la composicién como la
estratificacién quimica del ntcleo de la estrella dependen también del esquema de mezcla
utilizado (Imbriani et al., 2001). En esta seccién analizaremos cémo afecta en la evolucién
del tipo de estrellas consideradas en este trabajo, la indeterminacién en la tasa de la reaccién
12C(a, )10 y la inclusiéon de los BP.

En la figura 5.10 podemos ver los tracks evolutivos en el diagrama HR de las estrellas
consideradas en este trabajo durante la quema central de He. Alli se compara el compor-
tamiento segiin la tasa de reaccion de 2C(a, v)'%0O adoptada. Podemos observar que no hay
grandes diferencias al considerar distintas tasas. Esto estd de acuerdo con los resultados en-
contrados en investigaciones previas realizadas por Chin and Stothers (1991). Sin embargo,
como veremos mas adelante, el impacto de la tasa de reaccién utilizada se advertira en los
perfiles quimicos finales.

En cambio, cuando se tiene en cuenta el fenémeno de BP si pueden observarse cambios
en los recorridos evolutivos. La figura 5.11 refleja el impacto en el diagrama HR de la consi-
deracién de este fenémeno para la tasa de Angulo et al. (1999). Puede advertirse la apariciéon
de un lazo hacia el final de la quema de He. Esto se debe a que el BP lleva helio fresco de
la envoltura hacia el interior de la estrella. Como consecuencia la vida de la estrella en la
fase de quema de helio y las abundancias centrales de oxigeno y carbono se ven afectadas
notablemente.
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5.4. Etapa de quema central de Helio y AGB temprana

Los resultados numéricos muestran que la adopcién de la tasa provista por Kunz lleva
a reducciones en el tiempo de vida durante la etapa de quema de helio (ty). Las disminu-
ciones encontradas son del orden de 1% a 2% respecto a las calculadas con la tasa dada por
Angulo. Esto nos dice que, junto con los resultados obtenidos respecto al diagrama HR, las
propiedades “observables” de la estrella no se ven afectadas dramaticamente debido a la in-
certeza en 2C(a,v)'0. Mencionamos aqui resultados de un trabajo publicado por Imbriani
et al. (2001). En este trabajo se consideraron las tasas proporcionadas por Caughlan et al.
(1985) y Caughlan and Fowler (1988), y se encontraron cambios en los tiempos de quema
central de helio desde un 5% a un 9 % aproximadamente.

En lo que respecta al fenémeno de BP se encontré que la inclusion del mismo lleva a
aumentos! de tye entre 4% y 9% para la tasa de Angulo y 3% y 9% para la de Kunz. La
maxima variaciéon se observa para la estrella de 4Mg mientras que la menor se advierte para
la de 6My. Notamos también que en el diagrama HR la estrella de 4Mq es la que se vé
mas afectada por la inclusién del BP efectuando un bucle mas importante que en las otras
estrellas examinadas. Se advierte que este comportamiento no se ve modificado por la tasa de
la reaccién 12C(a, )90 utilizada. Si no tomamos en cuenta el OV durante la quema central
de He, los tiempos se ven mayormente afectados encontrandose tiempos de quema desde un
22 % a un 39 % menores. Estos datos pueden verse en la tabla 5.2.

La figura 5.12 muestra en detalle como varia la abundancia central de He a lo largo de
esta etapa.

Sin Breathing Pulses

M tagy tgop ‘AmEO2
2.5Mg 175.1 173.3 0.0102
4Mg 279 275 0.0143
6Ms 8.1 8.0 0.0123
Con Breathing Pulses
2.5M¢ 191.0 188.0 0.0157
4Mg 30.5  30.1 0.0131
6Ms 8.5 8.3 0.0235
Sin OV durante quema central He
2.5Mq 125.0
4 Mg 18.3
6Ms 6.24

Tabla 5.2. Tabla comparativa de los tiempos de
quema central de He, para las tasas de Angulo y
Kunz. Las edades estan dadas en millones de afios.
En el caso que no se consider6 owvershooting en la
quema central de helio, solo se calcularon las se-
cuencias para la tasa de Kunz.

Observando la regién del track que corresponde a la etapa de quema central de He, puntos
E a F (figura 5.5), podemos ver que la estrella se mueve desde la RGB hacia la parte azul
del diagrama. Durante el periodo anterior a llegar al punto mas alejado de la rama de las
gigantes rojas, la liberacién de energia de la capa de quema de H fue aumentando en forma
constante. Luego de este punto, la energia producida por quema de H decrece sostenidamente
produciendo un bucle en el diagrama HR llamado “vuelta azul” o blue loop (BL). Este efecto
es muy importante por que ocurre durante una fase evolutiva prolongada en la cual la estrella

'En la comparacién se toma como referencia las cantidades calculadas sin BP.
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tiene una gran probabilidad de ser observada (como ocurre en cimulos galdcticos jovenes y
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Figura 5.12. Podemos ver cémo varia la abundan-
cia central de He para el modelo de 4Mg. Cuando
ocurre el BP, aumenta la abundancia de dicho ele-
mento.

cimulos de edad intermedia en las nubes de Magallanes) (Salaris and Cassisi, 2005).

Los datos correspondientes al tiempo transcurrido en el BL pueden verse en la tabla 5.3.
El criterio adoptado para la delimitacién del mismo fue log (Teg) > 3.80 tomada del trabajo
de Imbriani et al. (2001). De las estrellas tomadas en cuenta, solo la correspondiente a 6M,
cumplié este requisito por lo que la tabla se refiere solo a esa estrella. Alli podemos ver que
el tiempo que pasa la estrella en el BL es una fracciéon importante del tiempo que pasa en
la quema central de helio. Para el caso en que no se considera BP no se observa un cambio
significativo por la consideracién de dos tasas distintas, ambos tiempos son aproximadamente
un 36 % del tye respectivo. Por otro lado, si tomamos en cuenta este fenémeno podemos
apreciar que existe una diferencia, siendo el modelo calculado con la tasa de Kunz el que
menos tiempo pasa en el BL.

tag9—tKo2 _ty tp
tagy  tro2 tagg (tHe)Agg (tHe>K02

No BP 294 288 0.0204 0.3634 0.36
BP 3.35 3.13 0.0656 0.394 0.377
No OV He 0.0 0.0

Tabla 5.3. En la tabla se muestran los tiempos de
vida en el “blue loop” para una estrella de 6M.
También se exponen los cocientes con el tiempo de
la fase de quema central de helio.

Cuando la abundancia de He baja lo suficiente, el track de la estrella se mueve hacia una
zona de menor temperatura efectiva y mayor luminosidad llamada AGB, que corresponde a

una fase donde se quema helio en capa. Luego del agotamiento central del helio, la quema se
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5.4. Etapa de quema central de Helio y AGB temprana

mueve a una cascara alrededor del nticleo de CO, el cual incrementa su masa por la conversién
de He en C y O en la misma. La capa de combustion de H que se encuentra por encima, se
extingue debido a la expansion y el consecuente decrecimiento de la temperatura causado por
el comienzo de la quema de He. Durante la llamada fase AGB temprana la quema de helio se
mueve progresivamente hacia afuera, aumentando el tamafio del nicleo de CO. En estrellas
mas masivas que 3-5b My ocurre un proceso convectivo que penetra de la zona convectiva
exterior hacia el interior. Este proceso es llamado segundo dredge up. Para estrellas menos
masivas la quema en capa de H evita este episodio.

Veamos ahora la composicién quimica en la fase de AGB inmediatamente antes de llegar a
los pulsos térmicos. Las figuras 5.13, 5.14 y 5.15 muestran los perfiles quimicos de las estrellas
consideradas. Se pueden apreciar los efectos de considerar dos tasas de reaccién distintas si
comparamos en direccién horizontal y las diferencias de considerar los BP si comparamos
en direccién vertical. La primera caracteristica que podemos observar es una tendencia de
decrecimiento de la abundancia central de 'O con el aumento de la masa progenitora. Esta
tendencia estaria relacionada con las mayores temperaturas centrales desarrolladas por estre-
llas mas masivas y el hecho de que esto favorece a la reaccién 3a antes que a la 12C(a,7)1¢0.

Los resultados respecto a las abundancias de 12C y 160 luego de la quema de helio pueden
visualizarse en la tabla 5.4. De la comparacién entre las abundancias de 0 arrojadas por
las dos tasas de reacciéon adoptadas podemos observar que adoptar la tasa de Kunz et al.
(2002) lleva a una disminucién de la abundancia del oxigeno (excepto para el caso de 2.5
Mg, sin BP en que se obtiene una abundancia levemente superior). Esto esta de acuerdo a
lo que esperabamos en principio debido a que, como se vié en el capitulo 4, dentro de las
temperaturas de quema de helio la tasa de la reaccion 2C(a,~)'%0 provista por Kunz es
menor que la dada por Angulo, por lo que se espera una menor produccién de oxigeno.

Comparando los perfiles de manera vertical, es decir, notando las diferencias en la con-
sideracién de los BP, podemos observar que los modelos calculados que tienen en cuenta este
fenémeno tienen mayor abundancia de oxigeno y menor de carbono que aquellos modelos que
no lo tienen en cuenta. Este comportamiento (para este rango de masas) puede explicarse,
como se seniala en el trabajo de Imbriani et al. (2001), considerando que cuando uno tiene
en cuenta los BP el borde del ntcleo convectivo crece en masa y la ingestiéon de helio fresco
en una region rica en '2C favorecerd la reaccién 2C(a,~)'%0 con lo que se consumird més
carbono con el consecuente aumento de la abundancia de 0. Se puede observar de la tabla
5.4 que este efecto lleva a aumentos en la abundancia de oxigeno de 19%, 19%, 12% para
las masas 2.5 Mg, 4Mg, 6M adoptando la tasa de Angulo y de 7%, 13% y 5% para las
mismas masas pero considerando la tasa de Kunz. De estos resultados se puede apreciar que
el efecto del BP es menor cuando se adopta la tasa mas actual.

Si ahora analizamos el impacto de la incerteza en la tasa de la reaccién 2C(a, )90 en
la abundancia del oxigeno se puede observar una disminucién de 3% y 2% para las masas
4Me,, 6 Mg y un aumento de 1 % para la estrella de 2.5 M, para el caso en que no se considera
BP y disminuciones de 8%, 7% y 8 % para las estrellas de masas 2.5 Mg, 4Mq, 6M para
el caso en que se considera BP. Las variaciones son respecto de la tasa provista por Angulo
et al. (1999).

Por dltimo analicemos brevemente la situacién en la que no consideramos OV durante la
quema central de He. La principal caracteristica de estos modelos, calculados sélo con la tasa
de la reaccién 2C(a, 7)'%O dada por Kunz, es que no se advierte la presencia de BP al final
de la quema central de He. También se observa un decrecimiento en la abundancia de oxigeno
al ir aumentando la masa de la progenitora, pero respecto de aquellos modelos calculados con
OV en la quema central de He, se nota que la abundacia de %0 es menor. Esto podria estar
relacionado con el hecho de que cuando uno permite que haya una mezcla més alla del borde
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Figura 5.13. Perfiles quimicos al final de la quema
de He para una estrella de 2.5Mg,.

convencional de Schwarzschild, la ingestién de helio fresco en una regién rica en '?C, como
ya mencionamos, favorece la produccion de oxigeno y como en este caso no se considera este
tipo de mezcla, obtendremos una abundancia menor.

Cabe destacar que los resultados expuestos en la tabla 5.4 se encuentran en buen acuerdo
con los resultados presentados por Imbriani et al. (2001) para las tasas de Caughlan et al.
(1985) y Caughlan and Fowler (1988) que, de acuerdo a la opinién de los autores, representan
dos valores extremos para la reaccién. De todas formas la abundancia de los elementos no
solo depende de la tasa de reaccién elegida, si no también del tratamiento de la conveccién.
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Figura 5.14. Perfiles quimicos al final de la quema
de He para una estrella de 4M,.

5.5. Pulsos térmicos

Antes de presentar los resultados de los perfiles al final del segundo pulso térmico, recorde-
mos un poco cémo es que sucede este fenémeno.

Durante la AGB temprana, cuando la quema de helio en capa se acerca a la discontinuidad
quimica de H/He, esta se apaga y luego de una contraccion la capa de quema de H vuelve
a liberar energia suficiente (ya que estaba inactiva) para mantener la luminosidad de la
estrella. Este freno temporal de la capa de quema de He marca el comienzo de la etapa de
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Figura 5.15. Perfiles quimicos al final de la quema
de He para una estrella de 6 M.

pulsos térmicos.

A medida que se consume el H, los restos de He que quedan por encima del niicleo de CO
son comprimidos y calentados. Al alcanzar una masa critica el He se enciende y la capa, en
respuesta, incrementa su temperatura aumentando la produccién de energia. Este fenémeno
(lamado thermonuclear runaway) ocurre como consecuencia de que la regién en que sucede
la quema de helio es cada vez mas delgada. Cuando el espesor de la capa es lo suficientemente
pequeno, como en el caso de la fase pulsante, la expansién de la misma induce un incremento
de la temperatura. La mayor parte de la energia calienta las capas de quema, causando que
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Sin Breathing Pulses

M Cug9 "Croz %Ougy "Okoe
2.5Mg 0.3138 0.3045 0.6740 0.6825
4Mg 0.4085 0.4224 0.5822  0.5646
6 Mg 0.4199 0.4314 0.5671  0.5555
Con Breathing Pulses
2.5Mg 0.1846  0.2518 0.8024 0.7353
4 Mg 0.2921 0.3464 0.6949 0.6406
6 Mg 0.3470  0.4037 0.6399  0.5833
Sin OV durante quema central de He!
2.5Mg 0.3698 0.6172
4 Mo, 0.4743 0.5127
6 Mo 0.4786 0.5083

Tabla 5.4. Tabla comparativa de la abundancia de
12C y 160 al final de la quema central de He, para
las tasas de Angulo y Kunz.

1 Solo se calculé teniendo en cuenta la taza de
Kunz.

estas y las que estan por encima se expandan contra la gravedad. Como consecuencia, bajan
las densidades y temperaturas y la quema de hidrégeno se apaga.

La estrella continta con la quema de helio hasta que el material procesado por la reacciéon
3« iguala a la cantidad de material que fue procesado por la quema de H anterior al flash. En
este punto el hidrégeno cercano a la discontinuidad H/He se re enciende y la estrella vuelve
a otra fase de quema de H. Cuando la masa de las capas ricas en He alcanza el valor critico,
otro pulso térmico comienza y el ciclo se repite (Salaris and Cassisi, 2005).

En la figura 5.16 podemos ver que como consecuencia de la disminucién del ty,, resultado
que fue hallado en la seccién anterior, se encuentra que los pulsos térmicos comienzan antes
si adoptamos la tasa provista por Kunz. Recordemos que el tiempo de vida durante la etapa
de quema de helio era mayor si adoptamos la tasa de Angulo. En la figura 5.17 podemos ver
una acercamiento de la figura 5.16 en la zona de los pulsos térmicos.

Las figuras 5.18, 5.19 y 5.20 muestran los perfiles quimicos para ‘He, 12C y 150 obtenidos
hacia el final del segundo pulso térmico. Las diferencias con las figuras 5.13, 5.14 y 5.15
se observan en la parte mas externa del perfil que es la que se modela durante los pulsos
térmicos.

La figura 5.21 muestra un perfil de 10 para una estrella de 2.5M. Analicemos un poco
esta tltima figura. La parte interna del nticleo (a), con una abundancia constante de 60,
estd determinada por la méxima extensiéon de la regién convectiva de quema central de He,
mientras que el maximo en la abundancia de oxigeno (b) se produce cuando la capa de
quema de helio cruza la regién semiconvectiva que estd parcialmente enriquecida en 2C y
160 y el carbono es convertido en oxigeno mediante la reaccion 2C(a,7)10. Mas alla de
esta regién (c), el perfil de oxigeno se construye cuando la capa de quema de helio se mueve
hacia la superficie. Simultdneamente, la contraccién gravitatoria incrementa su temperatura
y densidad y como la relacién entre las tasas de las reacciones >C(a,v)'%0 y 3a es menor
para mayores temperaturas la fraccién de oxigeno va decreciendo en la parte externa del
nucleo de CO. Finalmente la figura 5.22 resume las incertezas en el perfil de oxigeno, para
las estrellas consideradas, debido a los efectos discutidos en esta tesis.
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Figura 5.21. Perfil del oxigeno al final del segundo
pulso térmico para una estrella de 2.5Mg.
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Capitulo 6

Conclusiones

En esta tesis hemos centrado nuestra atencién a procesos que ocurren principalmente
durante la etapa de quema de helio para estrellas de masa intermedia.

Sabemos que el final evolutivo de este tipo de estrellas serd el de una enana blanca.
Estas estrellas no tienen fuentes apreciables de energia y su evolucion puede considerarse
como un proceso de enfriamiento. Las enanas blancas tienen una importancia significativa
en el campo de la astrofisica. Gracias a la considerable cantidad de informacién que ha sido
adquirida observacionalmente, es posible usar las secuencias de enfriamiento de las enanas
blancas como indicadores de edades y distancias para poblaciones estelares varias, entre
ellas disco y camulos globulares y abiertos. Por otra parte, gracias a la determinacion de
periodos de pulsaciones en muchas enanas blancas, es posible mediante la astrosismologia
inferir importantes propiedades estructurales como la composicién quimica interna y espesor
de la envoltura, la cristalizaciéon a altas densidades, propiedades de particulas elementales y
restingir los valores de tasas de reacciones nucleares como por ejemplo la 12C(a,7)'¢0, siendo
esta 1ltima reacciéon una de las més importantes en astrofisica.

En las estrellas de masa intermedia no se llega a tener temperaturas suficientes como para
poder encender el carbono, por lo que su ntcleo estard compuesto practicamente de '2C y
160). La relacién entre las abundancias de carbono y oxigeno que quedan al final de la quema
central de helio dependera de la relacién entre las reacciones 3a y 12C(ar,7)®0. Este nticleo
de CO se forma en un 98 % durante las fases de quema de helio central y en capa.

La aplicacién de enanas blancas a distintos campos de la astrofisica estelar y de fisica
de particulas requiere contar con modelos evolutivos detallados y realistas que describan lo
mejor posible la evolucién de las estrellas. El hecho de que la tasa de la reaccién 2C(a, v)'%0
sea todavia muy incierta, ha centrado nuestra atencién en la misma en esta tesis ya que afecta
fuertemente la producciéon de oxigeno y, por lo tanto, de todos los elementos mas pesados.

No solo esta reaccién es fuente de incertezas en los perfiles quimicos obtenidos durante
la evolucién. Ademads la composicion quimica depende de los episodios de mezcla adicionales
tales como overshooting (OV), breathing pulses (BP), etc.

A lo largo de esta practica hemos discutido la influencia de la tasa de reaccién 2C(a, )10
durante la quema de helio para las estrellas de masas progenitoras 2.5Mg, 4Me v 6 M, asi
como también los efectos de la consideracion de los BP. Pudimos encontrar que las edades
durante la etapa de quema de helio y las abundancias finales de carbono y oxigeno se ven
afectadas tanto por la incerteza en la tasa de reacciéon, como por la inclusién de los BP. Este
ultimo efecto es el que mas influencia tiene sobre las cantidades calculadas.

Determinamos que durante la quema central de helio las diferencias de las edades obtenidas
al tomar la tasa de la reaccién 2C(a, )90 provista por Kunz et al. (2002) son del orden
de 1% a 2% menores que las calculadas con la tasa de Angulo et al. (1999) (sin considerar

51



6. Conclusiones

BP). Mientras que si consideramos el efecto de los BP, respecto de las cantidades sin este
fenémeno, se encuentran aumentos entre 4% y 9 % para la tasa de Angulo, y entre 3% y 9%
para la de Kunz.

En cuanto a las abundancias centrales de carbono y oxigeno que quedan al final de la
quema de helio obtuvimos una tendencia de decrecimiento de la abundancia de %O con el
aumento de la masa de la estrella progenitora, lo que estaria relacionado con las tempera-
turas alcanzadas por cada estrella. Respecto a las diferencias en las abundancias centrales
obtuvimos que en general la adopcion de la tasa de Kunz nos daba menores abundancias de
oxigeno, debido en parte a que esta es menor que la hallada por Angulo et al. (1999) para
las temperaturas de la quema de helio. La disminucién ronda en un 3% y 2% para 4 y 6 Mg
respectivamente, y un aumento de 1% para 2.5Mg, para el caso en que no se considera BP.
Si tenemos en cuenta este fendémeno las disminuciones rondan 8%, 7% y 8% para 2.5, 4 y
6 M.

Estos resultados tienen un impacto en los tiempos de enfriamiento de las enanas blancas.
Recordemos que las enanas blancas se observan altas temperaturas superficiales y que pierden
energia. Esto implica que existen gradientes de temperaturas, con lo que habra temperaturas
interiores mas altas. Por lo tanto las enanas no son objetos estaticos y se espera que tengan
alguna evolucién. Como la fuente de luminosidad de estos objetos es el reservorio térmico que
se forma luego de la quema central de helio, la evolucién de la estrella (que se describe como
un enfriamiento) estd relacionada principalmente con la composicién quimica del nicleo, su
masa y su luminosidad.

Debido a que el calor especifico por gramo del oxigeno es menor que el del carbono, se
espera que las enanas blancas de oxigeno se enfrien més rapido que las de carbono. Por ello
es que decimos que las incertezas en los perfiles quimicos calculados tendran influencia en los
tiempos de enfriamiento.

También el impacto del efecto de cristalizacién en los tiempos de enfriamiento depende
de la masa estelar y su composicién quimica. Stevenson (1977) fue el primero en propon-
er un modelo de separacién de fases que podria afectar los tiempos de enfriamiento de las
enanas blancas, proporcionando una fuente adicional de energia andloga a la liberacién de
calor latente. Debido a la cristalizacién ocurre una redistribucién de los elementos que podria
reducir la energia de enlace (no térmica) de la estrella, el cambio en la energfa serfa anadido
a la energia térmica, y por lo tanto a la luminosidad. Esto incrementaria el tiempo de enfri-
amiento de la enana blanca a una dada luminosidad y extenderfa la edad del disco Galactico
derivado de la funcién de luminosidad de las enanas blancas. Estimaciones de la cantidad
por la cual la edad del disco Galactico deberia ser extendida oscilan entre 0.5 Gyr y 6 Gyr
Mochkovitch (1983); Barrat et al. (1988); Garcia-Berro et al. (1988b); Chabrier et al. (1993);
Segretain and Chabrier (1993); Hernanz et al. (1994); Segretain et al. (1994); Isern et al.
(1997); Salaris et al. (1997), aunque recientes estimaciones han calculado un retraso de ~ 1.0
Gyr Salaris et al. (1997). La mayor contribucién a esta extensién de los retrasos de edades
calculados proviene del diagrama de fase usado, aunque el perfil de C/O tambien tiene gran
efecto (Montgomery et al., 1999). El lector puede dirigirse a Althaus et al. (2010a) para més
referencias sobre este tema.

Queremos citar resultados de Salaris et al. (2010) donde estudian las incertezas en los
tiempos de enfriamiento debido al tratamiento de la mezcla durante las fases de quema central
de H y He, el nimero de pulsos térmicos experimentados por los progenitores, la metalicidad
del progenitor y la reacciéon ?C(a, v)!%O para una enana blanca de 0.61 M. Alli encuentran
que la mayor influencia en la estratificacion en las enanas blancas proviene de las incertezas
relacionadas con la tasa de la reaccion 2C(a, v)'%0 y la eliminacién de los BP. Durante la
fase de pre cristalizacién, para un aumento en la abundancia de oxigeno del orden ~ 21 % y
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una disminucién del orden de ~ 16 % se encuentra que los tiempos de enfriamiento no difieren
en méas de 2 %. Tengamos en cuenta que tomando estos valores extremos y comparando con
nuestros resultados, estas diferencias en las abundancias de oxigeno, en nuestro caso provienen
de considerar el efecto de los BP (aumento maximo del orden de 20 %) y la consideracién de la
tasa de reaccién de Kunz (disminucién maxima del orden de 9 %) que hemos calculado en esta
practica. Cuando la cristalizacién del nicleo de CO esté casi completa, para las variaciones de
abundancia mencionadas anteriormente se encuentra que los tiempos de enfriamiento difieren
en 2% — 3 %.

Finalmente, los resultados sobre los perfiles quimicos también tienen gran influencia en
las propiedades pulsacionales de las estrellas enanas blancas. La presencia de transiciones
quimicas modifica fuertemente la cavidad de resonancia en la cual los modos de oscilacién
deberian propagarse como ondas estacionarias. Las interfases quimicas actiian como contornos
que reflejan y atrapan ciertos modos, forzandolos a oscilar con mayores amplitudes en ciertas
regiones y con menores amplitudes fuera de estas regiones. Para que el modo sea atrapado
debe suceder que la longitud de la autofuncién radial coincida con la separacion espacial entre
las dos interfases o entre una interfase y el centro o la superficie. Esta resonancia es conocida
como mode trapping.

Respecto a este fendmeno, Cérsico and Althaus (2005) encontraron para un modelo repre-
sentativo de estrellas deficientes en hidrégeno PG1159 pulsantes, que la estructura de captura
(trapping) predicha es debida mayormente a los gradientes quimicos del nicleo. La forma
escalonada de la distribucién de las abundancias de carbono y oxigeno (tipicas de situaciones
de episodios de mezcla mas alld del nicleo convectivo durante la fase de quema central de
helio) podrian ser potenciales fuentes de mode trapping. Ademds, la transicion quimica de
helio, carbono y oxigeno es otra fuente posible de mode trapping, pero en las capas externas.
Asimismo encontraron que la estructura asociada con el espaciamiento de periodos para el
prototipo de estas estrellas pulsantes PG 1159-035, podria reflejar la presencia de gradientes
quimicos en el interior. Este resultado es potencialmente interesante dado que podrian es-
tablecerse, mediante mediciones astrosismoldgicas, estimaciones de la estratificacién quimica
del nicleo de carbono/oxigeno de las enanas blancas y por ende podria inferirse acerca de los
procesos de mezcla que ocurren durante la quema de He, como el OV y los BP.

Para un futuro se espera realizar los siguientes trabajos:

= Programar un médulo para incluir eventualmente en el LPCODE que permita, una
vez generados los perfiles quimicos, implantarlos en los modelos de enanas blancas
existentes,

= usando los perfiles obtenidos en esta tesis, obtener la evolucion de las enanas blancas,

= hacer ajustes astrosismologicos a estrellas ZZ Ceti para analizar como se ven afectadas
las masas de estas estrellas debido a las incertezas en el perfil quimico que provienen
de considerar distintos pardmetros de OV, inclusién de los BP y tomar distintas tasas
para la reaccién 12C(a, )0,

» investigar si al cambiar el perfil quimico (dentro de las incertezas esperadas) el modo
dominante de pulsacion de la estrella G117 B15A es atrapado o no. Esto esté relacionado
con la determinacién de la masa del axién, como se senala en Cérsico et al. (2012).
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