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RESUMEN

Las estrellas subenanas calientes (sdOB) son estrellas de baja masa (~ 0.5 Mg) con tem-
peraturas efectivas mayores a 22000 K. La mayoria de estas estrellas se encuentran fusionando
helio en su interior, y presentan envolturas ricas en hidrégeno demasiado delgadas para soste-
ner la fusién de hidrégeno en capas. Si bien la mayor parte de las sdOB presentan atmosferas
ricas en hidrégeno, una porcién de estas estrellas presentan superficies deficientes en hidrégeno
y ricas en helio (He-sdOB). El proceso de formacién de este tipo de estrellas no estd comple-
tamente entendido y probablemente no sea tinico. Al dia de hoy hay dos escenarios evolutivos
propuestos para explicar la existencia de las He-sdOB: la coalescencia de dos enanas blancas
con nucleos de helio y la ocurrencia de un flash tardio del helio en estrellas que perdieron
toda, o casi toda, su envoltura en la rama de las gigantes rojas (escenario de hot-flasher).
Las estrellas He-sdOB presentan, ademads de su enriquecimiento en helio, otras peculiaridades
en su composicion quimica. Estudiar estas peculiaridades quimicas, ayuda a entender cémo
se formaron estas estrellas. En paricular, algunas He-sdOB presentan enriquecimientos de
elementos mas pesados que el hierro. Se cree que estos elementos aparecen en las zonas de
formacién de lineas gracias a la accién de la presion de radiacién. Sin embargo, tanto en la
coalescencia de enanas blancas, como en el escenario de hot-flasher, podrian darse condiciones
para la ocurrencia de procesos lentos de captura de neutrones, formando asi elementos mas
pesados que el hierro en el interior estelar. Sin embargo, la posibilidad de que estos elementos
se creen en el proceso de formacién de las He-sdOBs no se encuentra estudiado. En esta Tesis
estudiamos esta posibilidad en el escenario evolutivo de hot-flasher, asi como también con-
trastamos abundacias quimicas de elementos mas livianos predichas por este escenario, con
abundancias quimicas observadas en estrellas He-sdOB. Para la realizacion de este estudio,
realizamos calculos detallados de la evolucién estelar en el escenario hot-flasher con el coédigo
de evolucién LPCODE, desarrollado en La Plata. Ademads, desarrollamos un nuevo cédigo de
post-procesado para el estudio detallado de la nucleosintesis estelar.

Otro aspecto interesante de las estrellas He-sdOB es que algunas se encuentran pulsando.
El mecanismo de pulsacién de estas estrellas no estd atin entendido. En esta Tesis estudiamos
también dos posibles mecanismos de excitacion de pulsaciones en el escenario de hot-flasher,
contrastando los resultados con las propiedades pulsacionales observadas en estas estrellas.
Dichos mecanismos son el mecanismo €, que acttia siempre que sucedan reacciones nucleares
en el interior estelar, y el mecanismo estocastico, en el que las zonas convectivas excitan
modos pulsacionales de gravedad en el interior estelar. Para el estudio de estos mecanismos,
realizamos simulaciones detalladas de las pulsaciones estelares no radiales, adiabaticas y no
adiabaticas, utilizando el cédigo de pulsaciones estelares LP-PUL desarrollado en La Plata.

El objetivo final de los estudios mencionados, es aportar al entendimiento de la historia
evolutiva de las estrellas He-sdOB. En particular, encontramos que en el escenario de hot-
flasher se dan las condiciones necesarias para la creacién de procesos lentos de captura de
neutrones, y que la cantidad de este tipo de reacciones que ocurren, depende del modelado
de los procesos de mezcla en el interior estelar. También, encontramos que el mecanismo
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0. Resumen

estocdstico es un buen candidato para explicar las pulsaciones en las estrellas HesdOB. De
confirmarse esto ultimo, seria una demostracion de que las estrellas de baja masa atraviesan
sub-flashes del helio, antes de su estapa de fusién de helio de manera estable.

Posteriormente, estudiamos las propiedades pulsacionales de las estrellas enanas blancas
deficientes en hidrégeno, que evolucionan a partir de estrellas He-sdOB en el escenario de hot-
flasher. Comparamos sus propiedades pulsacionales con otro escenario evolutivo propuesto
para las enanas blancas deficientes en hidrégeno, el de la ocurrencia de pulsos térmicos tardios.
En este estudio, caracterizamos el potencial de la astrosismologia para poder distinguir entre
los dos canales evolutivos mencionados. Finalmente, utilizamos nuestros modelos detallados
de enanas blancas como laboratorio para estudiar la fisica de los axiones, un tipo hipotético
de particulas fundamentales.



A mi madre,
Maria Mercedes Cervino.
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CapriTULO 1

INTRODUCCION

Las estrellas subenanas calientes son objetos astrofisicos muy interesantes, que plantean
un gran numero de interrogantes. Aun asi, estdn lejos de encontrarse entre las estrellas més
conocidas en la comunidad astrofisica en general. Debido a esto, y a que en la realizacién de
esta tesis el trabajo estuvo principalmente centrado en el estudio de estas estrellas, la mayor
parte de esta introduccién estara dedicada a estos objetos —secciéon 1.1-. Comenzaremos con
una breve resena histérica, siguiendo con un resumen de nuestro actual conocimiento sobre las
subenanas calientes, focalizandonos en sus escenarios de formaciéon. Luego, nos centraremos
en las estrellas subenanas calientes enriquecidas en helio, y en la motivacion y objetivos de
esta tesis. La seccion 1.2 estard dedicada a las estrellas enanas blancas. Al final de la seccion
explicaremos la motivacién de estudiar también estas estrellas, explicitando los objetivos de
la tesis respecto a este estudio.

1.1. Estrellas subenanas calientes

Las estrellas subenanas calientes (sdOB) son estrellas débiles y azules caracterizadas por
temperaturas efectivas que van desde los 20000 K hasta més alla de los 45000 K. Son estrellas
de baja masa (~ 0.5 Mg) con gravedades superficiales tipicas entre log(g/[cms™2]) ~ 5 y
6.5." En el diagrama de Hertzprung-Russell’> se encuentran ubicadas en la llamada rama
horizontal extendida (Greenstein & Sargent 1974; Heber 1986; EHB por sus siglas en inglés;
ver figura 1.1). El descubrimiento de estas estrellas data de la primera mitad del siglo XX.
En la década del 30, el Observatorio del Monte Palomar se encontraba en construccién en
California, Estados Unidos, con el motivo de albergar un telescopio reflector con un espejo
de 200 pulgadas (~ 5.1 m, telescopio reflector Hale), que fue finalmente inaugurado en 1949.
Sin embargo, antes de la finalizacién del telescopio Hale, telescopios méas pequenios fueron
construidos con el fin de realizar sondeos del cielo y decidir qué objetos estudiar con el
telescopio Hale (Zwicky 1965). El primero de estos fue un telescopio Schmidt de 18 pulgadas
(~ 46 cm) que en 1936 ya se encontraba en funcionamiento. En 1938, Franz Zwicky comenzé
una campafa de observacién del cielo donde uno de sus propdsitos era encontrar estrellas
azules con magnitudes aparentes y absolutas débiles. En esta campafia observé una regién

LA lo largo de esta tesis, la gravedad superficial estard siempre en unidades de cms™2 a menos que sean

explicitadas otras unidades.

?Diagrama de magnitud absoluta (o luminosidad) vs. indice de color (o temperatura efectiva). La tempe-
ratura efectiva se define como la temperatura que tendria un cuerpo negro que brille a la misma luminosidad
que la estrella.
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Figura 1.1. Diagra-
ma de Hertzsprung-
Russell esquemético
mostrando la ubica-
cion de las estre-
llas subenanas calien-
tes. Imagen adapta-
da de Heber (2009).
La imagen de He-
ber (2009) fue, a su
vez, tomada de ESO
y adaptada por S.
Geier y K. S. de Boer.

cercana al polo norte galactico, asi como la regién de las Hyades?, observando por primera
vez estrellas subenanas calientes. Zwicky pensaba que tenfa que haber cierta conexién entre
la etapa de secuencia principal y la etapa de enana blanca, y que de alguna u otra manera,
estrellas azules con luminosidades intermedias podrian ser parte de esa etapa intermedia.
Si bien esto es cierto, las ideas de Zwicky sobre la naturaleza de estos objetos dista de lo
que hoy entendemos por estrellas subenanas azules. “The early history of the faint blue
star program” (La historia temprana del programa de estrellas débiles azules, Zwicky 1965)
es una muy buena lectura sobre la historia temprana del descubrimiento de las subenanas
calientes. Segun escribe Jesse L. Greenstein en la introduccién de dicho esctrio, a Zwicky le
costé convencer a sus colegas de la existencia de objetos azules intrinsecamente débiles (que no
fueran enanas blancas). Sin embargo, poco tiempo después el campo de estudio de las estrellas
débiles azules se encontraba ya enraizado. Nuevas campanas para buscar estrellas similares
(v.g. Luyten & Miller 1951; Luyten 1953), en conjunto con determinaciones de movimientos
propios y estudios espectroscépicos, dieron indicios de que algunas estrellas azules tenian
magnitudes absolutas que las ubicaba por debajo de la secuencia principal —pero que no
llegaban a ser enanas blancas— (Luyten 1953; Pels & Blaauw 1953; Greenstein 1956; Miinch
1958), dejando en evidencia la existencia de objetos de este tipo. Subsiguientes campanas
en busqueda de este tipo de estrellas (Iriarte & Chavira 1957; Chavira 1958, 1959; Haro &
Luyten 1962; Green et al. 1986; Downes 1986) llevaron en 1988 a la publicacién del primer
catdlogo de estrellas subenanas calientes del campo galactico, Kilkenny et al. (1988), que
contenia 1225 objetos identificados. Més informacién sobre las primeras etapas del estudio
de las estrellas subenanas calientes puede encontrarse en Greenstein (1987) y Lynas-Gray
(2004).

3Segiin palabras de Zwicky, hubo una tercera regién observada, cuyas placas no pudieron analizarse por
interferencia de la Segunda Guerra Mundial (Zwicky 1965).
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a0

Figura 1.2. Distribu-
cién en el cielo de las
sdOB del catalogo de
Geier (2020) en coor-
denadas ecuatoriales.
La escala de colores
representa la densidad
de estrellas, siendo ce-
leste menor densidad,
siguiendo por verde,
rojo, y amarillo mayor
densidad. Figura to-
mada de Geier (2020).

Por otra parte, estudios de cimulos globulares mostraban la existencia de una rama
horizontal prolongada hacia el azul en algunos de ellos (v.g. Greenstein 1939), a veces con es-
trellas bien extendidas al azul (Arp 1955; Sandage & Wallerstein 1960). La conexion entre las
subenanas calientes del campo galéctico y la extensién de la rama horizontal azul de ciimulos
globulares se planteo en la década del 70, por Greenstein (1971), Caloi (1972) y Greenstein
& Sargent (1974). En ese momento, la naturaleza de estos objetos empezaba a estar mejor
entendida. Hoyle & Schwarzschild (1955) plantearon que los objetos en la rama horizontal
estarfan en un estadio evolutivo posterior a la rama de las gigantes rojas?, fusionando helio
en su nucleo. Los primeros cdlculos evolutivos de estrellas en la rama horizontal fueron reali-
zados por Faulkner (1966). En este trabajo Faulkner investiga principalmente el impacto de
la metalicidad en los modelos de estrellas de la rama horizontal, demostrando que modelos
de mayor metalicidad son también més rojos (i.e. més frios). Sin embargo, en su trabajo se
puede ver que estrellas con menores masas de la envoltura se ubican a temperaturas mas
calientes (ver figura 2 de Faulkner 1966). Posteriormente, Iben & Rood (1970) encontraron
que modelos més masivos tienden a ser més rojos en la rama horizontal, mientras que mo-
delos menos masivos se ubican mas hacia el azul. Caloi (1972) se dio cuenta de la necesidad
de calcular modelos de la rama horizontal con envolturas més delgadas para poder explicar
las temperaturas observadas en las estrellas subenanas calientes y las estrellas mas azules de
ctimulos globulares. Caloi (1972) fue asi la primera en calcular modelos de estrellas subenanas
calientes, tomando envolturas con masas del orden de 5 x 1073 Mg a 1072 M. Una buena
lectura sobre la historia temprana del estudio de estrellas calientes en cimulos globulares y
los primeros modelos de la rama horizontal es Moehler (1999).

FEn la década del 90 y primeros anos del siglo XXI el niimero de subenanas calientes iden-
tificadas se duplicé, gracias a sondeos del cielo no necesariamente pensados para la bisqueda
de este tipo de objetos (v.g. Hagen et al. 1995; Wisotzki et al. 1996). Ostensen (2006) organizo6
la informacién disponible en el momento de mas de 2300 subenanas calientes, generando una
importante base de datos sobre este tipo de estrellas. En la actualidad, gracias a los sondeos
del cielo realizados por el Sloan Digital Sky survey (SDSS, Blanton et al. 2017), el Galaxy
Evolution Explorer all-sky survey (GALEX, Bianchi et al. 2017), y el telescopio LAMOST
(Cui et al. 2012), la cantidad de subenanas calientes identificadas se duplic6 nuevamente.
Geier et al. (2017b) armé un catalogo de subenanas calientes del campo galactico, incluyendo
los datos de SDSS (Geier et al. 2015b; Kepler et al. 2015, 2016) y GALEX (Vennes et al.
2011), con 5613 subenanas calientes identificadas. Recientemente, la publicacién de los datos

4En la rama de las gigantes rojas, la estrella estd compuesta por un niicleo de helio, rodeado por una capa
donde se fusiona hidrégeno en helio, y una evoltura extendida de hidrégeno.



1. Introduccion

nadas con andlisis astrosis-
molodgicos en conjunto con
algunas masas determina-

das para sdOB en sistemas 2. — —
binarios. El area sombrea-

gicamente. Figura adaptada HHHHH“H“

de Fontaine et al. (2012). 0. Ll

da corresponde a las masas
0.25 0.35 0.45 0.55 0.65

8.
6. — —
g I
@ — —]
0
g
=
=, L B
Figura 1.3. Distribucién de o :
masas de sdOBs determi- 2
=
@
[

determinadas astrosismolo-

M,/ M

del satélite Gaia permitieron una mejor identificacién de algunos objetos, por la posibilidad
de determinar sus magnitudes absolutas. Utilizando la segunda liberacién de datos (DR2) de
Gaia (Gaia Collaboration et al. 2018), Geier (2020) publicé la segunda version del catélogo
de Geier et al. (2017b), sumando 528 objetos a la lista publicada en el primer catdlogo, pro-
venientes principalmente del sondeo del cielo realizado por LAMOST (Lei et al. 2018, 2019,
2020; Luo et al. 2019). Hoy en dia, el nimero de subenanas calientes identificadas en el campo
galactio es de 5874. En la figura 2 mostramos un gréafico de Geier (2020) de la ubicacién en
el cielo en coordenadas ecuatoriales de las subenanas calientes del campo galactico. También
se detectaron subenanas calientes en cumulos globulares. (Latour et al. 2018) lanzaron un
proyecto, SHOTGLAS, para estudiar espectroscépicamente las estrellas de la rama horizontal
extendida de cimulos globulares. En ese primer trabajo, se enfocaron en el cimulo globular
w Cen, pudiendo estudiar en detalle 152 estrellas, que representan ~ 20 % del total de estrellas
en la rama horizontal extendida.

Hoy en dia, la principal pregunta acerca de las subenanas calientes tiene que ver, no tan-
to con cémo es su estructura, sino con cémo se forman objetos de este tipo. Actualmente,
entendemos a las subenanas calientes del campo galictico y a las estrellas de la rama ho-
rizontal extendida de cimulos globulares, como estrellas de masas entre 0.46 My y 0.5 Mg
con envolturas de hidrégeno (H) muy delgadas, lo suficientemente delgadas para no poder
fusionar H en capas, y que se encuentran fusionando helio (He) en su interior (Heber 2016)°.
En la figura 1.3 mostramos las masas obtenidas con astrosismologia para una muestra de
sdOB pulsantes, méas las estimadas para algunas sdBO en sistemas binarios (Fontaine et al.

5Cabe mencionar que entre las estrellas subenanas calientes hay un subgrupo de estrellas que podrian
encontrarse en otros estadios evolutivos, no necesariamente fusionando He en su interior. Esta excepcion son
las estrellas sdO méas luminosas, con envolturas ricas en H. Durante esta tesis, no nos centraremos en estas
estrellas, aunque estdn incluidas en los catdlogos de subenanas calientes que mencionamos.
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2012) y en la figura 1.4, masas determinadas con datos de Gaia complementados con anélisis
espectroscopicos y fotométricos (D. Schneider, comunicacién privada). La cantidad de masa
en la envoltura de las sdBO determina dénde se ubican en el diagrama HR, con algunas
variaciones dependiendo de las abundancias iniciales de las estrellas. Cuanto menos masiva
es la envoltura de hidrogeno, més caliente es la superficie de la estrella y se ubica mas hacia
el azul en la rama horizontal. Objetos asi no pueden formase por evolucién estelar aislada y
canénica a partir de estrellas de secuencia principal® (SP) de 0.5 M. La vida en la SP de
una estrella de 0.5 M es del orden de 100 x 10° afios,” superando ampliamente la edad del
Universo (~ 14 x 10% aflos). En consecuencia, las sdOBs tienen que haber evolucionado a par-
tir de estrellas en la SP de mayor masa, y haber perdido una cantidad significativa de masa
en la etapa de gigante roja. Actualmente, es ampliamente aceptado que la mayoria de estas
estrellas se formé en sistemas binarios interactuantes, donde la pérdida de masa se dio o bien
a través de transferencia de masa estable a la estrella compafiera (escenario de RLOF, por
las siglas en inglés de “desbordamiento por el l6bulo de Roche”), por pérdida de masa ines-
table en una fase de envoltura comun (escenario de CE por las siglas en inglés de “envoltura
comun”; Paczynski 1976; Han et al. 2003), o por la coalescencia de dos enanas blancas con
nicleos compuestos por helio (Mengel et al. 1976; Webbink 1984). En los dos primeros casos,
la subenana caliente deberia encontrarse actualmente en un sistema binario, ya sea de largo
periodo en el caso de transferencia de masa estable (RLOF), o de corto periodo en el caso de
CE. Efectivamente, un alto porcentaje de sdOBs se observan en sistemas binarios (mayor al
40 %, Copperwheat et al. 2011; Geier et al. 2015b, 2017a). Las estrellas companeras de las
subenanas calientes son en su mayoria estrellas enanas blancas (EB, v.g. Geier et al. 2015a)
y estrellas frias de baja masa, en general de la SP (v.g. Vos et al. 2018, 2019 para binarias
de largo periodo y Schaffenroth et al. 2019 para binarias cercanas). También se encontré
evidencia de algunos sistemas con objetos subestelares (Geier et al. 2011b; Schaffenroth et al.
2014b, 2015; Kupfer et al. 2015) y al menos uno con una estrella de baja masa gigante (Vos
et al. 2014). Se espera que existan también sistemas binarios compuestos por una subenana

SEstadio en el que la estrella se encuentra fusionando hidrégeno de manera estable en su niicleo.

"Para estimar este valor supusimos que en la SP se consume el 10 % de la masa de H de la estrella, tomando
una composicién de H del 70 % respecto al total. Estimamos el tiempo de vida en la SP como tsp = AE/L,,
donde AFE es la energfa liberada por la fusién de H (~ 0.7 % de la masa de H que interviene en el proceso de
fusién, Kippenhahn et al. 2012). L, es la luminosidad de la estrella, que la obtuvimos de Baraffe et al. (2015).
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1. Introduccion

caliente y una estrella de neutrones o un agujero negro (Podsiadlowski et al. 2002; Yungelson
& Tutukov 2005; Nelemans 2010; Geier et al. 2015b, 2017a; Wu et al. 2020). Estos sistemas
no fueron atin observados, aunque algunos sistemas candidatos fueron detectados (Geier et al.
2010).

La mayoria de los sistemas binarios con subenanas calientes observados son sistemas cer-
canos con periodos que van entre ~ 40min y 30d (Maxted et al. 2001; Morales-Rueda et al.
2003; Copperwheat et al. 2011; Schaffenroth et al. 2019; Kupfer et al. 2020), lo cual indica
que probablemente atravesaron una fase de envoltura comun con su companera durante su
formacion. Por lo tanto, el escenario de CE es evidentemente importante en la formacion de
estrellas sOBs. Estos sistemas son encontrados a partir de la variacién en su curva de luz cau-
sada por eclipses, efectos de reflexion® (cuando la estrella compaiiera es fria), o deformaciones
en la curva de luz causada por la elipticidad de las érbitas (en general en compania de enanas
blancas); y son binarias de un espectro visible, es decir, su companera no se observa direc-
tamente (Heber 2016). Sondeos del cielo en busqueda de variaciones de velocidades radiales
en subenanas calientes aumentaron significativamente el nimero conocido de sistemas bina-
rios cercanos con subenanas calientes (Green et al. 1986, el proyecto ESO/SPY Napiwotzki
et al. 2005, el proyecto MUCHFUSS Geier et al. 2011a, 2015b, 2017a; Kupfer et al. 2015),
llegando a encontrar mas de 150 sistemas de este tipo. Recientemente el proyecto EREBOS
(Schaffenroth et al. 2019) aument6 de 20 a 170 un tipo particular de estos sistemas, los siste-
mas eclipsantes HW-Vir, donde la companera es una estrella fria de baja masa, o un objeto
subestelar.

Por otro lado, aunque en menor medida, también se encontraron subenanas calientes en
sistemas binarios de largo periodo (Green et al. 2001; Ostensen & van Winckel 2011; (stensen
& Van Winckel 2012; Vos et al. 2018, 2019 y referencias alli citadas). Esto indica que su
formacién se dio por transferencia estable de masa a su estrella companiera (RLOF), cuando
la donante se encuentra en la etapa final de gigante roja (el ntcleo de He debe encontrarse
cerca de la temperatura del encendido de He). El hecho de que haya un menor niimero de
sistemas de este tipo detectados no significa necesariamente que el escenario de RLOF es
significativamente menos probable que el de CE, sino que puede deberse a que los sistemas
son mucho maés dificiles de detectar, ya que sus periodos van de ~ 480 a 1600 dias (Vos
et al. 2019). Mientras que los sistemas de corto periodo se detectan por espectroscopia y por
fotometria (por el efecto de reflexién y porque tienen mayor probabilidad de eclipsar), los
sistemas de largo periodo, si bien es posible encontrarlos por fotometria observando en varias
bandas, pueden ser estudiados en detalle tinicamente por especstroscopia, y se necesitan largas
campanas para determinar sus periodos. Ostensen & Van Winckel (2012) comenzaron una
campaiia de larga duracién para encontrar y estudiar este tipo de sistemas. Vos et al. (2018)
(y referencias alli citadas) continuaron y ampliaron esta campafia, determinando pardmetros
orbitales. Hoy en dia hay ~ 23 de estos sistemas con determinaciones de parametros orbitales
(Vos et al. 2019).

El dltimo de los escenarios de interaccién binaria es la coalescencia de dos enanas blancas
con nucleo de helio (Webbink 1984). Las enanas blancas con ntcleos de helio tienen masas
menores a ~ 0.4 Mg, y la coalescencia de dos de ellas daria como resultado un objeto mas
masivo que, si supera la masa minima necesaria, encenderia eventualmente el helio en su

81 efecto de reflexién es observado en binarias cercanas con una estrella primaria caliente y una compafiera
fria. Se supone que la estrella secundaria en un sistema asi 6rbita sincronizadamente (perfodo de rotacién igual
al perfodo orbital, como la Luna en su 6rbita alrededor de la Tierra), mostrando siempre una cara a la estrella
primaria. Esta cara esta siendo constantemente irradiada por la estrella primaria, y por lo tanto, se calienta.
Como consecuencia, se observa un incremento en el flujo proveniente del sistema, siempre que el lado caliente
de la secundaria aparece en la linea de la visual.
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1.1. Estrellas subenanas calientes

niicleo, convirtiéndose en una subenana caliente.? Si bien existen subenanas calientes a las
cuales no se les detecté (al menos ain) ninguna companera, y podrian provenir de la coales-
cencia de dos EBs, en la mayoria de ellas puede inferirse una baja velocidad de rotacién (vyot)
superficial (menor a 10kms~!) a partir de sus velocidades radiales (Geier & Heber 2012;
Schindewolf et al. 2018), en contraposicién de lo que se espera de modelos de coalescencia de
enanas blancas (v ~ 30 — 100kms~!, Schwab 2018), a menos que exista algin mecanismo
eficiente de pérdida de momento angular luego del proceso de coalescencia. Més aun, a par-
tir de estudios astrosismoldgicos de 9 subenanas calientes aparentemente aisladas, Charpinet
et al. (2018) arguyen que es mdas probable que estas estrellas no hayan evolucionado a partir
de la coalescencia de dos EB, debido a las bajas velocidades de rotacién determinadas para
sus nicleos. Por otro lado, estudios de sintesis poblacional predicen la ocurrencia de estos
eventos de coalescencia (Han 2008).

Finalmente, para un menor niimero de objetos, y especialmente aquellos pertenecientes a
cumulos globulares, la evolucién aislada es una posibilidad. Existen camulos globulares con
una clara evidencia de poblaciones enriquecidas en helio (v.g. w Cen Tailo et al. 2016, NGC
2808 Milone et al. 2012, NGC 6441 Caloi & D’Antona 2007). Si una estrella de 0.7 Mg nace
con una abundancia de helio de alrededor de 0.4 (por fraccién de masa), la estrella puede
evolucionar a la etapa de fusién de helio estable en menos de la edad del Universo (Althaus
et al. 2017). En consecuencia, un objeto asi formaria una estrella con ~ 0.5 Mg en la rama
horizontal, es decir, una subenana caliente, y sin necesidad de invocar evolucién binaria.

Durante los parrafos anteriores, mencionamos algunos aportes de la astrosismologia al
estudio de las subenanas calientes, como ser determinaciones de masas y de velocidades de
rotacién de sus niuicleos. Si bien mencionamos que la estructura global de estas estrellas esta
mejor entendida, y que el gran interrogante de las subenanas calientes es explicar como se
forman objetos asi, esto no significa que conozcamos el interior de estas estrellas con detalle.
Detalles en la estructura de estas estrellas pueden variar y depender de como se formaron
(ademas de que nuestro conocimiento sobre la estructura depende de las incertezas propias
del modelado estelar). La astrosismologia, que se basa en los periodos de pulsacién observados
en estrellas para determinar propiedades de las mismas, es una herramienta muy importante
a la hora de determinar cémo es la estructura interior de estos objetos, que excepto a través
de sus propiedades pulsacionales, no se puede observar. Los periodos de pulsacion en las
estrellas corresponden a modos normales de oscilacién, y estos, como en cualquier objeto del
Universo, dependen de la composicién y estructura geométrica de dicho objeto. Por supuesto,
estudiar a las estrellas sdOB con la técnica de astrosismologia es posible, nicamente, si
hay subenanas calientes que presentan inestabilidades pulsacionales. Por suerte, desde el
descubrimiento fortuito de pulsaciones en EC 14026-2647 por Kilkenny et al. (1997)'°, varias
sdOBs se observaron pulsando. Con el advenimiento de los observatorios espaciales CoRoT
(Baglin et al. 2007, 2013), Kepler (Borucki 2016) y, recientemente, TESS (Ricker et al. 2015)
la precisién de las curvas de luz observadas, asi como el nimero de sdOBs pulsantes, crecieron
sustancialmente. Entre las subenanas calientes hay principalmente dos tipos de pulsadores
bien conocidos, todas estrellas enriquecidas en H en sus superficies. Estos dos grupos son los

9La coalescencia de una enana blanca con niicleo de helio y una enana blanca con niicleo de carbono-oxigeno
daria como resultado otro tipo de objeto, ya que en principio seria mas masivo y con un nicleo de carbono-
oxigeno, por lo cual no se ubicaria en la rama horizontal. Este tipo de objetos podrian ser, por ejemplo, las
estrellas R Corona Borealis (Webbink 1984).

0Fsta estrella fue clasificada erréneamente como una enana blanca rica en hidrégeno con una temperatura
cercana a la banda de inestabilidad pulsacional de las enanas blancas. Por este motivo, fue incluida en la lista
de estrellas candidatas a pulsantes del programa de observacién Edinburgh-Cape (EC) Blue Object Survey
(Stobie et al. 1997; Kilkenny et al. 2010), y observada con la intencién de buscar variaciones periodicas en su
curva de luz. De no ser por su errénea clasificacién inicial, sus pulsaciones no se hubieran detectado en ese
momento (Kilkenny et al. 1997).
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pulsadores lentos (sdBVs o estrellas V1093 Her; Green et al. 2003) que pulsan con periodos
largos (~ 0.5—2.5 hs) asociados con modos de gravedad (g), y los pulsadores réapidos (sdBVr
o estrellas V361 Hya; Charpinet et al. 1996; Kilkenny et al. 1997) que pulsan con periodos
cortos (~ 1 — 7min) asociados con modos de presién (p). En ambos casos la excitacién de
los modos propios de las estrellas se explica por el mecanismo k actuando en los picos de
opacidad producidos por las zonas de ionizacién parcial del hierro y el niquel’! (Charpinet
et al. 1996, 1997; Fontaine et al. 2003). Ademas, existen algunas estrellas sdO en las cuales
se encontré variabilidad en sus curvas de luz, consistente con pulsaciones (Woudt et al. 2006;
Rodriguez-Lopez et al. 2010a; Randall et al. 2016). La mayoria de estas estrellas pertenecen
al cimulo w Cen, y son pulsadores rapidos, con periodos entre ~ 1 — 2min. El mecanismo
de excitacién de sus pulsaciones también encaja con las predicciones teéricas del mecanismo
k actuando en la misma zona de ionizacién parcial de los elementos del grupo del hierro
(Fontaine et al. 2008; Rodriguez-Lépez et al. 2010b; Randall et al. 2016). Kupfer et al. (2019)
encontraron, ademads, un nuevo tipo de pulsadores entre las estrellas sdB, vibrando en modos
radiales de alta amplitud. Sin embargo, proponen que estas estrellas son, en realidad, estrellas
con un nucleo de He apagado, en su camino a la fase de enana blanca, o estrellas subenanas
calientes que ya finalizaron la etapa de fusién estable de He y se apartaron de la rama
horizontal extrema. También existen algunas estrellas sdOB enriquecidas en He a las cuales
se les detectd pulsaciones, pero hablaremos mas en detalle de estas estrellas en la siguiente
seccién.

1.1.1. Estrellas sdOB enriquecidas en helio

Las estrellas sdOB no sélo tienen la particularidad de que la formacién de su estructura
global no puede ser explicada por evolucién estelar candnica, también presentan anomalias
en sus composiciones quimicas, donde varios subgrupos pueden ser identificados. La mayoria
de las subenanas calientes de tipo B (sdB) son estrellas que presentan envolturas practica-
mente de hidrégeno puro, con poco contenido de helio, o por debajo del limite de deteccién.
Sin embargo, hay algunas estrellas sdB con atmésferas enriquecidas en He. Las subenanas
calientes de tipo O presentan mas diferencias en cuanto a su contenido de helio, desde un
centésimo de la abundancia solar de He, hasta atmosferas directamente sin hidrégeno (Heber
2016). Aproximadamente un ~ 10 % de las sdOB son estrellas enriquecidas en helio (He) en
su superficie (Geier et al. 2017b). A estas estrellas se las puede separar en dos grupos: las
He-sdO y las He-sdB. En el espectro de las He-sdO dominan las lineas de Hell (He una vez
ionizado), mientras que en el espectro de las He-sdB lo hacen las lineas de Hel (He neutro).

El hecho de que la mayoria de las subenanas calientes presente superficies compuestas
casi exclusivamente de H se debe a la accion de la difusién, en particular, de la sedimentacién
gravitatoria. Contrario a sus companeras de la rama horizontal fria, las subenanas calientes
no tienen envolturas convectivas, sino radiativas. Esto, sumado a que el tiempo que transitan
en la etapa de fusién estable de He (~ 2 x 10° afios) es mayor que la escala de tiempo de la
difusién del H en la superficie, tiene como consecuencia que el H flote hacia la superficie'.

HEn regiones de ionizacién parcial de elementos quimicos de las estrellas se producen aumentos de la
opacidad del material. A veces, en estas regiones, se producen una serie de procesos que excitan modos
normales de pulsacion. Esto se denomina mecanismo k, puesto que con k se suele denotar a la opacidad del
material. Daremos més detalles en el capitulo 2.

128 la envoltura es convectiva, la conveccién mezcla el material en la zona convectiva, borrando cualquier
efecto de la difusiéon. Ademds, en la base de la zona convectiva, la temperatura es mucho mayor y los tiempos
caracteristicos de la difusién aumentan significativamente con la temperatura, por ende, en esta zona la difusién
es un proceso extremamente lento. Esto previene que la difusiéon enriquezca en H a la zona convectiva. De
hecho, las estrellas gigantes rojas que se encuentran en la etapa de fusién de He en el ntcleo, no presentan
estas atmosferas puras —o casi puras— de H, caracteristicas de las subenanas calientes
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En consecuencia, explicar cémo se forman subenanas calientes enriquecidas en He, incluso si
su enriquecimiento es del orden del solar, resulta un desafio. Uno de los escenarios propuestos
para la formacion de estas estrellas es la coalescencia de dos EBs con nicleos de helio. Se
supone que durante y luego del evento de coalescencia, todo o casi todo el contenido de
H puede ser fusionado en He. Sin embargo, hoy por hoy es muy dificil hacer simulaciones
tridimensionales (3D) que puedan incluir H en el modelado de la coalescencia y seguir la
fusién de este elemento, para saber cuanto sobrevive al evento de coalescencia. En modelos
unidimensionales (1D), la necesidad de hacer numerosas suposiciones sobre el proceso de
coalescencia hace que la cantidad de H en el remanente pos-coalescencia sea incierto (Hall
& Jeffery 2016). En general, el contenido de H para seguir el modelado pos-coalescencia
hasta la rama horizontal, es incluido ah doc a posteriori del evento de coalescencia (Zhang
& Jeffery 2012; Schwab 2018). Otra posibilidad para la formacién de estrellas He-sdOB es
que, ya sea por transferencia de masa en un proceso estable, o por pérdida de masa en
una fase de envoltura comin (quizds mas probable), la masa que pierde la estrella sea lo
suficientemente alta para dejarla con una envoltura muy delgada (Myg ~ 10~*Mg Miller
Bertolami et al. 2008). Si esto sucede, en el momento que se enciende el flash!® de He, los
procesos de mezcla que se desatan como consecuencia de la alta liberacion de energia nuclear
en el flash, alcanzan las zonas ricas en H de la estrella'?. Esto produce que el H sea llevado al
interior de la estrella y fusionado violentamente debido a las altas temperaturas (Cassisi et al.
2003). En consecuencia, se produce un flash de H, donde todo o casi todo el H es fusionado.
Como resultado de este proceso, queda una estrella sdOB con una atmésferaa altamente
enriquecida de He. La ocurrencia de este proceso para formar una estrella He-sdOB es a veces
llamado escenario de hot-flasher'® tardio. Es importante tener en cuenta que el escenario de
hot-flasher no es un escenario per se, puesto que no explicita de qué manera se pierde la
masa de la estrella, sino que es una manera de modelar, haciendo ciertas suposiciones, la
evolucién posterior a la etapa de pérdida de masa, ya sea esta por envoltura comin o en una
transferencia de masa estable. Sin embargo, en la literatura se lo menciona histéricamente
como escenario de hot flasher, desde que fue introducido el término por D’Cruz et al. 1996,
v lo seguiremos haciendo en esta tesis, para poder distinguirlo del proceso de coalescencia,
que es escencialmente diferente.

Las estrellas He-sdOB pueden dividirse en dos grupos segtin su contenido de He, las He-
sdOB extremadamente enriquecidas en He (n(He)/n(H) 2 4, donde n es la abundancia en
nimero; eHe-sdOB) y aquellas con un enriquecimiento de He intermedio (n(He)/n(H) < 4;
iHe-sdOB; Naslim et al. 2012). Las eHe-sdOB a su vez, pueden ser separadas en tres clases,
aquellas enriquecidas en oxigeno (O), las enriquecidas en nitrégeno (N) y las enriquecidas en
estos dos elementos (Stroeer et al. 2007; Németh et al. 2012). En cada una de estas clases,
las abundancias de O, N o ambos elementos, respectivamente, tienen valores mayores que la
abundancia solar (Hirsch 2009). Los estudios de abundancias superficiales en estrellas He-sdO
se han enfocado principalmente en elementos livianos, hasta el N (Hirsch 2009; Németh et al.
2012). Las estrellas iHe-sdOB también muestran enriquecimientos de O, N o ambos, pero en
menor medida (Dorsch et al. 2019). Ademas, estas estrellas presentan otras peculiaridades
quimicas muy interesantes. Naslim et al. (2011) descubrié abundancias altas de estroncio
(Sr), itrio (Y), zirconio (Zr) y germanio (Gr) en LSIV-14°116, una iHe-sdB. En este trabajo
midieron abundancias del orden de mil veces la abundancia solar para los primeros tres
elementos, y cien veces la abundancia solar para el Ultimo. A partir de ese momento, se

3Entendemos por flash a un proceso violento e inestable de fusién nuclear.

1En el capitulo 2 veremos por qué es necesario que la masa de la envoltura de H sea pequefia para que este
proceso ocurra.

15Una traduccién parcial de este término al espaiiol podria ser “algo que sufre un flash cuando su temperatura
es alta”.
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identificé una importante presencia de elementos pesados en 9 estrellas iHe-sdOB més (Naslim
et al. 2013; Jeffery et al. 2017; Jeffery & Miszalski 2019; Latour et al. 2019a; Dorsch et al.
2019; Naslim et al. 2020). Fue sugerido por Naslim et al. (2011) que estas altas abundancias de
metales pesados se pueden deber a la levitacion radiativa (presion de radiacién que transfiere
energia cinética a los iones) actuando en estos elementos y agrupandolos en las zonas de
formacion de las lineas espectrales. Es sabido que la levitacion radiativa acttia formando
sobreabundancias de hierro y niquel en la envoltura de estrellas sdOB (Hu et al. 2011; Michaud
et al. 2011), cuya presencia es necesaria para explicar las pulsaciones que se observan en un
grupo de estas estrellas (Jeffery & Saio 2006b). En consecuencia, no serfa sorprendente que
la levitacion radiativa sea la responsable de las altas abundancias de elementos méas pesados
que el hierro en la atmésferas de las iHe-sdOB. Sin embargo, por un lado, no hay modelos
de estas estrellas que incluyan la levitacién radiativa de elementos tan pesados, debido a la
complejidad de calcular las secciones eficaces de interacciéon de los fotones con cada i6n. Por
otro lado, estos elementos son generados mediante procesos lentos e intermedios de captura
de neutrones. Esta posibilidad atin no fue estudiada en la formacién de estrellas iHe-sdOB.
Explicar estas abundancias en las atmoésferas de estrellas He-sdOB es un desafio en los dos
escenarios propuestos para su formacion, y hacerlo puede ayudar a dar informacién sobre
cémo se formaron estas estrellas.

Otra propiedad de un subgrupo de estas estrellas enriquecidas en He que las convierte en
estrellas muy particulares e interesantes son las pulsaciones que se observaron, por el momen-
to, en cuatro de ellas. Tres de estas estrellas iHe-sdOB pulsantes son LS IV-14°116 (Ahmad
& Jeffery 2005), Feige 46 (Latour et al. 2019b) y UVO 0825+15 (Jeffery et al. 2017). Las
pulsaciones de estas estrellas presentan propiedades diferentes a las del las clases de pulsan-
tes mencionadas en la seccién anterior, y ain no estd entendido qué mecanismo excita sus
modos normales de pulsacion. Estas tres estrellas tienen temperaturas efectivas y gravedades
superficiales que las ubica en la regién de inestabilidad de las sdBVr, es decir, las sdB pul-
santes con periodos del orden de pocos minutos compatibles con modos p de oscilacién. Sin
embargo, LS IV-14°116 y Feige 46 tienen periodos de pulsaciéon compatibles con modos g de
oscilacién, en el rango de las pulsantes lentas sdBs, del orden de 0.5 — 2hs. UVO 0825415
presenta variaciones en su curva de luz también compatibles con modos g de oscilacién pero
con periodos mucho més largos, del orden de 12 hs. Estas propiedades no pueden ser entendi-
das como consecuencia del mecanismo x actuando en la zona de ionizacién de los elementos
del grupo del hierro, en estrellas que se encuentran fusionando He en su ntcleo, como se
explica las pulsaciones observadas en las estrellas sdB ricas en H. La cuarta de las estrellas
enriquecidas en He pulsantes es KIC 1718290. Esta estrella no ha llamado la atencién desde
su descubrimiento (Dstensen et al. 2012), ya que, al ser fria (con una temperatura efectiva
de ~ 22100 K, Ostensen et al. 2012) y pulsar con periodos largos correspondientes a modos
g, podria pertenecer al grupo de las sdBVs. Sin embargo, sus periodos son extremadamente
largos en comparacion con otras estrellas sdBVs, llegando a valores del orden de 11 hs. Esto,
sumado al enriquecimiento en He de su atmosfera, hace que KIC 1718290 sea también una
estrella peculiar.

La primera de estas estrellas en la cual se detectd pulsaciones fue LS-14°116, por Ahmad
& Jeffery (2005). A partir de ese momento se abrié un largo debate sobre la naturaleza de
sus pulsaciones —y de su composicién quimica, puesto que también es la misma estrella a la
que primero se le detecté grandes abundancias de Sr, Gr, Y y Zr, en el afio 2011- que adn
no se encuentra cerrado. Naslim et al. (2011) sugirieron que la variacién en la curva de luz
de esta estrella podria deberse a la presencia de manchas en la fotdsfera producidas por un
campo magnético, el cual podria explicar también las abundancias anémalas de elementos
pesados. Green et al. (2011) argumentaron que la naturaleza multiperiédica de la curva
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de luz de LS-14°116 iba en contra de esta idea, pero que sin embargo, la presencia de un
campo magnético fuerte podria afectar la region de inestabilidad pulsacional predicha para
el mecanismo x actuando en la zona de ionizacién parcial del hierro. Sin embargo, Randall
et al. (2015) no encontré evidencia de un campo magnético fuerte, y determiné un limite
superior para su valor (menor a 300 G). Con este resultado, se descart6 la idea de que un
campo magnético estaba detras de las variaciones de la curva de luz y de las abundancias
anémalas de LS IV-14°116. En Miller Bertolami et al. (2011) sugieren que las pulsaciones se
pueden deber al mecanismo € actuando'® en los subflashes del He, que tienen lugar luego del
flash principal de He en estrellas de baja masa, antes de que la estrella entre a la etapa de
fusién estable de He. Esto podria explicar, ademas, el enriquecimiento en He de la estrella,
ya que, si ésta se encuentra en una etapa pre-rama horizontal, los procesos de difusiéon no
habrian actuado el tiempo suficiente para producir una envoltura de H puro (esto tltimo fue
sugerido por Naslim et al. 2010). En este trabajo estudiaron una secuencia evolutiva en el
escenario de hot-flahser, y encontraron modos normales inestables con periodos que podrian
explicar los periodos més cortos observados en LS 1V-14°116. Luego, en Miller Bertolami et al.
(2013) exploraron el mismo mecanismo de excitacién, el mecanismo €, pero en modelos que
evolucionaron luego de una coalescencia de enanas blancas con nucleos de He. En general, los
periodos de los modos inestables encontrados en las simulaciones realizadas, pueden explicar
también los periodos mas bajos observados en LS IV-14°116. Unos anos después, Jeffery
et al. (2017) encontrd variabilidad en la curva de luz de UVO 0825415, que también tiene
la peculiaridad de ser una estrella enriquecida en elementos pesados, en particular, plomo
(Pb). Hasta lo que entendemos, no hay trabajos previos a los realizados en el marco de
esta tesis enfocados en entender el mecanismo detrds de las variaciones en la curva de luz
de esta estrella. Las pulsaciones en Feige 46 fueron descubiertas recientemente por Latour
et al. (2019b). Lo llamativo de esta estrella, es que su temperatura efectiva y su gravedad
superficial son muy parecidas a las de LS TV-14°116, y no sdlo eso, sino también sus periodos
de pulsacién. Con el descubrimiento de Feige 46, podemos considerar que existe una nueva
clase de estrellas pulsantes iHe-sdOB con dos miembros: LS IV-14°116 y Feige 46. Los periodos
de pulsacién de UVO 0825415 son muy diferentes como para considerarla dentro de la misma
clase de pulsantes. Luego del descubrimiento de Feige 46, Saio & Jeffery (2019) retomaron
el debate sobre el origen de las pulsaciones en LS 1V-14°116 y, ahora también, en Feige
46. En este trabajo muestran que si la abundancia de carbono (C) y oxigeno es aumentada
significativamente (mayor al 30 % para ambos elementos, en fraccién de masa) en la zona
de ionizacién parcial de estos elementos, el mecanismo s puede actuar excitando modos de
pulsacién con periodos del orden de los observados en LS IV-14°116 y Feige 46. Aunque
para explicar los periodos més largos en LS IV-14°116 se necesitaria que en la zona de
ionizacién parcial del C y O, la estrella esté compuesta practicamente solo de estos elementos.
El principal problema con este escenario es encontrar un escenario evolutivo que lleve a la
formacion de una estructura de estas caracteristicas.

1.1.2. Objetivos de la tesis. Parte I

En las secciones anteriores vimos que hay un ntimero importante de datos que se obtienen
a partir de las observaciones y que restringen los modelos y los escenarios de formacién de
estas estrellas. Porcentaje de binaridad, periodos de binarias, velocidades de rotacién, ma-
sas, temperaturas efectivas, gravedades superficiales, abundancias quimicas en las superficies,
bandas de inestabilidad pulsacionales y periodos de pulsaciones son varias de las propiedades

16E] mecanismo € actia siempre que haya reacciones nucleares, pero normalmente es muy ineficiente. De
hecho, no hay confirmacién de alguna estrella pulsando debido a este mecanismo.
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observadas que imponen restricciones a los modelos de sdOBs y sus escenarios de formacién.
Por otro lado, vimos que hay diferentes escenarios propuestos para la formacién de estas
estrellas, y, dada la diversidad en las propiedades observadas en sdOBs, es posible que todos
los escenarios ocurran, aunque no estd claro en qué medida. En esta tesis nos centraremos en
las estrellas sdOB enriquecidas en He, y estudiaremos el escenario de hot-flasher (es decir, no
el de coalescencia), centrandonos en explicar algunas de las propiedades observacionales en
estas estrellas: las pulaciones en las pocas estrellas iHe-sdOB conocidas, y las abundancias
quimicas de las He-sdOB en general. El objetivo general de esta tesis es aportar resultados
que puedan ser ttiles en el estudio de la formacién de estrellas subenanas calientes, especial-
mente aquellas enriquecidas en He. Este trabajo esta lejos de estar cerrado, y se enmarca en
un proyecto mas extenso en el que planeamos seguir estudiando estas estrellas, mejorando la
fisica de los modelos, sumando mas restricciones observacionales a los modelos, y agregando
el estudio del escenario de coalescencia. En lo que sigue describimos més especificamente las
motivaciones y los objetivos particulares del trabajo de doctorado.

Pulsaciones en estrellas iHe-sdOB

En esta tesis nos propusimos seguir explorando el mecanismo detréds de las pulsaciones de
las estrellas iHe-sdOB. En el trabajo de Miller Bertolami et al. (2011), donde proponen que
el mecanismo € podria ser el responsable de las pulsacioens de LS IV-14°116, estudiaron una
Unica secuencia evolutiva. No estaba claro, por ende, cémo actuaria el mecanismo € para dife-
rentes composiciones quimicas y masas de la envoltura de H de las estrellas. Por este motivo,
nos propusimos como objetivo extender este trabajo estudiando el mecanismo € en una grilla
de modelos que abarcaran la rama horizontal azul y extendida, y determinar, de ser posible,
una banda de inestabilidad tedrica dada por el mecanismo e. También, contrastamos nuestros
resultados con las otras estrellas iHe-sdOB pulsantes, que no habian sido ain descubiertas
en el afio 2011.

Ademés, exploramos otro mecanismo de excitacién para las pulsaciones en estas estrellas,
el mecanismo estocéstico actuando también en los subflashes del He (el flash principal del He
es una etapa extremadamente rapida en la vida de las estrellas, por lo que es muy poco pro-
bable observar una estrella en esta etapa). Este mecanismo acttia como un oscilador forzado,
en el que el movimiento del material en los bordes convectivos excita los modos normales de
pulsacién de la estrella. Este mecanismo es el responsable de las puslaciones en el Sol y en
estrellas gigantes rojas. La zona convectiva en estas estrellas se encuentra en la parte mas
superficial, y la mayoria de las pulsaciones observadas corresponden a modos p, que no osci-
lan en la parte mas interna de las estrellas. Sin embargo, se observaron también pulsaciones
compatibles con modos g que oscilan en las zonas internas (Beck et al. 2011). Por otro lado,
simulaciones 3D del flash de He muestran que en los bordes de las zonas convectivas internas
generadas por la liberacion de energia en el flash, se desarrollan ondas gravitatorias (Mocak
et al. 2009, ondas mecanicas cuya fuerza de restitucion es la gravedad, que no deben ser
confundidas con ondas gravitacionales). Si estas inestabilidades sobreviven por mucho més
tiempo que el abarcado por las simulaciones 3D (del orden de horas), podrian ser observa-
das como variaciones en la curva de luz de las estrellas. Ademads, el mecanismo estocastico
fue estudiado en otro tipo de estrellas por Shiode et al. (2013), en estrellas de la SP con
masas mayores a 2 My, obteniendo que una zona convectiva interior puede actuar excitando
pulsaciones. Todo esto nos motivé a estudiar la eficiencia del mecanismo estocastico en las
zonas convectivas que se desrrollan debido a la liberacién de energia por fusiéon nuclear en los
subflashes del He.

Una importante motivacién para estos trabajos es que, si se confirma que alguno de
estos mecanismos actuando en los subflahses del He es el responsable de las pulsaciones de
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alguna estrella, seria la primera confirmacién de la existencia de esta etapa. Los subflashes
del He son una prediccion de la teoria 1D de evolucién estelar. Modelados 3D y 2D del flash
de He muestran que la zona convectiva que se desarrolla como resultado del flash de He
crece rapidamente (Mocak et al. 2009). En (Mocék et al. 2009) argumentan que si esta zona
continda creciendo a la misma tasa por ~ un mes (las simulaciones cubren sélo algunas horas),
la conveccién levantaria la degeneracién de los electrones. Dado que la fusién en forma de
flash en esta etapa es consecuencia de la degeneracién, subflashes del He no tendrian lugar
luego del flash del He, en contraste con lo que predicen modelados 1D de esta etapa. La
manera quizas méas confiable de determinar si una estrella se encuentra en esta fase de fusién
inestable del He, es midiendo la tasa de cambio de sus periodos de pulsacién. Esto se debe a
que los periodos de modos normales de pulsacién quedan determinados por la estructura de la
estrella. En esta etapa la estructura de la estrella estd cambiando a escalas de tiempo mucho
maés rapidas que en cualquier otra etapa de la vida de estrellas de baja masa. En consecuencia,
la tasa de cambio de periodos de una estrella puslando en los subflashes del He deberia ser
mucho més rapida que otros tipos de estrellas pulsantes. En esta tesis determinamos también
las tasas de cambio de periodos esperadas en los subflashes del He para estrellas subenanas
calientes, para poder contrastarla con las observaciones cuando haya alguna determinacién
de la tasa de cambio de periodos en alguna de las estrellas pulsantes iHe-sdB. En el capitulo
3 presentamos estos trabajos y discutimos los resultados.

Abundancias superficiales de estrellas He-sdOB

Como mencionamos en la seccién anterior, las estrellas iHe-sdOB presentan abundancias
muy altas de elementos pesados como Sr, Gr, Y, Zr y Pb, todos elementos que se pueden
formar mediante procesos de captura lenta de neutrones. Para que estos procesos ocurran, sin
embargo, se necesitan ciertas condiciones en el plasma estelar. Ademads, para observarlos en
la superficie, algiin proceso de mezcla debe llevarlos desde el interior donde son sintetizados,
hasta las zonas mas superficiales de la estrella. En particular, para que ocurran procesos de
captura de neutrones en el interior estelar, debe haber un flujo de neutrones en primer lugar.
En el plasma estelar, ciertas reacciones nucleares pueden producir un flujo de neutrones.
Una de estas reacciones es la del '*C con nticleos de “He, donde se genera un niicleo de
160 y un neutrén. La temperatura minima a la que empieza a ocurrir esta reacciéon es del
orden de 1 x 108K (v.g. Iliadis 2015), menor a la temperatura alcanzada durante el flash
del He (~ 2 x 108K). El '3C a su vez, se crea por la fusién de 2C con protones. Por lo
tanto, si durante el flash de He, o poco tiempo después, ingresan protones al material rico
en 2C, podria crearse 13C, y mediante la fusién de '3C con *He, podria generarse un flujo
de neutrones. Esta situacién de ingesta de protones en una zona de fusién de He y rica en
120 se da en ciertas fases de la evolucién de estrellas de baja masa. De hecho, se cree que
las estrellas de la rama asintética de las gigantes'” (AGB, por sus siglas en inglés) juegan
un papel fundamental en la creacion de elementos pesados por captura lenta de neutrones
(Herwig 2005; Werner & Herwig 2006). Este proceso se da durante los pulsos térmicos'® que
sufren estas estrellas antes de evolucionar a la etapa de enana blanca. En particular, en un
pulso térmico muy tardio, se da una ingesta violenta de protones hacia la zona de fusion del
He, donde también se dan condiciones en las que, dependiendo del modelado de los procesos de
mezcla del material, se produce un importante flujo de neutrones, y subsequentes procesos de

"Una estrella en la etapa de la rama asintética de las gigantes estd compuesta por un nicleo de carbono
y oxigeno, rodeado por una capa donde se fusiona He, un manto rico en He, una capa de fusién de H, y una
evoltura extendida de H.

BTnestabilidades que ocurren en la capa que fusiona helio en estrellas de la AGB, produciendo flashes del
He en dicha capa.
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captura de neutrones (Herwig et al. 2011). Una situacién muy parecida a la que ocurre en este
pulso térmico muy tardio podria ocurrir en el escenario de hot-flasher. En este escenario se da
también una ingesta de protones a la zona de fusién de He, rica en '2C. Ademds, en el escenario
de hot-flasher tardio, las zonas convectivas eventualmente llevan el material procesado en el
interior hacia la zona més externa de la estrella, por lo que elementos procesados en el
interior podrian observarse en la superficie. Sin embargo, la posibilidad de que en el escenario
de hot-flasher ocurran procesos lentos de captura de neutrones, y de que las abundancias de
elementos pesados en estrellas iHe-sdOB puedan deberse también a este motivo (no sélo a la
levitacién radiativa) no fue atn estudiada. Explorar esta posibilidad es uno de los objetivos
de esta tesis. Para esto, nos propusimos desarrollar un c6digo de pos-procesado para el calculo
detallado de la nuclosintesis estelar. En un cédigo de pos-procesado, el modelo estelar base es
tomado de un cédigo de evolucion estelar. Luego, se calculan las reacciones nucleares teniendo
en cuenta todos los isétopos y las reacciones necesarias para estudiar los procesos deseados.
En particular, para el desarrollo de este cddigo nos propusimos utilizar una red nuclear
programada por Aldo Serenelli (Serenelli 2006), utilizada previamente en el trabajo de Cruz
et al. (2013). Esta es una red nuclear flexible que permite elegir la cantidad de isétopos que
se deseen estudiar dentro de un grupo de 5413 is6topos. La ventaja de un cédigo de pos-
procesado con una red nuclear flexible reside en su versatilidad y en los menores tiempos
computacionales involucrados. En particular, este enfoque permite explorar la fisica nuclear
involucrada (v.g., diferentes tasas de reacciones) sin la necesidad de recalcular los modelos
estelares. Estudiar la nucleosintesis mediante un cédigo de pos-procesado resulta consistente
siempre y cuando las reacciones que liberan maés energia y determinan la estrucutra estelar
sean tratadas de igual manera en el codigo de evolucién y en el codigo de pos-procesado.
Ademas, disponer de un nuevo cédigo de pos-procesado para el estudio de la nucleosintesis
estelar permitirda en un futuro comparar resultados con diferentes cédigos existentes en la
literatura.

Por otro lado, las estrellas eHe-sdOB tienen patrones muy particulares de abundancias
de C, N y O. Estudiar las abundancias de estas estrellas en el marco del escenario de hot-
flasher también forma parte de los objetivos de esta tesis. Durante el desarrollo de esta tesis,
el grupo de astrofisica estelar del Observatorio Dr. Karl Remeis en Bamberg, Alemania,
liderado por el Prof. Uli Heber, determiné abundancias superficiales en algunas estrellas eHe-
sdO de elementos quimicos hasta el silicio (Si). En conjunto con dicho grupo de investigacion,
analizamos posibles origenes para las abundancias de los elementos quimicos observados hasta
el neén (Ne). Luego, con el codigo de pos-procesado, comparamos abundancias predichas en
el escenario de hot-flasher de elementos més pesados hasta el Si, con las observadas en estas
estrellas. En el capitulo 4 de la tesis presentamos el codigo de pos-procesado desarrollado
durante esta tesis, junto con los resultados preliminares sobre el estudio de abudancias en
estrellas He-sdOB, y discutimos los resultados de esta parte.

1.2. Enanas blancas

Las enanas blancas son estrellas de baja masa (menores a ~ 1.4 M) y densidades medias
del orden de 10 grcm™!. El descubrimiento de estas estrellas data del afio 1911. Detras de
la identificacién de la primera enana blanca como una estrella con caracteristicas distintas
al resto, se encuentran Williamina P S Fleming y Henry N Russell (Fleming 1908; Russell
1914, 1944). Russell (1914) ubicé varias estrellas en un diagrama de magnitud absoluta vs.
tipo espectral, donde 40 Eridani B (también llamada o? Eridani), una estrella perteneciente
al sistema triple 40 Eridani (o Eridani), era la tinica en ubicarse por debajo de la secuencia
principal. Fleming fue quien determind el tipo espectral de esta estrella como A0 (Russell
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Figura 1.5. Anotacio-
nes de W. Fleming sobre
el espectro de 40 Erida-
ni Ay B (o! y 0?). Ima-
gen tomada de Fleming

(1908).
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1944). En la figura 1.5 mostramos las anotaciones de Fleming sobre los espectros de 40 Eridani
Ay B (0! y 0%), datadas en el afio 1911 (Fleming 1908). La ttlima de sus anotaciones se
encuentra en la figura 1.6, donde, aparentemente escribe “.. lineas de hidrégeno muy anchas,
debe ser por superposiciéon de dos espectros”. Resulta interesante que Fleming notara que
las lineas de hidrégeno eran muy anchas. Probablemente esto se debia a que la estrella era
una enana blanca, y no a la superposicién de espectros como parece mencionar Fleming. En
Russell (1914), Russell argument6 que no era muy probable que la paralaje y la magnitud
absoluta de la estrella estuvieran mal determinadas, pero si dud6 de la determinacién del
tipo espectral hecha por Fleming, por la proximidad de la estrella primaria y brillante del
sistema triple, y en consecuencia retird a la estrella de todo analisis posterior en el trabajo.
Sin embargo, Adams (1914) también determind el tipo espectral de 40 Eridani B como A0,
finalmente despejando dudas sobre el hecho de que Fleming estaba en lo cierto (Hertzsprung
1915).1 Luego, Adams (1915) pudo obtener el espectro de la estrella secundaria del sistema
Sirius, Siruis B, con lo que, teniendo en cuenta la baja luminosidad de la estrella, llegd al
mismo resultado que 40 Eridani B: la estrella era significativamente menos luminosa que
lo esperado para su tipo espectral. Como Sirius B se encuentra en un sistema binario, se
pudo estimar su masa (Hertzsprung 1923). Esto permitié estimar la densidad media de la
estrella. Eddington (1924) estimé el radio de Sirius B en 19600 km y su densidad en 5.3 x
10% grcm™3. Este valor es un poco menor al esimado hoy en dia (~ 10%grem™2), pero era
un valor muy alto para lo que se esperaba. Eddington (1924) argument6 que dicho valor no
deberia descartarse, al menos hasta ser testeado midiendo el corrimiento gravitacional en
el espectro de la estrella. Al ano siguiente, Adams (1925) realizé esta medicién, y confirmé
la alta densidad de Sirius B. La existencia de objetos tan densos y estables no era facil de
explicar desde el punto de vista de la mecanica clasica. Fue Fowler (1926) quien demostrd,
utilizando la mecéanica estadistica cuantica y el principio de exclusion de Pauli, que podian
existir objetos estables con una densidad tan alta, sostenidos por la presién de los electrones.
Posteriormente, Stoner (1930) determiné una masa limite para estos objetos, teniendo en
cuenta efectos relativistas y suponiendo una densidad uniforme en la estrella. Configuraciones
con masas mayores serian gravitacionalmente inestables, y no deberian exisitir. Estos trabajos,
més el trabajo de Chandrasekhar (1931), llevaron a sentar las bases de un modelo para la
estructura de EBs, consistente en un gas de iones no relativistas que determinan la masa
de la estrella, y electrones no interactuantes, relativistas y completamente degenerados (es

19 Aunque décadas después Russell (1944) menciona que la primera persona en saber de la existencia de
las EBs fue Williamina Fleming, muchas veces es omitida en resefias historicas sobre el descubrimiento de
las enanas blancas. En Holberg (2007) se puede encontrar una historia més completa, donde se encuentra
mencionado el invaluable trabajo de las personas que llevaban a cabo la clasificaciéon espectral y fotométrica
en Harvard.
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decir, en el estado més bajo de energia posible), con una ecuacién de estado dada por una
realcién entre la presién y la densidad (Chandrasekhar 1939). En este marco, Chandrasekhar
(1939) determiné un nuevo valor de la masa limite para las EBs de ~ 1.4 M. Si bien en esa
época habia muy pocas EBs observadas, determinaciones de las masas de estas estrellas hasta
nuestros dias siguen estando por debajo de esta masa limite. En la figura 1.7 mostramos la
distribucién de masas de EBs tomada de Tremblay et al. (2019) para una muestra de 3131
estrellas. Si bien la muestra no es completa, ilustra muy bien cémo se distribuyen las masas
de las EBs. Si bien hoy por hoy el modelado de la estrucutra de las enanas blancas es
més realista y sofisticado, el modelo presentado en Chandrasekhar (1939) describe muy bien
aspectos cualitativos de estas estrellas, como la relacién masa-radio (M ~ R™!) y la masa
limite. Posteriormente, una serie de trabajos aportaron importantes conclusiones respecto
de las EBs: la masa de H en estas estrellas no puede ser una fraccién significativa de la
masa total, y la fuente de energia que las mantiene brillando no puede provenir de reacciones
nucleares (v.g. Marshak 1940; Lee 1950; Ledoux & Sauvenier-Goffin 1950). A partir de este
ultimo resultado, Mestel (1952) modelé la evolucién de estas estrellas como un proceso de
enfriamiento a radio constante. Mestel planted que la fuente de energia que mantiene brillando
a las EBs es su energia interna, y que al radiar esta energia, a una tasa determinada por su
envoltura delgada y no degenerada, se irfan enfriando lentamente. Si bien en la actualidad
el modelado de la evolcién de las EBs teniene en cuenta diferentes fuentes de energia (v.g.
emisiéon por contraccion gravitatoria de las capas no degeneradas, emision de neutrinos, y
energia liberada en otros procesos, ver D’Antona & Mazzitelli 1990; Althaus et al. 2010) con
un mejor modelado de la microfisica de la estrella, las EBs pueden seguir entendiéndose como
objetos cuya evolucién consiste basicamente en un proceso de enfriamiento.

Uno de los importantes interrogantes en la época del trabajo de Mestel (1952) era como se
podian formar dichos objetos. Si bien este trabajo es conocido por su descripcién del proceso
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de enfriamiento de las EBs, tiene una interesante discusién que ilustra el debate de la época
sobre la formacién de estas estrellas. Dos puntos claves que llevaron a la identificacién de
las EBs como representantes de un estadio final en la vida de las estrellas, es el hecho de
que las reacciones nucleares no parecian estar ocurriendo en su interior y que no podian
estar compuestas principalmente de H. En consecuencia, parecia que no podian formarse
directamente del material interestelar, puesto que este era rico en H, y no formaria objetos
degenerados como las EB donde no hay reacciones nucleares (la fusién de H empieza a ocurrir
a 107 K), por ende tenian que ser producto de la evolucién de otro tipo de estrellas. Para 1956
estaba bastante claro que las EBs representaban un estadio final de la vida de las estrellas
y que, debido a la masa limite de las EBs, la masas de las estrellas jugarian un rol muy
importante a la hora de determinar sus caminos evolutivos (Greenstein 1956). Para esta época
ya habia detectadas mas de un centenar de EBs. Hoy en dia, gracias a numerosos sonedos del
cielo (v.g. el SDSS, y més recientemente Gaia) el nimero de estrellas espectroscépicamente
confirmadas como EBs asciende a casi 35000 (Kepler et al. 2019), mientras que el mimero
de candidatas a EBs asciende a ~ 260000 (Gentile Fusillo et al. 2019).

Actualmente es aceptado que las estrellas EBs representan el estadio final en la evolucién
de mds del ~ 97 % de las estrellas, puesto que estrellas de baja masa y masa intermedia hasta
~ 10+ 2 M), que representan la gran mayoria de las estrellas, terminan sus vidas como EBs
(Siess 2007). Un importante porcentaje de la masa de las estrellas se pierde en vientos estelares
en etapas posteriores a la de secuencia principal, principalmente en la rama asintética de las
gigantes; y el nucleo de la estrella, que es el progenitor de la EB, no supera nunca la masa
limite para EBs. La estructura de estas estrellas consiste, en términos generales, de un nicleo
que representa casi la totalidad de la masa de la estrella, y de una evoltura delgada. La
composicion interna de las EBs se encuentra estratificada gracias al efecto de la difusién, que
es un proceso muy importante en esta etapa evolutiva (v.g., Althaus et al. 2010). Los nicleos
pueden estar compuestos —principalmente— de carbono y oxigeno (C/0), de oxigeno y neén
(O/Ne), o también, de He. Sin embargo, la gran mayoria de las EBs son estrellas con nucleos
de C/O, puesto que sélo las estrellas mas masivas (2 6 — 9 Mg) que se convierten en EBs,
podrian llegar a tener nicleos de O/Ne, al menos en el escenario de evolucion estelar aislada.
Por otro lado, EBs con niicleos de He no podrian formarse a partir de la evolucion aislada de
estrellas de masa menor a 0.5 M dado que, como vimos en la seccién anterior, el tiempo de
vida en la secuencia principal de estrellas de 0.5 Mg supera ampliamente el tiempo de vida
del Universo. Ademads, estrellas con masas mayores a 0.5 M comenzarian eventualmente a
fusionar el He, por lo que no se convertirian en EBs con ntcleos de He. Por ende, las estrellas
enanas blancas con nucloes compuestos por He, tienen probablemente historias evolutivas
muy parecidas a las que consideramos para las subenanas calientes en la seccién anterior. A
su vez, las estrellas subenanas calientes también evolucionaran a estrellas enanas blancas, con
nicleos compuestos de C/O.

Entre las EBs también se observan estrellas pulsantes. La clase mas numerosa de EBs
pulsantes son las ZZCeti o DAVs, que pulsan con modos g en el rango de temperaturas efec-
tivas de 10400 K < Tor < 12400 K (Landolt 1968; McGraw 1977; Brickhill 1983 y referencias
alli citadas). También se observan estrellas pulsantes con envolturas deficientes en H, que
componen distintas calses, las V777 Her or DBVs en el rango 22000K < T < 32000K
(Winget et al. 1982, 1983b), y las GWVir o PG1159, entre 80000 K < T, < 100000 K (Mec-
Graw et al. 1979; Grauer & Bond 1984) que, por sus altas temperaturas, serfan estrellas
pre-EBs (més detalles sobre estas estrellas puede encontrarse en los trabajos de revision de
Fontaine & Brassard 2008; Winget & Kepler 2008; Corsico 2019). Por lo tanto, la técnica
de astrosismologia puede aplicarse a las EBs y obtener informacién de su estructura interna
y propiedades fundamentales (ver, v.g., Cérsico 2019), y en consecuencia, también de sus
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historias evolutivas.

Por otro lado, al ser las EBs estrellas cuya evolucién consiste basicamente en un proceso
de enfriamiento, son muy buenas como laboratorios para la fisica fundamental. En particu-
lar, resultan utiles en el estudio de procesos fisicos bajo condiciones no reproducibles en la
Tierra, debido a las altas densidades que caracterizan a estas estrellas. Estos estudios pueden
realizarze contrastando resultados teéricos con propiedades observacionales de las EBs, como
ser la funcién de luminosidad para distintas poblaciones de EBs (v.g., dico galactico, ciimu-
los globulares), o sus propiedades pulsacionales, como la tasa a la que varfan sus periodos
de pulsacién. Las EBs se utilizaron para estudiar la variaciéon de constantes fundamentales
(Garcia-Berro et al. 2011; Cérsico et al. 2013; Hu et al. 2019); ecuacién de estado, cristaliza-
cién y procesos de separacién de elementos quimicos a altas densidades (v.g., Segretain et al.
1994a; Garcia-Berro et al. 2010); y para estudiar la fisica de particulas elementales en pro-
cesos que involucren interacciones electro-débiles, como por ejemplo, la emisién de neutrinos
(Winget et al. 2004; Cérsico et al. 2014; Miller Bertolami 2014), o de los hipotéticos axiones
(v.g, Isern et al. 2008; Coérsico et al. 2012a; Miller Bertolami et al. 2014).

1.2.1. Estrellas EB deficientes en hidrégeno

Las EBs también pueden ser separadas en estrellas cuyas envolturas son ricas en H, y
estrellas deficientes en H. Las estrellas ricas en H representan aproximadamente el 80 % del
total de EBs. Por ende, un porcentaje significantivo (~ 20 %) de estrellas EB presentan
superficies deficientes en H. Entre estas se encuentran las DO (con lineas de Hell en su
espectro; 45000 K < T,y < 200000 K), las DB (con lineas de Hel, 11000 K < T, < 45000K) y
otras EBs con espectros dominados por carbono u oxigeno (Althaus et al. 2010). Como pasa
en general con las estrellas que presentan poco o nada de H en sus atmosferas, explicar la
formacién de estas EBs deficientes en H también es un desafio, y probablemente no se formen
mediante un sélo camino evolutivo. Para discusiones tempranas sobre la formacién de estas
estrellas puede consultarse Renzini (1979); Schoenberner (1979); Renzini (1981); Iben et al.
(1983). Actualmente se cree que las estrellas DO y DB pueden haber evolucionado a partir de
las estrellas PG1159, que son pre-EBs con envolturas ricas en He, C y O. Estas estrellas, a su
vez, se formarian mediante la ocurrencia de un pulso térmico muy tardio (VLTP, por sus siglas
en inglés). En este escenario, una estrella pos-AGB sufre un dltimo pulso térmico cuando ya
no presenta fusiéon de H en capas. En consecuencia, la zona convectiva que se genera debido
a la energia liberada por la fusion de He, acarrea el H hacia el interior, donde se fusiona
violentamente debido a las altas temperaturas. Este es un proceso similar al que ocurre en el
escenario de hot-flasher mencionado en la seccién anterior. La principal diferencia es que en
los pulsos térmicos la fusién de He ocurre en el borde de un nicleo de C/O ya formado en la
estrella. El resultado es un remanente con una superficie deficiente en H y rica en He, C y O.
Luego, a medida que los procesos de difusién actian, la estrella PG1159 se convertiria primero
en una estrella DO y luego en una DB (Althaus et al. 2005; Miller Bertolami et al. 2006). Las
enanas blancas DO y DB podrian ser también las descendientes de las estrellas supergigantes
y deficientes en H, R Corona Borealis (RCrBs), de las estrellas calientes extremadamente
enriquecidas en helio (EHe) o de las subenanas calientes ricas en He, las He-sdOBs (Reindl
et al. 2014b). Las estrellas RCrBs y EHe, a su vez, podrian formarse por la coalescencia
de una enana blanca con ntcleo de C/O y otra con niicleo de He (Webbink 1984; Saio &
Jeffery 2002; Longland et al. 2011) Como mencionamos en la seccién anterior, los escenarios
propuestos para las He-sdOB son la coalescencia de dos enanas blancas con niicleos de He, o
el escenario de hot-flasher tardio, donde una fraccién importante de la masa de la estrella se
pierde durante su evolucién como gigante roja, ya sea por evolucién binaria o aislada (esto
ultimo especialmente en ctimulos globulares).
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1.2.2. Objetivos de la tesis. Parte 11

Debido a que las subenanas calientes tienen envolturas lo suficientemente delgadas para
no poder sostener la fusién de H en capas, las sdOBs evolucionan a EBs sin pasar por la
rama asintética de las gigantes, ni por la etapa de pulsos térmicos. Por ende, si bien las EBs
resultantes estarfan compuestas por nicleos de C/O, los detalles de su estratificacién quimica
pueden ser muy diferentes a estrellas que atravesaron la rama asintética de las gigantes y la
etapa de pulsos térmicos. Esta fue la principal motivacién para estudiar también la etapa
de enana blanca, centrandonos en las estrellas deficientes en H. Por otro lado, en el grupo
de investigacion hay una larga trayectoria en el estudio de la fisica de particulas utilizando
las enanas blancas. Mi tesis de licenciatura estuvo centrada en determinar el potencial de las
EBs ricas en helio como laboratorios para el estudio de los axiones. Durante el trabajo de
doctorado revisamos, continuamos y ampliamos este estudio. Por ende, este trabajo también
es presentado en esta tesis. En lo que sigue describimos mas especificamente las motivaciones
y los objetivos particulares del trabajo de doctorado que concierne a las enanas blancas.

Enanas blancas deficientes en H de baja masa

Esta bastante aceptado que un grupo de estrellas EB deficientes en H puede formarse
mediante la ocurrencia de un pulso térmico muy tardio, cuando la estrella se encuentra
entrando a la fase de enana blanca. Como mencionamos, este es un escenario que presenta
cierto parecido al hot-flasher tardio, donde se produce un flash de H luego del encendido del
He. Aunque la razén por la que ocurren los flashes en uno y otro caso es distinta, en ambos
casos se obtiene como consecuencia que todo o casi todo el H de la estrella es consumido
como combustible nuclear. Por lo tanto, no hay razén para pensar que, si el escenario VLTP
genera estrellas EB deficientes en H, no lo haga también el escenario de hot-flasher tardio. Sin
embargo, este escenario no fue estudiado para la formacién de estas estrellas. Hay que tener
en cuenta, sin embargo, que mediante el escenario de hot-flasher tardio se forman estrellas
con masas del orden de 0.4 —0.5 M. Por lo que, si alguna estrella DB se form6 mediante este
escenario, su masa tendria que ser del orden de dicho valor. La masa media de las DBs es,
como en las DAs, del orden de 0.6 M. Aunque la distribucién de masas de las DBs no tiene
una extension significativa hacia masas menores que este valor, existen algunas DB a las que
se le estimaron masas del orden de 0.4 — 0.5 M, (ver, v.g. figura 1.7). El trabajo mas reciente
para el caso de las EB ricas en He, basado en datos del satélite Gaia fue llevado a cabo
por Genest-Beaulieu & Bergeron (2019). Independientemente de la técnica que utilizan para
estimar las masas (espectroscépica o fotométrica), en este trabajo encuentran estrellas DB con
masas menores a 0.5 Mg, incluso 0.4 Mg. Genest-Beaulieu & Bergeron (2019) argumentan
que estas estrellas pueden ser sistemas binarios conformados por dos enanas blancas DB
(DB+DB) donde no se pueden resolver ambas componentes, por lo que parecen tener un
radio més largo, y por lo tanto, menor masa. Sin embargo, no esté claro si es este el caso para
todas las estrellas DB con determinaciones de masas menores a 0.5 Ms. Ademés, Reindl et al.
(2014a) estimaron masas para una muestra de enanas blancas DO y encontraron algunas de
ellas con masas menores a 0.5 M), argumentando que podrian ser descendientes de estrellas
de la rama horizontal extendida y enriquecidas en helio, es decir, de estrellas He-sdOB.

Por todo esto, en esta tesis estudiamos el escenario de hot-flasher tardio para la formacion
de estrellas enanas blancas deficientes en H. En particular, exploramos las diferencias evolu-
tivas y pulsacionales de las EB deficientes en H de baja masa que resultan de la evolucién
de un hot-flasher tardio y de un VLTP, dejando el escenario de coalescencia para un trabajo
futuro. A partir de este estudio, dado que las estrellas DB pulsan en el rango de temperatu-
ras efectivas de 22000 K < Ter < 32000 K, exploramos el potencial de la astrosismologia para
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discernir entre estos dos escenarios evolutivos. Este estudio se enmarca dentro de los obje-
tivos generales de la tesis, ya que entender la evolucién posterior de las subenanas calientes
enriquecidas en helio, y poder determinar en qué escenario se formaron estas enanas blancas
de baja masa, nos ayuda a enteder también cémo se forman las subenanas calientes. En el
capitulo 5, seccién 5.1, presentamos este trabajo y discutimos los resultados.

Aplicacién a la fisica de particulas

Por otro lado, como un trabajo de revisién y continuacién de la tesis de licenciatura,
exploramos el potencial de las estrellas enanas blancas DB pulsantes como laboratorios para
acotar la fisica de los axiones. La existencia de estas particulas fue propuesta como soluciéon al
problema carga-paridad (CP) de la cromodinamica cuéntica (Peccei & Quinn 1977; Weinberg
1978). Dicho problema consiste en que la teoria no proporciona ninguna razén para la ausencia
de violacién de la simetria CP (carga-paridad) que se observa en las interacciones fuertes.
Actualmente, se encuentran en discusion principalmente dos tipos de modelos de axiones, el
KSVZ (Kim 1979; Shifman et al. 1980) y el DFSZ (Dine et al. 1981; Zhitnitsky 1980), que
fueron denominados modelos de axiones invisibles. Ademas, los axiones fueron propuestos
como candidatos a conformar la materia oscura (Preskill et al. 1983). El porcentaje con el
que los axiones contribuirian a la materia oscura depende de su masa, y esta cantidad no es
predicha por la teoria que propone su existencia. En consecuencia, la masa de los axiones debe
ser inferida mediante experimentos terrestres o a través de objetos astrofisicos en los que se
den las condiciones fisicas necesarias para la produccién de axiones (Raffelt 1996). Si bien, al
dia de la fecha no hay confirmacién de la existencia de los axiones, a partir de los experimentos
y las observaciones fue posible proporcionar limites a la intensidad del acoplamiento de los
axiones con otras particulas, y a la fraccién con la que contribuirfan a la materia oscura
(Giannotti et al. 2017; Hoof et al. 2019).

En el interior de las enanas blancas se dan las condiciones fisicas necesarias para la emision
de axiones del modelo DFSZ (Raffelt 1996). Al salir de la estrella practicamente sin volver a
interactuar, la emisién de estas particulas constituiria una importante fuente de enfriamiento
extra de la estrella. Esto impactaria directamente en la tasa de enfriamiento de la estrella, y
por ende, en la tasa a la que cambia la estructura de la EB, cuya evoluciéon consiste basica-
mente en un proceso de enfriamiento. El periodo de una estrella depende de su estructura, y
la tasa de cambio de periodo refleja la escala de tiempo a la que evoluciona la estrella. Por lo
tanto, en las EBs la tasa de cambio de un periodo de pulsacién es practicamente proporcional
a la tasa de enfriamiento de la estrella. En consecuencia, la emisién de axiones impacta direc-
tamente en la tasa de cambio de los periodos pulsacionales. Comparar la variacién observada
en periodos pulsacionales con la prediccién tedrica de modelos de EBs con distintos valores
del acoplamiento de axiones con electrones, permite acotar el valor de este acoplamiento.
Esta técnica fue propuesta por (Isern et al. 1992). A partir de ese momento, diversos trabajos
derivaron cotas al acoplamiento entre electrones y axiones en el modelo DFSZ utilizando la
tasa de cambio de algin periodo pulsacional de tres estrellas enanas blancas DA (Cérsico
et al. 2001; Bischoff-Kim et al. 2008; Cérsico et al. 2012a,b, 2016). Las estrellas DB pulsantes
son mas calientes que las DA pulsantes. En consecuencia, las fuentes principales de energia
difieren, y se espera que la emisién de axiones en las DB sea més importante que en las DA.
Por lo tanto, el impacto de la emisiéon de axiones en el enfriamiento de las estrellas DB y DA
puede ser diferente. Lamentablemente, no hay a la fecha una mediciéon precisa de la tasa de
cambio de algiin periodo de una estrella DB pulsante. Sin embargo, existe una estimacion de
dicha cantidad para un periodo de la estrella PG 13514489 (Redaelli et al. 2011). En este
trabajo exploramos el potencial de las enanas blancas DB pulsantes para estudiar la fisica
de los axiones. Ademas, utilizando la estimacién de la tasa de cambio de uno de los periodos
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de la estrella PG 13514489, proporcionamos una cota estimativa al acoplamiento entre elec-
trones y axiones del modelo DFSZ, poniendo especial énfasis en las incertezas originadas en
el modelado del interior estelar. Debido a que esta tinica estimacion de la tasa de cambio de
periodo en una EB deficiente en H es de una estrella de masa ~ 0.6 M), y a que la mayoria de
las estrellas DB tienen masas mayores a 0.5 M), los modelos de DBs que utilizamos en este
trabajo no provienen de la evolucién de estrellas He-sdOB, sino de la evolcuion de estrellas en
el escenario VLTP. En el captiulo 5, seccién 5.2 presentamos los resultados de este trabajo.
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CAPITULO 2

MARCO TEORICO

En este capitulo repasaremos brevemente distintos aspectos sobre el estudio tedrico de las
estrellas de baja masa, como ser la evolucién, la nucleosintesis estelar y las pulsaciones, para
proporcionar un marco teérico al trabajo presentado en los capitulos siguientes.

2.1. Estructura y evolucion estelar

En esta seccién daremos una breve resefia de la teoria de evolucién de estrellas de baja
masa, empezando por la evolucion candnica y siguiendo por los escenarios de formaciéon
de estrellas subenanas calientes y enanas blancas enriquecidas en helio. Las secciones 2.1.1
y 2.1.3 se encuentran practicamente desprovistas de referencias, pero esto se debe a que estan
principalmente basadas en los libros de Kippenhahn et al. (2012) y Salaris & Cassisi (2005),
por lo que en general, para mas detalle referimos a dichos libros y a referencias alli citadas.

2.1.1. Aspectos basicos del modelado estelar

Escalas temporales de interés

A la hora de estudiar la evolucion estelar y los procesos que ocurren dentro de las estrellas,
es muy util tener una idea de en qué escalas de tiempo ocurren diferentes procesos, y cuanto
tarda la estructura estelar en “reaccionar” a ciertos cambios que ocurren dentro de ella.
Esto nos permitira también hacer simplificaciones a la hora de modelar la estructura estelar.
Para esto, primero, pensamos en un modelo basico de estrella: un material autogravitante
compuesto de gas y radiacién, en simetria esférica. Podemos definir, por ejemplo, la escala de
tiempo a la cual la estructura colapsaria en ausencia de presion del material, 7 (por caida

libre), tal que:
R >2
~|—], 2.1
g <Tc1 ( )

donde g es la aceleracién en la superficie estelar y R es su radio. La escala de tiempo asi

definida resulta:
R)1/2
Tl = | — . 2.2
. (g (2.2)

Podemos definir, también, la escala de tiempo a la que se desarmaria una estrella por la
presién del material, que ejerce una fuerza neta hacia afuera, si la gravedad es despreciable
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frente a esta presion. De la ecuacion de conservacién de momento en simetria esférica, des-
preciando la fuerza de gravedad, podemos deducir una expresién para esta escala de tiempo:

P 1/2
Tdin = R ﬁ N (23)

que es del orden de lo que le lleva a una onda de sonido viajar desde el centro de la estrella
hacia la superficie. Diremos que la estrella estd en equilibrio mecénico (también llamado
hidrostatico), cuando la aceleracién de los elementos de material en la estrella sea nula (en
general, despreciable). En los dos escenarios planteados arriba, en donde despreciamos, en
un caso la presion del material, y en otro su gravedad, la estrella claramente no esta en
equilibrio hidrostédtico. Si la presién del material hacia el exterior contrarresta la accién de
la gravedad en todo punto de la estrella, se alcanza el equilibrio mecanico. En este caso,
podemos igualmente definir las escalas de tiempo 7qin v 7el, y resultaran ser parecidas. A 7qi,
la llamaremos escala de tiempo dindmica. Frente a perturbaciones del equilibrio mecanico de
la estrella, los cambios en la estructura de la estrella se dan en escalas de tiempo dindmicas.
En particular, si la configuracion es estable, la recuperacion del equilibrio se dara en esta
escala de tiempo. Esta escala es en general muy pequefia comparada con el tiempo de vida
de las estrellas. Para el Sol es del orden de 27 minutos, para una gigante roja es del orden de
algunas decenas de dias y para una enana blanca es del orden de los pocos segundos.

Tengamos en cuenta ahora que la estrella, al tener cierta temperatura, se encontrara
irradiando. La energia por unidad de tiempo que la estrella radia hacia el exterior sera la
luminosidad L. Definimos otra escala de tiempo, la escala de tiempo de térmica, que estd
dada por:

. _ |Egl _ 2E;
term L L )
donde Ej, es la energia potencial gravitatoria de la estrella y Ej; es la energia interna total.

(2.4)

Tendremos que |E4| = |2E;| en equilibrio hidrostatico, como consecuencia del Teorema del
Virial. Estimando a la energia potencial gravitatoria como:
G(M/2)?

B |~ 222 2.5

B~ S (25)
obtenemos )
GM

Tterm ~ SRL (26)

Supongamos que no hay otra fuente de energia en la estrella mas que la interna y la gravita-
toria. En este caso, la energia gravitatoria de la estrella disminuira (se hard més negativa),
a medida que la estrella pierda energia. En estas condiciones, Tierm €s del orden del tiempo
que la estrella tarda en contraerse de manera significativa irradiando a una luminosidad L.
Independientemente de si la estrella tiene otra fuente de energia o no, esta escala de tiempo
es aproximadamente del orden de lo que tarda en acomodarse la estructura de una estrella
a, por ejemplo, una inyeccion de energia en su interior. Para el Sol, esta escala de tiempo es
del orden de 107 afios.

Consideremos ahora que dentro de la estrella tienen lugar reacciones nucleares. Llamemos
FEuc al reservorio de energia nuclear, es decir, dada la masa y composicién de la estrella, y las
reacciones nucleares que ocurren (por ejemplo, fusiéon de H o de He), Fy,¢ es la cantidad de
energia que la estrella puede liberar por reacciones nucleares. Podemos definir asi otra escala
de tiempo, Thuc, que serd la escala de tiempo tipica en la que evoluciona la estructura de una
estrella cuya principal fuente de energia es la nuclear,

Thuc = Enuc/L~ (2.7)
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Para el Sol, por ejemplo, que se encuentra fusionando hidrégeno, esta escala de tiempo es del
orden de 10'° afios.

Otra escala de tiempo que mencionaremos en capitulos siguientes de esta tesis es la escala
de tiempo convectiva. En regiones donde el transporte de energia en la estrella se da por
el movimiento macroscépico de material, podemos calcular el tiempo que le llevaria a un
elemento macroscépico de material moverse de un borde a otro en esta regién convectiva.
Podemos estimar este tiempo de la siguiente manera:

R
Tconv = / ! ﬁa (28)
R; U(T‘)

donde R; y Ry son los radios de los bordes de la zona convectiva y v(r) es la velocidad del
material.

Hipdétesis basicas para el modelado estelar

En general, cuando en el interior estelar tienen lugar procesos de fusiéon de H o de He, la
escala de tiempo Tpye es mucho mayor que la térmica. Esta, a su vez, es mucho mayor que la
dindmica:

Tnuc -2 Tterm -2 Tdin- (29)

Por lo que para modelar la evolucidon estelar tenemos que resolver las ecuaciones que la
gobiernen a lo largo de la escala nuclear. Esto es posible mediantes c6digos que resuelven el
problema de la evolucién estelar bajo la hipétesis de simetria esférica (c6digos 1D), pero no
actualmente mediante codigos que resuelven el problema hidrodinamico en tres dimensiones
(cédigos 3D). Con éstos tltimos cddigos se puede modelar mejor procesos fisicos de naturaleza
turbulenta que ocurren dentro del interior estelar y que son esencialmente tri-dimensionales,
pero que también, cambian en escalas de tiempo dindamicas. El costo computacional de resolver
un problema asi en escalas de tiempo dinamica es ya muy alto, y en escalas de tiempo nuclear,
hoy en dia no es posible. Por lo tanto, los codigos 3D resuelven la evolucién del interior estelar
en porciones insignificantes de sus vidas. Existen también cédigos que limitan el problema a
dos dimensiones (c6digos 2D, v.g. Deupree 2004). Sin embargo, no es muy claro cémo plantear
el problema de la evolucién estelar en dos dimensiones (o al menos no es simple). Por ende, hoy
por hoy, la manera de modelar la evolucién de una estrella durante porcentajes importantes
de su vida es mediante cédigos 1D. Todo lo que haremos en adelante estara basado en modelos
estelares 1D. Como ya mencionamos, modelaremos a la estrella en simetria esférica, por lo
tanto, esta Unica dimensién correspondera al radio, o a alguna coordenada que se relacione
con el radio.

Las diferencias en las escalas temporales nos permiten hacer ciertas suposiciones en el
modelado de la evolucion estelar. La enorme diferencia entre el tiempo dindmico y el nuclear,
hara que consideremos a la estrella en permanente equilibrio mecénico. Es decir, la evolu-
cién estelar se compondra de sucesivos estados (distintos) de equilibrio mecanico. También,
podemos definir el equilibrio térmico dentro de una estrella. En una situaciéon en la que hay
una importante fuente de energia por reacciones nucleares dentro de la estrella, hay un per-
manente flujo de calor entre el interior més caliente de la estrella y la superficie méas fria. En
este caso, cuando hablamos de equilibrio térmico en el interior estelar, habra intercambio de
calor entre capas adyacentes del interior estelar, pero este flujo de calor es constante en el
tiempo y no varia. La escala de tiempo térmica nos dice, a grandes rasgos, qué tan rapido
ocurre el intercambio de calor entre regiones de la estrella a distancias del orden de su radio.
Por lo que, una vez iniciada las reacciones nucleares en el interior, el tiempo que tarda la
estrella en acomodarse a un flujo constante (en el tiempo) de energia desde el interior hacia
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la parte superficial de la estrella, es del orden de la escala de tiempo térmica. Por esto, si
la escala de tiempo nuclear es mucho mas grande, entre un estado de equilibrio mecénico
y otro, regidos por la escala nuclear, podremos suponer que también hay equilibrio térmico
en la estrella. Hay partes en la evolucion estelar en las que la fuente de energia nuclear no
es la fuente mas importante de energia de la estrella, o ni siquiera estd presente, como es el
caso en la mayor parte de la evolucién de las EBs. En estos casos en que la evolucion estéa
regida por la escala de tiempo térmica, esta es, igualmente, mucho mayor que la escala de
tiempo dindmica. Por esto, en general supondremos equilibrio mecanico en la estrella, pero
no necesariamente equilibrio térmico.

Ademés, supondremos que el material estd compuesto de materia (bariénica y lepténica)
y radiacion, que no hay presencia de campos magnéticos y que la estrella no rota. Otra
suposicion que haremos en esta tesis, es que la evolucién de la estrella en sus estados de
equilibrio no se ve alterada por la presencia de una estrella compaiera.

También, consideramos al material en el interior estelar en equilibrio termodindmico local.
Esto significa que en un elemento de material, la temperatura de su material determina el
campo de radiacién, que serd localmente el de un cuerpo negro. Esto también implica que
la radiacién es isotrdpica, es decir, un elemento de material radia igual cantidad de energia
hacia todas las direcciones. Esto estrictamente no es cierto, puesto que sino no habria flujo de
energia hacia afuera en la estrella, pero es “bastante” cierto. Podemos estimar, de hecho, en
qué porcentaje varia la densidad de energia a lo largo de, por ejemplo, el camino libre medio
de los fotones, £,. El valor de £, en el interior de las estrellas es del orden de 2cm (ver, v.g.,
Kippenhahn et al. 2012). Podemos estimar el cambio en la densidad de energia de la radiacién
como Au = £,(du/dr). Como la densidad de energia de la radiacién es u ~ T*, podemos
escribir Au/u ~ 4AT/T ~ £,(dT/dr)/T. Estimando el gradiente de temperatura para el
Sol, como la diferencia de temperatura en el centro (~ 107 K) y la superficie (~ 5 x 103 K),
dividida por el radio del Sol (7 x 10'°cm), nos queda d7/dr ~ 1.4 x 10~*Kem™!. Por lo
que la desviacion de la isotropia de la densidad de energia de la radiacién en una zona de la
estrella con temperatura del orden de T' ~ 10° K es de:

— ~ 1077, (2.10)

siendo menor, cuanto mayor la temperatura. En consecuencia, en el interior de la estrella
el campo de radiacion es practicamente isotrépico. Sin embargo, esa pequefia desviacién de
la anisotropia es la que nos permite ver a las estrellas. Y, si bien consideraremos equilibrio
termodinamico local en el interior estelar, tenemos que calcular el transporte de energia
dentro de la estrella, de otra manera tendriamos modelos de estrellas que no brillan. Debido
a la casi isotropia del campo de radiacién (y del gradiente de temperatura), al transporte
de energia por radiacién en el interior estelar lo trataremos como un proceso difusivo, es
decir, que estara dado por la ecuacién ; = —Dﬁn, donde j es el flujo de las particulas que
transportan la energia (fotones) entre capas de densidades de particulas (n) diferentes. D es
el coeficiente de difusién, que depende de la velocidad de las particulas que transportan la
energia y de su camino libre medio. Sin embargo, el transporte de energia en las estrellas no
se da unicamente por la radiacién, en ciertas partes de la evolucién y zonas de la estrella
son importantes los transportes conductivos y convectivos. En el primer caso la energia es
transportada por electrones (u otras particulas microscépicas), y en el segundo caso, por
el movimiento de elementos macroscopicos de material. En ambos casos, el flujo de energia
depende, como en el caso radiativo, del camino libre medio de los elementos que transportan
la energia, y del gradiente de temperatura. Como vimos que el valor relativo del gradiente de
temperatura es un nimero muy pequeno, en estos dos casos de transporte de energia también
vamos a tomar la aproximacién de difusion.
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Ecuaciones de estructura y evolucion estelar

Dos de las ecuaciones fundamentales para modelar la evolucién y la estructura estelar no
son otras que las ecuaciones de conservacién del momento y la energia. A estas ecuaciones las
escribiremos en coordenadas lagrangianas, es decir, coordenadas que siguen el movimiento de
los elementos de material, que en simetria esférica, serdn directamente capas de la estrella
de masa dm y espesor dr, a una distancia r del interior estelar. Definimos la coordenada m
(que a veces llamaremos m,.), que serd la masa contenida por una esfera de radio r. Cuando
r sea igual al radio estelar R, m serd la masa total de la estrella M. La ecuacion que define la
coordenada m, y las ecuaciones de conservacién del momento y la energia en dicha coordenada
resultan:

or 1

om dmr2p’ (2.11)
oP Gm

om = Imrt (2.12)
;i o sor o

%:enuc_eu_cPat +p8t’

donde p, T', P y [ son la densidad, la temperatura, la presién y la luminosidad, respectiva-
mente. cp, es el calor especifico a presién constante, €y es la liberacién de energia nuclear
por unidad de masa y de tiempo, €,, la energia liberada por emisién de neutrinos por unidad
de masa y de tiempo (en este valor no estan tenidos en cuenta los neutrinos liberados en reac-
ciones nucleares, ya que se consideran dentro de €p,.). Todas estas cantidades son funciones
de la coordenada m y del tiempo ¢, y representan las cantidades de la capa de masa dm y
ancho dr a una distancia r(m) del centro, y a un instante ¢t. Ademds, ¢ es la velocidad de
la luz en el vacio y G, la constante de gravitaciéon universal. También depende de m y t la

cantidad 9, que esta dada por:
Olnp
0= 2.14
(6 In T)P ( )

La ecuacion 2.12 es la ecuacion de conservacion del momento en el caso de equilibrio hi-
drostatico. Fuera de este equilibrio, la ecuacién tendria un término mas, proporcional a la
aceleracién (oc 9%r/0t%). La ecuacién 2.13 es la ecuacién de conservacion de la energia. Esta
ecuacién plantea que la luminosidad en cada capa de la estrella y a cada instante depende de
la energia generada por las reacciones nucleares, la pérdida de energia por neutrinos (gene-
rados en procesos térmicos) y la energia generada por las transformaciones termodindmicas
experimentadas por la materia estelar (esta energia por unidad de masa y tiempo estd re-
presentada en el tercer y cuarto término de la ecuacién 2.13) en esa capa y ese instante. En
el caso de equilibrio térmico los dos tltimos términos podrian ser simplificados. De hecho,
estos términos van a ser, en general, muy pequenos en comparacion a €epy. — €, a lo largo
de la evolucién de una subenana caliente. Sin embargo, serdan términos no despreciables en
algunos momentos en la evolucién de la estrella cuando cesa la fusiéon nuclear, y dominantes
en la evolucién en la etapa de EB. Por lo que no despreciamos estos términos.

Nos faltan las ecuaciones que describen cémo es el transporte de la energia y como varia la
quimica dentro de la estrella. Dijimos que al transporte de energia en la estrella lo tratariamos
como un proceso difusivo, ya sea por radiacion, conduccién o conveccién. La ecuacién, bajo
esta aproximacion, que se suele utilizar para describir el transporte de energia en el interior
estelar, es una ecuacién para la temperatura directamente, y estd dada por:

or GmT
_—= 2.1
om 47rdP vy (2.15)
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donde

=—=—. 2.16

dln P POP ( )
A V se le suele llamar llanamente “el gradiente de temperatura”, o, a veces “el gradiente de
temperatura real”, y su valor depende del tipo de transporte de energia (y de cémo modelamos
estos procesos). Si el transporte de energia es radiativo y/o conductivo, V = V.4, donde,

o_ (8111T) _Tar

3 Kkl P

Virad = 16macG mT4’

(2.17)
donde ¢ es la velocidad de la luz y a la constante de radiaciéon. Si bien a V.4 se le suele
llamar gradiente radiativo, es esta ecuacion k es la opacidad radiativa y/o conductiva. Si
el transporte de energia es convectivo, el valor de V dependera de la teoria de conveccién
utilizada. En el caso que las estrellas posean conveccién en sus regiones centrales, y debido a
las densidades altas alli reinantes, el valor de V puede ser tomado como el de V.4, que es el
gradiente de temperatura a entropia constante, V,q = (0In7"/01n P)|s.
Ademas, es necesario establecer un criterio para determinar en cada capa de la estrella y
a cada instante la naturaleza del transporte de energia. El criterio de Schwarzschild consiste
en considerar que una determinada regién es inestable frente a movimientos macroscopicos
de materia cuando:
Viad > Vad. (2.18)

Este es un criterio local, es decir, la situacién de inestabilidad o no de una dada cascara
depende de propiedades que el material estelar tiene sélo en esa capa. El valor de V en el
régimen convectivo, y el criterio para decidir qué tipo de transporte de energia ocurre en cada
céscara de la estrella (y en cada momento) resultan importantes fuentes de incerteza en la
teoria de evolucion estelar. En particular, la determinacion de hasta donde llega el movimiento
turbulento del material en las zonas convectivas (borde convectivo formal), y cémo es este
movimiento turbulento en los bordes de la zona convectiva, es decir, si el movimiento es
inestable mas all4 del borde formal convectivo, impacta directamente en la estructura quimica
de la estrella. Dada la naturaleza tri-dimensional del movimiento de un plasma turbulento,
la implementaciéon de estos procesos en cédigos 1D es una de las mayores incertezas en el
modelado estelar. En esta tesis, el limite formal de la zona convectiva estard dado por el
criterio de Schwarzchild, mientras que en algunas etapas evolutivas donde esté claro (a partir
de inferencias observacionales) que este limite subestima la mezcla en el interior estelar,
consideraremos mezcla mas alla del limite formal.

Pasemos entonces a describir las ecuaciones que describen cémo varia la composicién
quimica dentro de la estrella. Estas ecuaciones tienen la forma

X .
88t = f(X;,T, P, 1), h,j=1,...,1 (2.19)

donde I es la cantidad de especies quimicas i presentes en la estrella, y X; es la abundancia
por fracciéon de masa de la especie i. Ademéds, planteamos la ecuacién >, ; ; X; = 1, que,
en cada capa de la estrella, determina la conservacién de la masal. La variacién quimica
dependerd de dos fendémenos distintos. Uno de estos se debe a que las reacciones nucleares
cambian la cantidad de niucleos de cierta especie en cada capa, ya sea aumentando alguna
abundancia al producir nicleos de una dada especie, o disminuyéndola al utilizar los ntcleos
de dicha especie en reacciones. El otro fenémeno consiste en todos los procesos de mezcla de
material presentes en la estrella, como lo es, por ejemplo, la conveccion. La variaciéon temporal

'En realidad, la masa no se conserva en el interior estelar donde ocurren procesos de fusién nuclear, puesto
que parte de la masa es transformada en energia, pero no tenemos en cuenta este efecto.
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de la abundancia de cada especie en una capa de la estrella depende sélo de las cantidades
fisicas locales de la estrella sélo en el caso que no haya mezcla del material. Si hay mezcla del
material, la variacién de la composicién quimica de la capa depende de las cantidades fisicas
en todas las capas de la estrella que se mezclan en un dado paso de tiempo. Las ecuaciones
de cambio quimico tienen la forma:

X,  [9X; 0X; o
= ( o )nuc+( o )mem, i=1,..1. (2.20)

Este es un conjunto de I ecuaciones acopladas entre si (ya que el cambio en la abundancia
quimica de un elemento dependerd, en general, de la abundancia de otros elementos), y
conectadas con las ecuaciones correspondientes a otras capas de la estrella debido al término
de mezcla. Si definimos IV; = n; V' como el nimero de particulas de una especie nuclear 7 en
un dado volumen V', siendo n; = X;p/m; el nimero de particulas por unidad de volumen,
con m; la masa de una particula de la especie 7, podemos relacionar el primer término de la
ecuacién 2.20 con la ecuacion:

\% <88]Vl> = —Z#@)O')MNZ‘NJ' +Z;<U‘7>kmeNm7 (2.21)
L /nuc j 1+ 67Lj k,m 1+ Okm

donde d;; ¥ Ok, son deltas de Kronecker, (vo);; es la tasa de reacciones nucleares por par
de particulas entre la especie i y la j, vy (vo)pn, la tasa de reacciones nucleares por par de
particulas entre las especies k£ y m que generan particulas de la especie i. En la ecuacién
2.21 el primer término representa, entonces, la generacion de particulas de la especie nuclear
1, v el segundo término, su destruccién, suponiendo que sélo intervienen reacciones de dos
particulas. Las principales reacciones nucleares en la vida de las estrellas de baja masa son
cadenas de reacciones en donde basicamente se consume el H dando lugar a la formaciéon de
He, o procesos en los que se consume el He resultando en la formacién de C y O, y seran
presentadas en la seccién — También, dependiendo de la masa de la estrella, pueden darse
reacciones en donde se generan elementos mas pesados.

El segundo término de la ecuacién 2.20 se refiere a los procesos de mezcla, que, como
menciondbamos méas arriba, son mas dificiles de modelar, especialmente la conveccién (mo-
vimiento macroscépico y turbulento de material). El movimiento convectivo en cédigos 1D
es en general aproximado utilizando un proceso difusivo. Este tratamiento de la mezcla ma-
croscopica se plantea dentro de los limites formales de la conveccidén. Sin embargo, como
mencionamos mas arriba, en algunas etapas evolutivas es importante tener en cuenta mezcla
del material mas alla del limite convectivo formal dado por el criterio de Schwarzchild, que,
en nuestro caso, también lo consideramos un proceso difusivo. Sin embargo, si bien es el mas
incierto, la conveccién no es el tnico proceso de mezcla, existen también procesos de mezcla
microscépica, que adquieren gran relevancia en la etapa de enana blanca de las estrellas, y
también son importantes para la formacion de envolturas de H puras en las subenanas ca-
lientes. Estos se denominan procesos de difusion y pueden ser de difusién quimica, térmica o
procesos de sedimentacién. El primero tiende a suavizar los gradientes de composicion qui-
mica que puedan existir en la estrella. En el segundo, elementos mas pesados tienden a ir a
zonas de mayor temperatura. En el proceso de sedimentacién, en cambio, los elementos maés
livianos tienden a ir hacia la superficie (i.e. zonas de menor presién), mientras que los mas
pesados hacia el centro de la estrella. Cada proceso tendra un valor del coeficiente de difusion
en el modelado de la evolucién de las estrellas. Otro proceso difusivo es el de levitacién radia-
tiva, que consiste basicamente en la presiéon de radiaciéon empujando elementos pesados hacia
regiones mas externas en la estrella. Sin embargo, este proceso es mas complicado de calcular
y no lo consideramos. En general, el segundo término de la ecuacién 2.20 suele escribirse de

29



2. Marco tedrico

la siguiente manera:

(5 = 55 (5P 3. 22

donde Diyescla, Tes presenta el coeficiente de difusién del proceso de mezcla [, que determina
cuan efectivo es dicho proceso de mezcla.

Resumiendo, las ecuaciones para resolver la estructura y evolucién estelar son las siguien-
tes,

or 1

o = Tty (2.23)
2

gg _ _ﬁ% v, (2.26)

a;? = f(X;, T, P,r,0l),  i,j=1,..1 (2.27)

Para resolver estas ecuaciones, es necesario determinar la ecuacién de estado del material
estelar y conocer las cantidades cp, k, €nyc ¥ €, que también determinan las propiedades del
material y seran funcién de la presion, la temperatura y la composicién quimica. Asimismo,
es necesario definir las condiciones de borde (es decir, en el centro y en la superficie estelar)
y las condiciones iniciales del modelo. Respecto a las condiciones de borde en la superficie,
utilizamos un modelo de atmosfera simple, y no se resuelven las ecuaciones del interior estelar
hasta la superficie, puesto que varias de las hipodtesis realizadas dejan de tener validez cerca de
la superficie, como ser la aproximacion de difusion para el transporte radiativo, por ejemplo.
En todo este trabajo, utilizamos una atmoésfera gris bajo la aproximacion de Eddington (ver,
v.g. Mihalas 1978).

Como 1ultimo comentario en esta seccién, aclaramos que a lo largo de la tesis muchas
veces utilizaremos la palabra estrella para referirnos a un modelo estelar. Sin embargo, no
hay que perder de vista que los modelos, si bien esperamos que describan lo méas importante
del comportamiento estelar, son modelos, y distan mucho de ser los objetos fisicos reales.
Esperamos que el contexto deje en evidencia aquellos casos en los que con estrella nos estemos
refiriendo efectivamente a una estrella.

2.1.2. Resoluciéon de las ecuaciones de estructura y evolucién estelar

En esta tesis utilizamos el codigo de evolucion estelar LPCODE, que fue realizado integra-
mente en la Facultad de Ciencias Astronémicas y Geofisicas de la UNLP Althaus et al. 2003,
2005; Miller Bertolami 2016. Para la resoluciéon de las ecuaciones 2.23-2.27, el LPCODE se basa
en el tratamiento numérico descripto por Kippenhahn et al. (1967) y consiste, basicamente,
en un método tipo Henyey implicito. Para mejorar la estabilidad numérica, las variables que
utiliza el LPCODE no son aquellas que aparecen en las ecuaciones de estructura y evolucion,
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sino que se realizan los siguientes cambios de variables:

¢ =1In(1 — m,/M,), (2.28)
0 = In(T/Tp), Ty = 10°K, (2.29)
p=In(P/P,),  Py=10"dinascm 2, (2.30)
x = 1In(r/ro), ro = 10'% cm, (2.31)
A =1/ALy, Lo =103 ergs™!, (2.32)

donde M, es la masa del modelo estelar y A es una cantidad que se reajusta automaticamente
para mantener el valor de A por debajo de 10.

Las ecuaciones de cambio quimico se resuelven de manera desacoplada a las otras cuatro.
Esto no introduce un error significativo si se considera un intervalo en la coordenada ¢ lo sufi-
cientemente pequeno. En el LPCODE este intervalo estd determinado a partir de cotas maximas
a la variacién de temperatura, luminosidad y presién en cada iteracién de tipo temporal. Para
més detalles del codigo LPCODE puede consultarse la tesis doctoral de Miller Bertolami (2009).

Fisica constitutiva del LPCODE

Las ecuaciones de estado utilizadas por el cédigo dependen del régimen evolutivo que se
quiera estudiar. Durante la secuencia principal se utiliza una versién actualizada de la ecua-
ci6n de estado de OPAL? (Rogers et al. 1996; Rogers & Nayfonov 2002), para composiciones
ricas en H y He. Para las etapas donde ya hay fusién del He utilizamos una ecuacién de
estado analitica que contempla la ionizacién parcial en un gas ideal y la presién de radiacién.
En el régimen de altas temperaturas y densidades esta ecuacién de estado tiene en cuenta
los fenémenos de presion de radiacién, degeneraciéon electrénica, interacciones culombianas y
contribuciones iénicas. En el régimen de enana blanca se utilizan dos ecuaciones de estado
distintas. Para la envoltura de la enana blanca se utiliza la ecuacién de estado de Magni &
Mazzitelli (1979), que considera efectos de ionizacién parcial. Para las regiones de altas den-
sidades, en cambio, se utiliza la ecuacién de estado de Segretain et al. (1994b), para plasmas
completamente ionizados (ver Althaus et al. 2007).

Las opacidades radiativas a altas temperaturas que utiliza el LPCODE son las de OPAL
(Iglesias & Rogers 1996), mientras que a bajas temperaturas, las opacidades moleculares son
las de Ferguson et al. (2005), extendidas con las tablas para distintos valores de la fraccién de
C/0, presentadas en Kitsikis (2008) y Weiss & Ferguson (2009). Las opacidades conductivas
utilizadas son las de Cassisi et al. (2007).

Los procesos de generacion de neutrinos que no involucran reacciones nucleares, son el
neutrino plasmén (y — vv), la fotoproduccién (ye~ — e vv), la aniquilaciéon de pares
(ete™ — vv) y el efecto bremmsstrahlung (e~ (Ze) — (Ze)e vv). La emisién de neutrinos
por aniquilacién de pares, fotoproduccién y bremsstrahlung se calcula segtn Itoh et al. (1996),
y la emisién de neutrinos plasmén segun Haft et al. (1994).

En el LPCODE se siguen explicitamente los cambios de abundancias de dieciséis is6topos,
IH, QH, 3He, 4H€, 7Li, 7Be, 120’ 130, 14N, 15N, 160’ 170’ 180’ 19F’ QONe y 22Ne, junto
con treinta y cuatro reacciones termonucleares para seguir la fusiéon de H mediante el ciclo
protén-proton (p-p) y el ciclo CNO, y los procesos de fusién de He. Las tasas de las reacciones
nucleares que utiliza el LPCODE fueron obtenidas en la mayoria de los casos de Caughlan &
Fowler (1988) y en otros de Angulo et al. (1999), excepto la tasa de la reaccién *N(p, )50,
que fue obtenida de Imbriani et al. (2005)

2La versién que actualmente utiliza el c6digo se encuentra disponible en https://opalopacity.1llnl.gov/
E0S_2005/
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Las tasa de pérdida de masa utilizada durante la rama de las gigantes rojas es la de
Schroder & Cuntz (2005), y estd dada por,

M L, R,/R T, 3.5
M@/ano M*/M@ 4000 K 4300 g4

En la etapa de la AGB, especialmente para modelos enriquecidos en carbono en la superficie,
se utilizan las expresiones dadas por Groenewegen et al. (1998, 2009).

Para modelar la conveccién el LPCODE sigue el formalismo de Kippenhahn et al. (2012) de
la teoria de mezcla MLT (Mixing Lenght Theory, Biermann 1932). El coeficiente de difusién
para modelar la mezcla convectiva se calcula como:

Dcony = gmq}%a (2'34)
donde Iy = amrrH) siendo H), la escala de altura local de la presiéon y aypr un pardmetro
libre de la teoria y vy es la velocidad con la que se mueven los elementos convectivos. Este
valor estd proporcionado por la teoria MLT (ver Kippenhahn et al. 2012) y depende de
valores locales de las cantidades fisicas de la estrella, y del pardmetro a ;. El valor de este
parametro utilizado en esta tesis es ajrpr = 1.825 y corresponde al valor para el cual el
LPCODE mejor reproduce el modelo solar (es decir, radio, luminosidad, composicién quimica
en la superficie y edad del Sol), segtin calculado por Miller Bertolami (2016).

Para el cédlculo de este coeficiente de difusién de la mezcla en los bordes convectivos, se
sigue el tratamiento de Freytag et al. (1996) (ver también Herwig et al. 1997),

Dov = DO 6(%> y (235)

donde z = |r —Tporde| €s la distancia al borde formal de la zona convectiva, f es un parametro
libre, y Dg es el valor del coeficiente de difusion Deqny cerca del borde convectivo formal. En
el LPCODE el valor de Dy es el valor de Do,y promediado en la regién que va desde el borde
convectivo formal a 0.1H, hacia el interior de la zona convectiva. La zona de conveccién en
los bordes convectivos se extiende hasta que Doy disminuye diez 6rdenes de magnitud, es
decir, hasta que Dy, = 10719Dg. En esta tesis consideramos convecciéon mas alla del limite
formal en la etapa de quema estable del He, y en la AGB. El valor de f utilizado en la tesis
fue f = 0.0174 que, dado el valor de Dy, corresponde a una mezcla de ~ 0.2H, més alld
del limite formal de la conveccion. El transporte de energia en las zonas de extra mezcla es
considerado radiativo en el LPCODE.

Por ltimo, en el régimen de enana blancas, el LPCODE tiene en cuenta los procesos de
difusién térmica, quimica y la sedimentacion de elementos quimicos. Los coeficientes para los
procesos de difusion son tomados de Paquette et al. (1986). Asimismo, para bajas tempera-
turas se incluye el proceso de cristalizacion del nicleo de la enana blanca, teniendo en cuenta
las fuentes de energia durante este proceso. Estas son el calor latente y la energia liberada
por la separacién de fase del carbono y oxigeno. De todas maneras, esta etapa tan fria de las
enanas blancas no es estudiada en esta tesis.

2.1.3. Evolucion estelar aislada candnica

En esta seccion repasamos de manera muy esquematica la evolucién estelar aislada ca-
noénica de estrellas de masa baja e intermedia. La formacién de estrellas subenanas calientes
y estrellas enriquecidas en He serd discutida en las secciones siguientes, utilizando la teo-
ria canénica como base. La mayoria de lo presentado en esta seccién puede encontrarse en
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los libros de Kippenhahn et al. (2012) y (Salaris & Cassisi 2005). Para la fase de AGB en
particular puede consultarse los articulos de revisién de Herwig (2005) y de (Karakas & Lat-
tanzio 2014). Mientas que para la etapa de enana blanca, el trabajo de revision de Althaus
et al. (2010). También, el trabajo de revisién de (D’Antona & Mazzitelli 1990), posee un
tratamiento instructivo de la energética de las enanas blancas.

Evolucién de estrellas de baja masa e intermedia

Las estrellas se forman a partir del colapso gravitatorio de una nube de material inter-
estelar. A medida que la nube colapsa, se va fragmentando en estructuras menos masivas
que colapsan de manera independiente. La escala de tiempo en la que ocurre el colapso en la
etapa inicial es del orden de 7. Sin embargo, al contrario que en el interior de estrellas ya
formadas, esta escala de tiempo es del orden de 10° afios, y mayor que la térmica, que es del
orden de 10 anos. Esto se debe principalmente a que el material es transparente, y la energia
de la nube puede ser radiada sin obstaculos. Por ende, el colapso es al principio un proceso
casi isotérmico. La fragmentacién cesa cuando el material se vuelve opaco, aumenta la tempe-
ratura del material, y el proceso deja de ser isotérmico. Las estructuras més pequenas son las
que forman las estrellas. Cuando esto ocurre, el tiempo de caida libre empieza a ser del orden
de la escala de tiempo térmica, y eventualmente, mucho més chico, puesto que es menor a
medida que la densidad en el interior de la proto-estrella aumenta. La presion generada por
el aumento de temperatura del interior detiene la caida libre del material, y la estructura
alcanza practicamente el equilibrio hidrostatico. Sin embargo, la proto-estrella se encuentra
aun acretando material, y a medida que aumenta su masa, se contrae mas y aumenta su tem-
peratura, ahora, en una escala de tiempo térmica. Para proto-estrellas con masas mayores a
0.08 My la temperatura en el niicleo eventualmente alcanza el valor necesario para encender
la fusién de hidrégeno en su interior.? La energia liberada en las reacciones nucleares termina
deteniendo completamente la contraccién de la estrella. El equilibrio térmico en la estrella, es
decir, un flujo constante (en el tiempo) de energia desde el interior caliente hacia el exterior
mas frio, se alcanza en una escala de tiempo térmica. Dado que la posterior evolucién de
la estrella esta regida por la escala de tiempo nuclear, podemos considerar que rapidamente
la estrella alcanza los equilibrios mecdnico y térmico. La secuencia principal de edad cero
(ZAMS por sus siglas en inglés, aunque también llamaremos SP a la etapa de secuencia prin-
cipal) se define como el momento en que la estrella alcanza este estado de doble equilibrio.
La estructura y evolucion de la estrella durante la secuencia principal no estan tan determi-
nadas por la historia de la proto-estrella, sino méas bien por su contenido quimico y masa, y
las condiciones de equilibrio térmico y mecanico. En la figura 2.1 mostramos en el diagrama
de Hertzprung-Russell (teérico) la evolucién de una estrella de 1 Mg correspondiente a una
secuencia evolutiva fue calculada por M. Miller Bertolami, publicada en Gesicki et al. (2018).
La etapa de secuencia principal estd marcada con las letras SP. Existe una relacién entre la
masa y la luminosidad en estrellas en la SP, dada aproximadamente por L ~ M" con n ~ 3.9
para estrellas de baja masa e intermedia (Kippenhahn et al. 2012). Por lo que estrellas mas
masivas resultan también més luminosas. Ademads, estas estrellas poseen tanto ntcleos como
envolturas mas calientes. Durante la evolucién en la SP, las estrellas consumen su H en el
nicleo de manera estable, y van van aumentando su luminosidad debido al aumento del peso
molecular medio en el niicleo. Cuando el H en el nicleo es consumido, la estrella finaliza la
etapa de la SP, con un nuicleo compuesto de He. El tiempo de vida en la SP depende fuerte-
mente de la masa inicial (es decir, en la ZAMS) de la estrella. El tiempo de vida en la SP es

3 A partir de ahora, utilizaremos a veces la palabra quema para referirnos también a los procesos de fusién
de hidrégeno o algin otro elemento por reacciones nucleares.
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el tiempo en el que tarda la estrella en consumir el H de su niicleo, 7. Estrellas mas masivas
tendran mas material para consumir, por ende, la energia que puede ser liberada mediante
reacciones nucleares serd aproximadamente Fy oc M. Si tenemos en cuenta la relacién masa-
luminosidad de la SP, obtenemos que 17y = Ey/L ~ M~29. Es decir que las estrellas méas
masivas agotan méas rapido el contenido de H en el nicleo.

La fusion de H en estrellas de hasta 1.2-1.3 M, se da principalmente mediante un ciclo de
reacciones nucleares denominado protén-protén (pp), mientras que para estrellas méas masivas,
el principal ciclo de reacciones nucleares mediante el cual se consume el H es diferente, y se
denomina CNO (por los elementos catalizadores del ciclo, carbén, nitrégeno y oxigeno). Esto
se debe a que la liberacién de energia tiene una dependencia diferente con la temperatura en
cada ciclo, y a que la temperatura central en las estrellas de la secuencia principal es mas
alta si mayor es su masa. Es ciclo pp domina a menores temperaturas que el ciclo CNO,
y ademads, su dependencia con la temperatura es aproximadamente ~ T, mientras que el
ciclo CNO depende fuertemente de la temperatura como ~ T84 Esto tiene una importante
consecuencia en la estructura y evolucién de las estrellas. En las estrellas donde el ciclo pp
es el dominante, el ntcleo es radiativo. En estrellas donde domina el ciclo CNO, debido a la
fuerte dependencia con la temperatura de este ciclo, la liberacion de energia nuclear esta muy
concentrada en la parte central. Como consecuencia, en estas estrellas se desarrolla un nicleo
convectivo. En este niicleo convectivo el material se mezcla mas rapido de lo que cambia
su composicion por las reacciones nucleares. Por este motivo, el nicleo de las estrellas con
masas mayores a ~ 1.3 My presentan un ntcleo convectivo con una composicién quimica
practicamente homogénea, en el que la cantidad de H va disminuyendo, y la cantidad de He
va aumentando. Al final de la etapa de secuencia principal (punto A en la figura 2.1) se crea
una cascara que quema H y que rodea al nicleo de He.

La evolucion luego de la SP es cualitativamente distinta si la estrella es de masa baja o
intermedia. Se consideran como estrellas de masa baja aquellas cuyo ntcleo de He alcanza un
estado degenerado inmediatamente después de la fase de secuencia principal (M, < 2.3 Mg,
Iben & Renzini 1983). Por el contrario, las estrellas de masa intermedia no presentan un
nicleo degenerado de He en esta etapa, principalmente, debido a que la densidad en el niicleo
es menor que en las estrellas de masa baja. En estrellas de masa baja, la temperatura del
ntcleo de He aumenta lentamente a medida que la masa de éste es cada vez mayor por

4En la seccién 2.2 veremos més en detalle estas cadenas de reacciones.
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la quema de H en capas. El aumento de temperatura en el niicleo se da en una escala de
tiempo nuclear. El nticleo se contrae mientras las capas externas se expanden y la estrella
se mueve a temperaturas efectivas menores en el diagrama H-R. La luminosidad también
aumenta a medida que crece la masa del nicleo y la estrella asciende por la rama de las
gigantes rojas (RGB). En el caso de estrellas de masa intermedia la situacién es diferente.
Al ser el nicleo de He no degenerado y carecer de la presencia de reacciones nucleares,
se aparta eventualmente del equilibrio térmico y sufre una contraccion. Como consecuencia
de esta contraccién aumenta su temperatura, mientras las capas externas se expanden y la
temperatura efectiva disminuye. Este es un proceso que involucra escalas de tiempo mas cortas
que en el caso de las estrellas de masa baja, del orden de la escala térmica. En consecuencia,
la etapa de gigante roja en estrellas de masa intermedia es significativamente més corta que
en estrellas de baja masa.

En ambos casos, la temperatura central alcanza en alglin momento un valor lo suficiente-
mente alto para producir la fusiéon del He. En el caso de estrellas de masa baja, el aumento
de temperatura practicamente no cambia la presién del gas que conforma el nicleo de He,
debido a su degeneracién. Por esta razon, la energia liberada por las reacciones nucleares
aumenta la temperatura del nicleo, y éste no reacciona expandiéndose y enfridndose. A su
vez, la tasa de reacciones nucleares se incrementa debido a que depende fuertemente de la
temperatura. En consecuencia la situaciéon se torna inestable. Este es el denominado flash
de helio (punto B en la figura 2.1). El flash de helio no ocurre en el centro de la estrella,
sino en la zona donde la estrella tiene la temperatura méxima. Este maximo de temperatura
se encuentra desplazado del centro debido a la liberacién de neutrinos (principalmente por
neutrinos plasmon) que ocurre en el interior, y que enfria la parte central del niicleo, puesto
que los neutrinos se escapan de la estrella sin interactuar. Luego del flash de helio, sucesivas
quemas inestables de He ocurren, denominadas subflashes del helio. Los subflashes del He li-
beran varios 6rdenes de magnitud menos de energia que el flash principal de helio. Esto puede
verse en la figura 2.2, donde graficamos la luminosidad liberada en el flash y los subflashes del
He en una estrella de 1 M, y metalicidad® z = 0.02. La energia liberada por quema de He es
menor en sucesivos subflashes, y éstos ocurren en una regién cada vez mas cercana al centro,
levantando la degeneraciéon del plasma en la zona donde ocurren. El nimero de subflashes
depende las composicién quimica de las estrellas y ronda entre 4 y 8 aproximadamente. Cabe
mencionar que esta etapa de subflashes es una prediccion de los cédigos 1D de evolucién
estelar, y no es una etapa contrastada observacionalmente. Luego del tltimo subflash de He,

®Se llama metalicidad a la abundancia por fraccién de masa de todos los elementos que no sean ni H ni He.
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la temperatura central crece lo suficiente como para que el niicleo salga completamente de
su estado degenerado y la quema de He se torna estable. En el caso de las estrellas de masa
intermedia, el encendido del He se da en condiciones no degeneradas, y por ende, estables.

Durante la fase de quema estable de helio en el nicleo, sigue activa una capa que quema
H en He. La fusién del He se da mediante un ciclo de reacciones nucleares denominado triple
alfa (3cr). La energia liberada por este ciclo de reacciones es también muy dependiente de la
temperatura (g, ~ T2 para T ~ 2 x 10® K). En consecuencia, como ocurre con las estrellas
que consumen el H en el niicleo mediante el ciclo CNO, en esta etapa también se forma
un nucleo convectivo. Esto es asi tanto para estrellas de baja masa como estrellas de masa
intermedia. En estrellas de baja masa (M, < 1.8 My), la masa del nicleo al momento del
encendido del helio no depende practicamente de la masa de la estrella. Esto se debe a la
condicion de degeneracién del ntcleo durante la fase de gigante roja. Como la luminosidad
de la estrella depende de la masa del nicleo de helio, independientemente de su masa total,
las estrellas se ubican a una luminosidad parecida durante el inicio de la quema central del
helio, pero a temperaturas efectivas que dependen fuertemente de la masa de la envoltura de
H. En el diagrama HR, entonces, estrellas de distinta masa e igual masa del nicleo de He se
ubican a lo largo de una rama mas o menos horizontal. Es por esto que se denomina a las
estrellas de baja masa que queman helio en su ntcleo como estrellas de la rama horizontal.
Sin embargo, la luminosidad de las estrellas también depende de la masa de la envoltura de H,
puesto que si esta es mayor, la quema de H es capas es también mas eficiente, contribuyendo
mas a la luminosidad de la estrella. Por esto, hacia temperaturas frias, la “rama horizontal”
se mueve también a luminosidades mas altas. Ademads, gran parte de las estrellas de baja
masa que estdn quemando He en su ntucleo se ubican a temperaturas efectivas del orden
de ~ 5000 K, formando lo que en algunos ctimulos estelares se observa como el red clump
(aglomeracion roja). Para ubicarse a mayores temperaturas, la masa de la envoltura de H tiene
que ser significativamente menor, ya sea porque es una estrella de masa inicialmente baja, o
porque, por algin motivo, perdié masa durante su evolucién previa. A temperaturas efectivas
mayores que las del red clump, se tiene la rama horizontal roja, hasta ~ 7000 K. Desde esta
temperatura efectiva hasta ~ 22000K se denomina rama horizontal azul. A partir de los
22000 K se denomina rama horizontal extrema o extendida, y, como vimos en la introduccién,
estas estrellas deben perder una gran cantidad de masa de sus envolturas para ubicarse aqui.
Por otro lado, estrellas de masas del orden de 2 M, y masas mayores, no se ubican en la
rama horizontal, sino que se ubican a menores temperaturas, si la masa es del orden de
~ 2Mg, o a mayores temperaturas si son mas masivas. Donde se ubican depende fuertemente
de la masa de su ntucleo de He, que crece de ~ 0.33 My en estrellas de ~ 2 My de manera
aproximadamente proporcional con la masa (~ 0.64 para una estrella de 5 Mg, Pietrinferni
et al. 2007).

Tanto estrellas de masas bajas como intermedias desarrollan luego de la etapa de quema
estable de He, un nucleo de carbono y oxigeno (C/O) finalmente en condiciones degeneradas.
Cuando se consume el He del niicleo se crea una capa de quema de He. Luego, la estrella posee
un nicleo de C/O degenerado méas dos capas con reacciones nucleares, una de quema de He
en C/0O y la otra de quema de H en He. La regién entre estas capas contiene He, y la envoltura
de la estrella es rica en H. Durante esta etapa el niicleo de C/O va aumentando su masa por la
quema de He en capa y aumenta la luminosidad superficial, mientras que las capas externas se
expanden y la estrella sube por la rama asintética de las gigantes (AGB) en el diagrama H-R.
La AGB es una etapa donde la estrella pierde la mayor cantidad de masa debido a los fuertes
vientos estelares. Estos se deben principalmente al acoplamiento del campo de radiacién con
el polvo formado en la atmosfera exterior. La pérdida de masa en estas estrellas puede llegar a
ser del orden de 107° M, /afio. Ademas, la evolucién en las estrellas en la AGB se ve afectada
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también por los pulsos térmicos. Estos ultimos son inestabilidades que ocurren en la quema
en capas. La capa que quema He eventualmente llega a la discontinuidad quimica entre la
zona rica en He y la zona rica en H. En este momento la capa se apaga y se produce una
rapida contraccion del material. La cdscara que quema He se contrae y se calienta mientras
aumenta su masa debido a la capa que quema H. En algin momento se enciende la quema de
He que resulta inestable. La inestabilidad en este caso se debe a que la capa que quema He es
muy delgada (no hay degeneracién del plasma). En esta situacién la expansién del material
no implica un enfriamiento de la capa, sino que ésta se calienta aumentando su temperatura.
Este hecho aumenta atn maés la liberacién de energia por reacciones nucleares, que implica
otro aumento de temperatura, dando lugar a la inestabilidad. La energia liberada por las
reacciones nucleares en la capa que quema He es consumida en el aumento de la temperatura
de la capa y en la expansion del material. Debido a esta expansién la capa que quema H se
mueve a zonas de menor temperatura y densidad, con lo cual disminuye considerablemente
la energia liberada por la fusion de H. En algiin momento, la capa que quema He alcanza un
espesor suficiente para que una expansién del material tenga como consecuencia disminuir
la temperatura, y la quema de He se torna estable. Eventualmente la capa de quema de
He alcanza nuevamente la discontinuidad quimica de H/He y la estrella atraviesa otro pulso
térmico. De esta forma, este es un proceso que se repite periédicamente. El tiempo entre
pulsos térmicos puede variar entre ~ 10% a ~ 10° afos dependiendo de la masa de la estrella
(teniendo las menos masivas méas tiempo entre pulsos térmicos). El nimero de pulsos térmicos
que atraviesan las estrellas no es una cantidad fija, variando notablemente con la masa (y
detalles del modelado, como la pérdida de masa en la AGB), y puede variar entre cero y
decenas de pulsos térmicos (en general, estrellas mas masivas atraviesan mayor cantidad de
estas inestabilidades).

La etapa en la AGB termina cuando la envoltura rica en H, que va disminuyendo durante
la evolucion en la AGB por los pulsos térmicos y por los vientos estelares, disminuye signi-
ficativamente (punto C en la figura 2.1). A partir de este momento, la estrella, se mueve a
zonas del diagrama HR de temperaturas mayores a luminosidad casi constante entrando en
la fase de nebulosa planetaria. El material que fue eyectado brilla por la energia recibida del
nucleo caliente que quedd en el centro. Este material se dispersa fundiéndose con el medio
interestelar. Al disminuir la masa de la cdscara de H, ésta se enfria y la capa que quema H
se apaga. Debido a esto, la luminosidad de la estrella disminuye alrededor de dos 6rdenes de
magnitud, y la energia gravotérmica® se vuelve la principal fuente de energia de la estrella.
Este es el inicio de la etapa de enana blanca. A partir de este punto, la evolucién de la estrella
consiste basicamente en un proceso de enfriamiento. El tiempo de enfriamiento de una enana
blanca seria aquel que transcurre a partir del momento en que cesa la quema de H (o de He,
en enanas blancas sin H). Segtn el camino evolutivo que acabamos de resumir, se obtienen
enanas blancas con una envoltura muy delgada, rica en hidrégeno.

2.1.4. Escenarios para la formacion de estrellas sdOBs

Actualmente, entendemos a las subenanas calientes como estrellas de masas entre 0.46 y
0.5 M, fusionando helio en su interior y con envolturas de hidrégeno muy delgadas. Como
mencionamos en la introduccién, estas estrellas no pueden haber evolucionado a partir de
estrellas de masas 0.46-0.5 Mg en la SP, puesto que el tiempo de vida de estas estrellas
en la SP es mayor a la edad del Universo. Por lo tanto, las sdOBs deben ser el resultado
de la evolucién de estrellas mas masivas en la SP, que perdieron una cantidad significativa
de su masa en la en la RGB. Repasaremos en esta seccién los escenarios mencionados en la

SEnergia interna de los iones més energia gravitatoria por contraccién.
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introduccién para la formacién de estrellas subenanas calientes, comenzando con los escenarios
de evolucién binaria, y luego los escenarios de formacién aislada.

Evolucién binaria

Actualmente se cree que la mayoria de las sdOBs evolucionaron en sistemas binarios. Una
forma en la que un sistema binario puede llevar a la formacién de una subenana caliente, es
que una de las estrellas del sistema, durante su evolucién en la RGB, transfiera un porcentaje
de su masa a la estrella compaifiera cuando su ntcleo se encuentra con una masa cercana a la
necesaria para que ocurra el encendido del He (~ 0.4 —0.45 M. En estrellas de baja masa en
la RGB, la temperatura del niicleo depende de la masa de éste). Otro escenario de evolucién
binaria en el que podria formarse una subenana caliente, es la coalescencia de dos EBs con
ntucleos de He. Veamos primero el escenario de transferencia de masa de una estrella gigante
roja. La transferencia de masa ocurrird cuando la gigante roja llene su lébulo de Roche’.
Este proceso ocurre en una escala de tiempo mucho menor que el tiempo de vida en la RGB
(la transferencia de masa es un proceso dindmico). Ademads, para que la estrella que pierde
masa evolucione a una subenana caliente, su masa final no debe ser mayor a ~ 0.5 My, de
otra manera no serd un objeto tan caliente en la rama horizontal. Por lo que luego de la
transferencia de masa, objetos que evolucionan a sdOBs terminan con una envoltura poco
masiva de H. Dependiendo de su valor, la estrella puede continuar con la quema de H en
capas por un tiempo. Si la estrella pierde su masa mucho antes de que la masa del nticleo sea
cercana a la del encendido del He, es muy probable que la estrella no quede con suficiente
masa de H para poder crear un nicleo de He lo suficientemente masivo para encender el
He. En este caso la estrella evoluciona a una enana blanca con nicleo de He. Por lo que la
transferencia de masa debe ocurrir no mucho tiempo antes de que la estrella ya tenga un
nucleo de He cercano al valor del encendido de He. Por otro lado, dependiendo de la tasa a la
que la estrella transfiere masa, este proceso de transferencia de masa puede darse de manera
estable o inestable. En el primer caso la transferencia de masa es més lenta y se conoce como
escenario de RLOF (Roche lobe overflow), mientras que en el segundo caso, la transferencia
de masa es mas rapida, y se forma una envoltura comiin a las dos estrellas. Por este motivo,
se conoce a este escenario como CE (common envelope). Los sistemas binarios resultantes
luego de cada uno de estos procesos tienen caracteristicas diferentes.

Para que la transferencia de masa resulte inestable, las estrellas no deben encontrarse
a grandes distancias. De hecho, en el escenario de CE se espera que el sistema resultante
sea un sistema de corto periodo. Como vimos en la introduccién, un nimero importante de
subenanas calientes se encuentran en sistemas binarios de cortos periodos, donde las estrellas
companeras son estrellas de la secuencia principal de muy baja masa (dM, o también podrian
ser objetos subestelares) o, en menor medida, enanas blancas. Por lo que se cree que estos
sistemas transitaron una fase de CE (Paczynski 1976). Debido a la friccién de las estrellas
con el gas de la envoltura comun, energia orbital del sistema se transfiere a energia cinética
del gas en la envoltura comun, por lo que esta es eyectada. Debido a que la fase en que
las estrellas poseen una envoltura comun es corta, la estrella companera de la gigante roja
practicamente no cambia. Si la companera es una estrella de la SP, continuard siendo una
estrella de la SP luego de la fase de envoltura comun, formandose un sistema sdB+SP con
un periodo entre 0.1 y 10 dias (panel b de la figura 2.3). Este escenario puede explicar los
sistemas del tipo sdB+dM que se observan. La estrella en de la SP puede eventualmente
evolucionar a gigante roja (esto pudo haber ocurrido si su masa es lo suficientemente grande

"Superficie equipotencial del sistema rotante que contiene al punto entre las dos estrellas donde la fuerza
neta es nula. Si la materia de una estrella pasa por este punto, se acelera hacia la otra estrella.
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para hacerlo en un tiempo menor a la edad del Universo). Cuando esta estrella llena su
l6bulo de Roche, un segundo episodio de envoltura comin puede ocurrir. Si este episodio
ocurre bastante tiempo antes de que el nicleo llegue a la temperatura del encendido del He,
el sistema resulta en una sdB (la que se formé anteriormente) y una enana blanca con ntcleo
de He. Un sistema compuesto por una sdB y una enana blanca también puede formarse a
partir de una transferencia estable de masa méas un episodio de envoltura comin (panel a en
la figura 2.3).

La fase de envoltura comtn es muy compleja de calcular y muy incierta. Existen incertezas
en la determinacion de las condiciones condiciones para que la transferencia de masa resulte
inestable y se forme una envoltura comin, en como se transfiere energia gravitacional del
sistema a la envoltura comin, y en los detalles de la eyeccién de esta (v.g. Ivanova et al.
2013). Para el caso de subenanas calientes no hay modelos en el escenario de envoltura
comun, excepto escenarios de evolucion aislada donde la transferencia de masa se modela
como una pérdida de masa artificial (v.g. Xiong et al. 2017 y Byrne et al. 2018). Es decir
que en estos trabajos se estudian escenarios de hot-flasher, que, como mencionamos en la
introduccién, es una manera simple de modelar la pérdida de masa, y lo veremos mas en
detalle en la seccién siguiente.

Como vimos en la introduccién, un niimero menor pero significativo de subenanas calientes
se encuentra en sistemas binarios de largo periodo. En este caso, el escenario de formacién
mas aceptado es el de transferencia estable de masa a una estrella companera. La mayoria
de los sistemas observados tienen estrellas companeras de secuencia principal. En la figura
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2.4 presentamos un esquema de la evolucién de estos sistemas, del trabajo de Vos et al.
(2020). El sistema estd compuesto inicialmente por dos estrellas de la secuencia principal. La
estrella mas masiva llega primero a la fase de gigante roja, y cuando llena su 16bulo de Roche
comienza la transferencia de masa. La transferencia de masa estable puede ser estudiada
con mas detalle la fase de envoltura comin (ver Vos et al. 2015). Aun asi existen algunas
incertezas. Por un lado, como mencionamos antes, no estd claro cuando la transferencia de
masa deja de ser estable. Por otro lado, no toda la masa que es transferida a la estrella
companera es acretada por ésta, sino que parte de la masa se va del sistema, disminuyendo
su momento angular. Los detalles de cudnta masa es acretada, cudnta masa se va del sistema,
y con qué valor del momento angular son inciertos y dependen de parametros del modelado,
afectando los periodos orbitales finales del sistema sdB+SP. Vos et al. (2017) estimaron
aproximadamente cudnto momento angular es transferido a la estrella compafiera durante
el episodio de transferencia de masa (ver también Vos et al. 2018), y argumentan que para
lograr explicar las velocidades de rotacién observadas en estas estrellas, poca masa debe ser
efectivamente acretada por la compaiiera. En el trabajo de Vos et al. (2020), la masa acretada
por la compaiiera es del orden o menor a 0.05 Mg, por lo que practicamente no varia su masa.
Luego de la transferencia de masa el sistema se compone de una subenana caliente y una
estrella de la SP con periodos orbitales que van entre 500 y 1500 dias (figura 2.4).

La coalescencia de dos enanas blancas con niucleos de helio fue propuesta por Webbink
(1984) como escenario para la formacién de estrellas subenanas calientes aisladas. Sistemas
binarios conformados por dos estrellas enanas blancas con niucleos de He pueden formarse
mediante dos fases de transferencia de masa. En cada una de estas fases, primero una de las
estrellas, y luego la otra, pierden su envoltura cuando evolucionan a la etapa de gigante roja,
sin alcanzar ninguna de las dos la masa del nicleo necesaria para que ocurra el encendido
del He. Posteriormente, estos sistemas pierden energia gravitacional por la emision de ondas
gravitacionales, pudiendo fusionarse en una escala de tiempo menor que la edad del Universo.
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Existen pocos modelos de coalescencia de EB en la literatura dedicados a explicar la forma-
cién de subenanas calientes. Estos trabajos son los de Zhang & Jeffery (2012) (ver también
Hall & Jeffery 2016) y Schwab (2018). Zhang & Jeffery (2012) realizaron simulaciones unidi-
mensionales para este escenario proponiendo distintos tipos de tasa de acrecion de la masa de
la estrella secundaria (considerada de igual masa que la estrella primaria): una tasa de trans-
ferencia de masa lenta (107°My, /afio), una tasa de transferencia rapida (10* M, /afio), y una
transferencia de masa rapida al principio (10*Mg /afio), y lenta después (1075 Mg /afio). A
estas formas de modelar la transferencia de masa las denominaron coalescencia lenta, rapida
y compuesta respectivamente. Las abundancias finales de elementos quimicos en la superficie
depende de cémo se modela la acrecion de masa. En la figura 2.5 mostramos un esquema
del trabajo de Zhang & Jeffery (2012) de la formacién de subenanas calientes segun sus
tres casos estudiados. Schwab (2018) estudié la formacién de estrellas subenanas calientes
mediante el escenario de coalescencia, utilizando los modelos de coalescencia calculados por
Dan et al. (2011) con un cédigo tridimensional de SPH (Smooth Particle Hydrodynamics®).
Posteriormente Schwab et al. (2012) calcul6 la evolucién de estos modelos con un cédigo
hidrodindmico hasta que la estructura alcanza una configuracién practicamente esférica. Es-
tos modelos fueron mapeados en una dimensién por Schwab (2018) y evolucionados con un
codigo de evolucion estelar hasta la etapa de subenana caliente. Luego de la fusiéon de las
dos EBs, el objeto remanente eventualmente enciende el helio en condiciones degeneradas.
Luego de este flash de He, ocurren subsiguiente subflashes del He, hasta que la degeneracién
se levanta completamente y la quema de He se torna estable. Tanto en los modelos de Zhang
& Jeffery (2012) como en los de Schwab (2018) la cantidad de subflashes del He es del orden
de ~ 15, bastante mas que los que sufre una estrella de la rama de las gigantes roja que
enciende el nicleo de He en condiciones degeneradas. En este escenario, dependiendo de de-
talles del modelado, y de la cantidad de H que sobreviva a la coalescencia, también se puede
fusionar parte de este H, debido a episodios de mezcla que lo llevan al interior estelar, no muy
diferente de lo que sucede en un escenario de hot-flasher tardio, y que veremos mas en detalle
en la siguiente secciéon. Como vimos en la introduccién, este escenario tiene el problema de
que predice velocidades de rotacién altas luego de la fusién de las estrellas, pero esto no se
observa. También tiene la complicacién de que no es simple estimar la cantidad de H que
sobrevive al evento de coalescencia. Estimar este valor es importante para poder contrastar
estos modelos con las observaciones, puesto que la temperatura de los modelos en la rama
horizontal extendida dependera de este valor.

Evolucién aislada

Si bien actualmente es aceptado que la mayoria de las estrellas subenanas calientes se
forma en sistemas binarios, a una cantidad significativa de estas estrellas (aproximadamente
la mitad) no se les detect6 una estrella companera. Algunas de estas estrellas, de hecho, no
parecen tener estrellas compaiieras (v.g. Silvotti et al. 2020) pero tampoco son compatibles
con un escenario de coalescencia. Estrellas asi tienen que haber evolucionado de manera
aislada, al menos, aisladas gravitacionalmente de otras estrellas. Quizas, una posibilidad no
muy estudiada, es que la envoltura de la estrella gigante roja sea eyectada por la energia
inyectada en esta por un planeta gigante (Soker 2004; Schaffenroth et al. 2014a). De hecho,
como mencionamos en la introduccion, existe evidencia de subenanas calientes en un sistema
con un objeto subestelar. Schaffenroth et al. (2014a) discute que la posibilidad de que el objeto

8El método de SPH es un método lagrangiano que resuelve las ecuaciones de la hidrodindmica, pero en
donde se divide al fluido a estudiar en un conjunto de elementos discretos y macroscépicos. Para méas detalle
ver Gingold & Monaghan (1977).
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subestelar no sobreviva a la fase de envoltura comin. En este caso, la subenana caliente se
observaria como una estrella aislada.

Otros mecanismo propuesto para la formacién de subenanas calientes es la pérdida de
masa aumentada en la RGB debido a alta rotacién (Sweigart 1997; Tailo et al. 2015). Por
otro lado, como mencionamos en la introduccién, existen ciimulos globulares con una clara
evidencia de poblaciones enriquecidas en helio. Una estrella en la SP con una masa del
orden de ~ 0.7 M con una abundancia de helio de alrededor de 0.4 (por fraccién de masa),
puede evolucionar a la etapa de fusiéon de helio estable en menos de la edad del Universo.
Para empezar, una estrella con una abundancia de helio mayor, tiene menos hidrégeno en el
ntcleo para quemar, por lo cual su vida en la SP es mas corta. Ademads, el peso molecular
medio por electrén en el nicleo es mayor, lo cual aumenta la luminosidad por fusién de
hidrégeno, implicando también un acortamiento en el tiempo de vida en la SP. Este aumento
en el peso molecular medio también se da en el nicleo en la etapa de gigante roja, por
el mayor contenido de helio. A su vez, esto implica una temperatura del ntcleo mayor, y
en consecuencia, también una luminosidad mayor de la estrella (siempre comparando con
estrellas con menor abundancia inicial de He). Por lo tanto, la pérdida de masa es mayor,
puesto que depende de la luminosidad. Ademads, el aumento de temperatura en el ntcleo en
la etapa de gigante roja, tiene como consecuencia que el flash de helio se desarrolle cuando el
nucleo tiene una masa menor que en el caso de un progenitor con abundancia solar de helio
(Salaris & Cassisi 2005). En conjunto un objeto asi formarfa una estrella con ~ 0.5 Mg en la
rama horizontal, es decir, una subenana caliente, y sin necesidad de invocar evolucién binaria
(Althaus et al. 2017).

2.1.5. Escenario de hot-flasher

Una vez que una estrella de la RGB pierde su envoltura, ya sea en los escenarios de
evolucién binaria (excepto la coalescencia) o en los escenarios de evolucion aislada, la estrella
se acomoda al equilibrio hidrostdtico nuevamente en una escala de tiempo dindmica. A partir
de recuperar el equilibrio hidrostatico, la posterior evolucién de la estrella dependera de la
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estructura. Lo que principalmente se ve afectado en la transferencia o pérdida de masa, es la
envoltura de la estrella. Por esto, la evoluciéon dependera particularmente de la masa de la
envoltura de H que haya sobrevivido al evento de pérdida de masa, justo antes del encendido
del He. Mientras que la masa del nicleo es en este momento la necesaria para encender el He,
independientemente de si la pérdida de masa se dio por evolucién binaria o aislada. Debido a
esto, para muchos estudios no es necesario un modelado detallado de la pérdida de masa. Por
supuesto, si la intencién es estudiar los periodos resultantes de los sistemas binarios donde
se encuentran las estrellas sdOBs, o la naturaleza de las estrellas compaiieras, detalles en el
modelado de la pérdida de masa se hacen necesarios. Sin embargo, para estudiar como es la
evolucién de la estrella progenitora de la sdOB desde el encendido del helio hasta que se ubica
en la rama horizontal de edad cero (ZAHB) (por ejemplo, la evolucién de las abundancias
quimicas en esta etapa), modelar en detalle la pérdida de masa no es en principio necesario.
Efectivamente, trabajos en los que modelan la pérdida de masa de diferente manera, ya sea
removiendo masa artificialmente antes del encendido del helio de distintas maneras, o con
un estudio méas detallado de la transferencia de masa en una fase de RLOF, obtienen que
la evolucion posterior tiene las mismas caracteristicas. Un escenario de hot-flasher, como
mencionamos en la introduccién, no es un escenario per se, sino que es una manera simple
de modelar la pérdida de masa, removiendo masa de manera artificial antes del encendido de
He en el nicleo de estrellas de baja masa. Por ejemplo, los modelos de envoltura comin de
Xiong et al. (2017) y Byrne et al. (2018) son, en realidad, modelos de hot-flasher.

Luego de que la estrella pierde una cantidad significativa de masa de la envoltura, esta
evoluciona hacia temperaturas efectivas mas grandes, a una luminosidad practicamente cons-
tante. Castellani & Castellani (1993) demostraron que el flash del He puede ocurrir incluso
cuando la estrella estd entrando a la fase de enana blanca. En la figura 2.6 mostramos distin-
tas secuencias en el escenario de hot-flasher. En esta figura se encuentran graficadas la rama
horizontal roja (en rojo) y la rama horizontal azul (en azul) calculadas por Pietrinferni et al.
(2006), y la rama horizontal extendida (en verde) y las secuencias evolutivas calculadas en el
marco de esta tesis (Battich et al. 2018). Las distintas secuencias se corresponden a distintas
masas de la estrella al momento del flash del He. Dado que la masa del nticleo de He es prac-
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ticamente la misma, la diferencia esta en la masa de la envoltura de H, que, como veremos,
determina la evolucion de estas estrellas durante la quema de He. Para diferentes masas de
la envoltura de H, el flash del He tiene lugar a diferentes temperaturas efectivas. El momento
de maxima liberacién de energia en el flash de He estd marcado en cada panel de la figura 2.6
con un simbolo de estrella rosa. La etapa resaltada con rosa en las secuencias corresponde a
los subflashes de He, que, en estos casos en donde la envoltura es poco masiva y compacta,
la variacién en la temperatura del ntcleo se observa también en una variacién de tempera-
tura efectiva. Esta situacién que no se observa en las gigantes rojas que sufren los subflashes
y poseen envolturas extendidas. En esos casos, los subflashes se manifiestan principalmente
en cambios de luminosidad de las estrellas. Luego de la etapa de subflashes, las estrellas se
ubican en la ZAHB (extrema), y resultan mds calientes cuanto mas pequena es la envoltura
de H en el momento del flash del He. Lanz et al. (2004) clasificé a los hot-flashers en tres
casos: el hot-flasher temprano (EHF por sus siglas en inglés), y hot flasher tardio con mezcla
superficial, al que llamaremos SMHF y con mezcla profunda, al que se suele llamar DM, por
las siglas en inglés de “mezcla profunda”, pero que en esta tesis llamaremos hot-flasher muy
tardio (VLHF por sus siglas en inglés).

En el EHF, el flash de helio ocurre cuando la estrella se encuentra moviéndose desde la
rama de las gigantes rojas hacia la etapa de enana blanca, a luminosidad constante (panel b
en la figura 2.6). La capa que quema H se encuentra aun activa, por lo que la luminosidad
de la estrella se mantiene constante en esta etapa. En este caso, la zona convectiva que se
genera como consecuencia de la energia liberada en el flash de He nunca alcanza la zona
rica en H. Esto es una consecuencia de la existencia de una “barrera de entropia” para la
conveccién que se da en la capa que fusiona H (Iben 1976, ver seccién —). En consecuencia, las
abundancias superficiales no son alteradas durante el flash del He, pero los modelos se ubican
a temperaturas mayores (T¢r 2 22000K) en la rama horizontal debido a que la envoltura
rica en H es mas delgada. En el panel a de la figura, el flash de He ocurre cuando la estrella
aun se encuentra en la rama de gigantes rojas, pero ya perdié algo de su envoltura, por
este motivo, luego de los subflashes del He, la estrella se ubica en la rama horizontal azul
(2 7000K), y no en la zona del red clump (Ter ~ 5500 K). Este modelo no es estrictamente
un hot-flasher, puesto que la estrella no aumenté significativamente su temperatura efectiva
antes del flash del He. Sin embargo, en el capitulo siguiente, nos referiremos a “modelos de
hot-flasher para la rama horizontal azul y extendida”, puesto que obtener uno u otro modelo
depende tinicamente de cuanta masa se remueve de la estrella, pero el método para calcularlos
que utilizamos es el mismo, es decir, remover masa de manera artificial en la RGB.

En modelos del flash tardio del He, el flash del He ocurre cuando la estrella estd entrando
en la fase de enana blanca, es decir, cuando la fusiéon de H en capa se estd extinguiendo. Para
que esto ocurra, la masa de la envoltura de H debe ser menor en el momento del encendido
del He, que en los modelos de EHF, de otra manera, la capa de quema de H no comenzaria
a extinguirse. A medida que la estrella evoluciona, la liberacién de energia por la quema
de H es cada vez menor, y en consecuencia, también lo es la barrera de entropia. En algin
momento, la capa de quema de H se torna muy débil como para prevenir el contacto entre la
envoltura rica en H y la zona convectiva generada por el flash del He. El hecho de que esta
zona penetre o no en la zona rica en H, divide al flash tardio del He entre mezcla superficial
o profunda. Independientemente de lo que suceda, luego del flash de He, la envoltura de la
estrella se expande debido a la energia liberada en el flash y la superficie se vuelve mas fria
(la disminucién de la temperatura efectiva luego del flash de He puede verse en la figura
2.6, donde los flashes tardios estan graficados en los paneles ¢ y d). Como consecuencia, se
crea una zona convectiva en la superficie, que se mueve progresivamente hacia el interior
(ver figura 2.7). En el caso de mezcla superficial (panel ¢ de la figura2.6), la zona convectiva
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interna eventualmente se separa en dos, dando lugar a una zona convectiva en la zona externa
del nucleo que dura por varios miles de afios. Esta zona convectiva eventualmente se fusiona
con la con la zona convectiva de la superficie, por lo que parte del material que fue procesado
durante el flash del He es llevado a la parte superficial de la estrella. En este caso, no hay
practicamente quema de H. Sin embargo, Miller Bertolami et al. (2008) encontraron que en
algunos casos, la zona convectiva que se genera por el flash del He puede penetrar levemente en
el material rico en H, y algo (poco) de quema de H ocurre. A estos casos los llamaremos SM*.
En un hot-flasher muy tardio (VLHF, panel d de la figura 2.6), la masa de la envoltura de H
es alin menor, y en consecuencia, también la barrera de entropia. Por ende,la zona convectiva
que se genera en el flash del He alcanza la regién rica en H poco después del maximo de
liberacién de energia del flash (pudiendo este tiempo llegar a ser tan corto como un afio). En
este caso, el H es mezclado en esta zona convectiva y llevado al interior, donde es rapidamente
fusionado liberando gran cantidad de energia (Lgash-p ~ 10'°Lg). La liberacién de energia
en esta quema de H tiene como consecuencia que la zona convectiva crece y penetra atin mas
en la zona rica en H, y més H es fusionado, lo que lleva a que la situacién sea inestable. A este
proceso, en el que todo o casi todo el H es fusionado, se le denomina flash de H. En la figura
2.7, tomada de Miller Bertolami et al. (2008) y que corresponde a un modelo de hot-flasher
muy tardio, se observa el flash de H ocurre poco méas de un ano después que el flash del He.
El primer calculo de este flash de H fue realizado por Cassisi et al. (2003). Luego del flash
del H, la zona convectiva interna se separa en dos (ver figura 2.7), y finalmente, algunos afios
después, la zona convectiva en la parte externa del ntcleo alcanza la zona convectiva de la
envoltura, llevando el material procesado en el interior hacia la superficie. Las abundancias
superficiales en el VLHF cambian drasticamente, y la envoltura se torna extremadamente
enriquecida en He. La ausencia de H tiene como consecuencia que la temperatura efectiva
de los modelos en la ZAHB extrema sea atin mayor que en los otros casos. En la figura 2.8,
tomada de Miller Bertolami et al. (2008), se encuentra graficada la masa al momento del
flash de He para distintas metalicidades iniciales (en la ZAMS). En esta figura se encuentran
marcadas las regiones de masa en las que ocurre un EHF, un hot flasher tardio con mezcla
superficial (SM) o un VLHF (DM). Cuanto mayor es la metalicidad inicial de los modelos, el
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rango de masas se mueve a valores menores. Para cada valor de metalicidad, cuanto menor
es la masa de la estrella (principalmente la masa de la envoltura, puesto que la masa del
nicleo es parecida), los modelos se mueven de la region de EHF, a SM y a VLHF. En algin
momento la masa resulta muy pequefla como para alcanzar la temperatura del encendido
del helio, en este caso, la estrella evoluciona directamente a una enana blanca con nicleo
de He. Trabajos previos en los que se estudié el escenario de hot-flasher son los trabajos de
D’Cruz et al. (1996); Brown et al. (2001); Cassisi et al. (2003); Castellani et al. (2006); Miller
Bertolami et al. (2008); Xiong et al. (2017).

Formacion de estrellas He-sdOB

Como fue mencionado en la introduccion, se cree que las estrellas He-sdOB se formaron
por la fusion de dos enanas blancas con nticleos de He, o debido a que perdieron por algin
mecanismo, la suficiente masa en la RGB para sufrir un hot flash muy tardio (VLHF), es
decir, con mezcla profunda. Miller Bertolami et al. (2008) estudi6 este escenario en particular
para la formacion de estrellas eHe-sdO. Estrellas iHe-sdOB podrian ser también formadas
por un hot flasher tardio con mezcla superficial (SM). Este caso, sin embargo, tiene menor
probabilidad de ocurrir, puesto que se requiere un valor de la envoltura de H muy preciso
para que ocurra un SM (en la figura 2.8 se puede observar que el rango de masa para la
ocurrencia de un SM es muy pequeno). Sin embargo, estas estrellas también podrian provenir
de un VLHF, en donde el poco contenido de H que quedd en la envoltura luego del flash de
H, esta siendo agrupado en la superficie por el efecto de la sedimentacién gravitatoria. Por
otro lado, y como ya fue mencionado, no hay simulaciones que sigan la quema de H en la
coalescencia de dos enanas blancas. Por lo tanto, no existen predicciones en la literatura de
las abundancias de H y He en una estrella pos-coalescencia de EB con ntcleos de He.

2.1.6. Escenarios para la formacion de estrellas EB deficientes en H

En la seccién 2.1.3 vimos el escenario evolutivo canénico para la formacion de estrellas
enanas blancas enriquecidas en H (DA). El escenario evolutivo para la formacién de enanas
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blancas deficientes en hidrégeno continda siendo un tema de debate. Entre las estrellas EB
deficientes en H se encuentran las DB (con lineas de Hel) y las DO (con lineas de Hell). Como
mencionamos en la introduccién, actualmente se cree que las estrellas DO y DB pueden haber
evolucionado a partir de las estrellas PG1159, que son pre-EBs con envolturas ricas en He,
C y O. Estas estrellas, a su vez, se formarian mediante la ocurrencia de un pulso térmico
muy tardio (VLTP, por sus siglas en inglés, Althaus et al. 2005; Miller Bertolami et al.
2006). Sin embargo, las enanas blancas DO y DB podrian ser también las descendientes de
las estrellas supergigantes y deficientes en hidrégeno, R Corona Borealis (RCrBs), de las
estrellas calientes extremadamente enriquecidas en helio (EHe) o de las subenanas calientes
ricas en He, las He-sdOBs (Reindl et al. 2014b). Las estrellas RCrBs y EHe, a su vez, podrian
formarse por la coalescencia de una enana blanca con nicleo de C/O y otra con nicleo de
He (Webbink 1984; Saio & Jeffery 2002; Longland et al. 2011), o provenir también de un
escenario de VLTP. Por otro lado, como ya mencionamos, las He-sdOB podrian formarse por
la fusién de dos EB con nicleos de He, o la ocurrencia de un hot-flash muy tardio, ya sea por
evolucion binaria o aislada. Por lo que todos estos escenarios son capaces de producir enanas
blancas deficientes en H. En particular, EBs deficientes en H que provengan de la evolucion de
estrellas He-sdOB, tendran masas del orden de M, < 0.5M¢. Los escenarios para la formacion
de estrellas He-sdOB y subenanas en general los vimos en las secciones anteriores. En esta
seccién nos dedicaremos al escenario de VLTP para la formacion de estrellas deficientes en
H, puesto que estudiaremos propiedades de estrellas DB que provienen de este escenario en
el capitulo 5.

Escenario de estrellas renacidas post-AGB

La etapa entre que la estrella sale de la AGB y se ubica en la parte més luminosa de
la regién de enanas blancas es bastante més rapida que su evolucién durante la AGB. Sin
embargo, dicha etapa es del orden de tiempo que suele haber entre un pulso térmico y otro
(dependiendo de la masa, de 103 a 10° afios). Por ende, la estrella puede experimentar otro
pulso térmico en esta etapa. Estos pulsos térmicos se dividen en tres clases segtin si ocurren
en el momento que la estrella estd abandonando la AGB (AFTP), luego de abandonar la
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AGB mientras se mueve hacia mayores temperaturas en el diagrama H-R a luminosidad
casi contante (pulso térmico tardio o LTP) o directamente cuando estd entrando en la fase de
enana blanca (pulso térmico muy tardio o VLTP). Este pulso térmico muy tardio se desarrolla
cuando la estrella se encuentra disminuyendo su luminosidad debido a que se apaga la capa
que quema H. En la figura 2.9 mostramos la evolucion en el diagrama HR de una secuencia
que atraviesa un VLTP, del trabajo de Miller Bertolami et al. (2006). Cuando el pulso térmico
ocurre se generan capas convectivas en la estrella, que transportan la energia producida en
dicho pulso. Como éste tiene lugar cuando ya no hay una capa de quema de H, debido a
la ausencia de la barrera de entropia, las capas convectivas alcanzan la envoltura rica en H,
de manera muy parecida a lo que ocurre en un VLHF. Al alcanzar la zona convectiva al
material rico en H, este se mezcla ingresando en zonas mas profundas y calientes donde es
rapidamente consumido en un evento de flash, como en el caso del VLHF. Asi, la estrella
agota practicamente todo su contenido de hidrégeno. Luego regresa a la AGB, pero como
una estrella deficiente en hidrégeno (estrella AGB renacida, ver figura 2.9) que eventualmente
volvera a abandonar la AGB convirtiéndose en una enana blanca deficiente en hidrégeno. En
el caso de los pulsos térmicos LTP 6 AFTP la envoltura resultante de la estrella contiene
cierta fraccion de H (aunque pequeinia), siendo esta fraccién mucho menor en las estrellas que
atraviesan un LTP.

Etapa de enana blanca

Una estrella AGB renacida, que atraves6 un VLTP, regresa nuevamente a zonas del dia-
grama HR de mayor temperatura a luminosidad casi constante. Ahora la luminosidad de esta
estrella pre-EB estd dada por la quema de He en capas. Cuando esta capa que quema He se
apaga, la luminosidad empieza a disminuir. Esta es la zona que forma el codo en el diagrama
HR y es el dominio de las estrellas PG 1159 (ver figura 2.9), que serian las progenitoras de las
EB deficientes en hidrégeno en este escenario. Eventualmente, por efecto de la sedimentacién
gravitatoria, la envoltura se vuelve de He puro (o casi puro). Este es el dominio de las es-
trellas DO, cuya temperatura es suficiente como para contener He ionizado en su atmésfera.
En este punto, cuando la capa de He ya se apago, la principal fuente de energia de la estrella
es la energia gravotérmica y la estrella entra en un lento proceso de enfriamiento. General-
mente, el tiempo de enfriamiento de las enanas blancas deficientes en H, se toma a partir
de este momento. En las primeras etapas de enana blanca el principal sumidero de energia
que domina el enfriamiento de la estrella es la liberacién de neutrinos, que resulta incluso
mas importante que la liberacién de fotones. El principal proceso es la emisién de neutrinos
plasmén (v — vv), que depende de la temperatura. Por ende, a medida que la estrella se
enfria, la emisiéon de estas particulas va disminuyendo, hasta que en algiin momento pierde
relevancia. Esto ocurre en el limite caliente del rango de temperaturas en las que se observan
la mayoria de las DB (Tt ~ 30000 K). Cuando la emisién de neutrinos ya no es relevante, la
estrella se enfria basicamente por la emisién de fotones, que se debe principalmente a la libe-
racion de energia gravotérmica. De esta forma, la luminosidad de fotones resulta del mismo
orden que el cambio en energia térmica y gravitatoria. Esta es la etapa evolutiva de enana
blanca mejor entendida. A temperaturas menores comienzan los procesos de cristalizacién y
separacion fisica de elementos, por la separacion de fase que ocurre entre el C y el O luego de
la cristalizacién (la parte sdlida del nicleo de la EB es mas rica en O que la mezcla de C/O
previa a la cristalizacién). Otro proceso de separacion fisica de elementos es la sedimentacion
de elementos de menor abundancia (como el ?2Ne). Estos procesos cambian los tiempos de
enfriamiento, ya que afectan las fuentes de energia (la cristalizacion libera calor latente y la
separacion fisica de los elementos libera energia gravitatoria).
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2.2. Nucleosintesis estelar

Repasaremos en esta seccion los distintos ciclos de fusion nuclear que se dan en las estrellas
de baja masa, ya que serd de importancia tenerlos presentes en el capitulo donde presentamos
el codigo de post-procesado para el estudio detallado de la nucleosintesis estelar. Lo mencio-
nado en esta seccién puede encontrarse principalmente en el libro de Iliadis (2015). También
referimos a los libros de Kippenhahn et al. (2012); Salaris & Cassisi (2005) y Arnett (1996).

En la seccién 2.1.1 escribimos la siguiente ecuacién para los cambios quimicos debido a la
ocurrencia de reacciones nucleares:

ON;
V(at )nuc——z UO'Z]NN +Z

(va>kmeNm, (2.36)
5km

donde Nj es el niimero de particulas de la especie i en un dado volumen V'y (vo);; es la tasa de
reacciones nucleares por par de particulas entre la especie ¢ y la j. El primer término incluye
todas las reacciones en las que intervienen nicleos de la especie i, y el segundo término
incluye todas las reacciones que crean niucleos de la especie i (esta ecuacion estd escrita
suponiendo que todas las reacciones son de dos particulas). Muchas veces, en la ecuacién
2.36 se reemplaza N; por n;, siendo n; el nimero de particulas de la especie ¢ por unidad de
volumen, asi el volumen no aparece explicitamente en la ecuacion. Sin embargo, la cantidad
n;, no s6lo cambia si reacciones nucleares tienen lugar, o si hay mezcla de material. n; depende
explicitamente del volumen, por ende, también cambia como resultado de las variaciones de
la densidad de masa causada por compresiéon o expansién del gas en la estrella. Por esto,
los cambios quimicos debidos a reacciones nucleares al estudiar la evolucién estelar suelen
expresarse, no en términos de la densidad numérica de particulas (ni de Nj;), sino en términos
de otra cantidad, a veces denominada fraccién molar, y definida como:

donde X; es la fraccién de masa (o abundancia de la especie i por fracciéon de masa) definida
como X; = n;m;/p siendo m; la masa atémica de la especie i. M; es la masa del dtomo de la
especie i pero en unidades de masa atémica my, es decir M; = m;/my, = m; Na, siendo Ny
el nimero de Avogadro. Por lo que,
n;
)
pNA

o también, para una capa de masa dm, con un ntimero de particulas N; de la especie i:

Yi = (2.38)

N;
dmNy '~

Y; = (239)
La cantidad y; es la fraccién de nucleos por unidad de masa (en unidades de m,,). Probable-
mente el nombre fraccion molar se deba a que, en estas unidades, y; es, aproximadamente,
el nimero total de moles de la especie i, dividido el nimero de moles de nucleones en la
mezcla, o dicho de otra manera, el nimero de niicleos de la especie ¢ por nucleén presente
en la mezcla. Puesto que n; es proporcional a la densidad, la cantidad y; es independiente
de ella, y no cambia por contraccion o expansion del material. Entones, reemplazando N;
en términos de y;, el cambio quimico en la estrella debido a las reacciones nucleares puede
describirse como

ayi . pNA
( ot >nuc Z 1+ 5 (vo)isyi; + Z T+ o (VO) km¥kYm- (2.40)
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Si tenemos en cuenta los decaimientos de particulas, ya sea por decaimientos 5 o por foto-
desintegracion, y las reacciones de tres particulas, se tiene:

6yi . pNA
(at>nuc__zl+5z ljyzyj+21+5 Uakmykym

2 2 2
0 N Ny
5 " <UU>ij YiYiYk + Z 5 . <Uv>jkm YiYrYm
jvk Y ]7k m IR
= MisiNi + Y ApriNi (2.41)
0 Ok

donde 01 = (14045)(14+9;1)(14+0ix), Ai—sj es la tasa de decaimiento de tipo ¢ por particula,
de la especie 7 a la j. Al tener en cuenta distintas especies y las reacciones que las crean y las
destruyen, se forma un sistema de ecuaciones a las que se le denomina red nuclear. Al utilizar
una red nuclear para el estudio del cambio quimico en estrellas, se debe incluir también el
calculo de la mezcla de material, puesto que esta también varia las cantidades y;. Una vez
obtenidos los valores de y;, los valores de X; y n; pueden obtenerse mediante las relaciones:

Por otro lado, la energia liberada en las reacciones nucleares por unidad de masa y tiempo,
esta dada por:

€= gnmj<v0> (2.43)

donde @ es la diferencia de masa total de las particulas antes y después de la reacciéon. Cuando
hay emisién de neutrinos, se resta del valor de Q la energia media liberada en neutrinos @,.
Una red nuclear en general resuelve las ecuaciones de cambio quimico. La energia liberada se
calcula, por ejemplo, si esta red nuclear se acopla a un cédigo de evolucién estelar que sigue
la estructura térmica de la estrella.

En la ecuacién 2.40, como mencionamos antes, las cantidades (vo) son las tasas de reac-
ciones nucleares por par de particulas (o por trio de particulas en las reacciones de tres
particulas). Estas tasas de reacciones se definen como la integral sobre todas las energias
posibles de la seccion eficaz de la reaccién, multiplicada por la velocidad y por la funcién
distribucién de velocidades f(F):

(ver) = /0 ¥ (B f(E)dE. (2.44)

En un plasma estelar se debe tener en cuenta el efecto de la presencia de electrones libres en el
plasma sobre las tasas de reaccién. La presencia de electrones tiende a disminuir el potencial
culombiano de los nicleos y, por ende, tiende a aumentar la tasa de reacciones. Este efecto
se conoce como apantallamiento electrénico y lo discutimos con mas detalle a continuacion,
siguiendo principalmente la descripcién de Salpeter (1954).

En la ecuacién 2.44, E es la energia cinética relativa entre las particulas, v o« EV2, f (E)
es la probabilidad de que la energia cinética sea E y o(FE) la seccién eficaz de la reaccion,
que depende de la energia E. o(FE) puede ser escrita como:

o(E) = P(E)ouc(E), (2.45)

donde P(E) es la probabilidad tunueleo de la barrera de repulsién electrostatica de las parti-
culas, y opuc(E) una cantidad que depende de detalles de la interaccién una vez que ocurre el
tuneleo. La energia térmica del plasma suele estar muy por debajo de la barrera de potencial.
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En general, las tasas de reacciones nucleares se calculan suponiendo que el la interaccién
entre particulas sucede en el vacio, es decir, sin la presencia de los electrones del plasma. A
las densidades estelares, sin embargo, las distancias entre nicleos y electrones es pequeiia,
y, aunque todos los nucleos estén ionizados, estos atraen electrones y repelen otros niicleos,
creando una sobredensidad de carga negativa a su alrededor, que decae con la distancia. Esta
sobredensidad de carga negativa tiene el efecto de “apantallar” la carga del niicleo. En conse-
cuencia, la presencia de electrones altera la barrera de potencial y por ende, la probabilidad
de tuneleo y el valor de la seccién eficaz. La probabilidad de tuneleo es basicamente una
funcion de £ — U(r), donde U(r) es la energia potencial de la interaccién electrostatica entre
los ntcleos. En el caso de ausencia de electrones, podemos escribir:

Z1 2262

Ulr) = : (2.46)

r

donde zie y z9e son las cargas de los nicleos, r es la separacion entre ellos. Para tener en
cuenta el apantallamiento electrénico agregamos un término:

Z122€2

U(r) = + Ue(’r‘). (2'47)

r
Llamemos R al radio de la sobredensidad de electrones, es decir, un radio a partir del cual una
fraccién apreciable de la carga del nicleo es apantallada por la sobredensidad de electrones.
El valor de R es del orden de la distancia media entre particulas o més grande (radio de
debye). La funcién U(r) serd una funcién que cambie significativamente en distancias del
orden de R, pero que para r < R se puede considerar aproximadamente constante’. Ahora
llamemos 7.t a la distancia de maximo acercamiento clasico entre dos nicleos en un potencial
de repulsién electrostética, es decir, el punto de retorno. Resulta de interés evaluar el valor de
U, (r) a valores de r menores que 7y, puesto que nos interesa el efecto de la nube de electrones
cuando ocurre una colisién (y reaccién) de nicleos. En general se tiene que 7 < Rp. Bajo
esta condicién, la funcién U(r) es casi constante en r < 74, por lo que en general se aproxima
a su valor en el origen U, (r = 0) = Uy (siendo Uy < 0). Por lo tanto, la seccién eficaz o(F) que
no tiene en cuenta el efecto de apantallamiento, para tenerlo en cuenta debe ser modificada
restando Uy a E:

O’(E — Uo) = P(E — UO)Unuc(E - Uo) (249)

Reemplazando en la expresion de la tasa de reaccién por par de partiuclas, y teniendo en
cuenta que f(E) depende de la energia como exp(—FE/kT)

<UU> = C‘vf‘/ El/QeiE/kTP(E - U0>Unuc(E - UO)dE, (250)
0

donde % es la constante de Boltzman, y en C' estan todos los factores que no dependen de la
energfa. Podemos hacer el siguiente cambio de variables: E' = E — Uy. Con este cambio de

9Si en un expermiento muy sencillo suponemos que la densidad de carga de la nube de electrones varia
como p(r) = —po(1 —r/R) parar < Ry p(r) =0 para r > R, con pg > 0 (es decir, varia linealmente desde
—po en el origen, a 0 en R), podemos ver que el potencial electrostatico de esta distribucién de cargas es:

r\2 1 r\3 :

— —(z 1(r <

V(r) = Vo [1 (%) +3 (%) } si T<R (2.48)
—Vo/2r si r>R

donde Vy = poR?/6eo, siendo e la permitividad eléctrica. Esta es una funcién simpre negativa que toma el

valor —V{ en el origen, aumenta hasta —V5/2 en r = R, y luego tiende a 0 como ~ —1/r. En la regién r < R
la funcién se puede suponer aproximadamente constante.
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variables la integral queda:
(o) = O / (B + Up) 2~ EHUKT p(E o, (B)dE. (2.51)
—Uy

En general, |Up| es mucho menor que el rango de energias a las que la probabilidad de tuneleo
es més importante!® | que son las que més aportan a la integral, por lo que aproximamos
E' 4+ Uy =~ E'. Ademds, para E' = —Uy, P(E') es tan pequetio, que la integral practicamente
no varia si el limite inferior de integracién se extiende de —Uy a 0. De esta manera, la integral
queda,

<UU> — O/O (El/)1/2€—E//k;T€—U0/kTP(E/)Jnuc(El)dEl
_ 67Uo/kTC~«/ (E')2e P I p(E g (B))AE
0
= e /T (yo) Gy - (2.53)

Es decir que en general, la tasa de reaccién teniendo en cuenta el apantallamiento electrénico
puede aproximarse como la tasa de reaccién sin tener en cuenta este efecto, (vo)gy, .—, mul-
tiplicada por un factor f = exp(—Uy/kT), que es el factor de apantallamiento electrénico (o
electron screening).

A continuacién mencionamos los ciclos de reacciones dominantes en estrellas de baja
masa, pero antes aclaramos las notaciones utilizadas en la tesis. Para las reacciones nucleares,
utilizaremos de manera equivalente las notaciones A+ B — C + D y A(B,C)D, que denota
la reaccién entre las especies A y B, cuyo producto son las particulas C y D. En el caso
de decaimientos de particulas, la notacién A(B)C se refiere al decaimiento de la particula A
a las particulas B y C, donde B puede ser, por ejemplo, una particula 87 (positrén) y un
neutrino electrénico en el caso de decaimiento § positivo (un neutrén decae a un protén).Para
el protén utilizaremos p, H, 6 'H. Para el deuterio utilizaremos tanto d como ?H. El ntcleo
de He serd referido como o o *He, o simplemente He. Neutrinos y fotones seguirdn siendo
referidos como v y ~y respectivamente; positrones e™ y electrones e~. Para el nimero atémico
utilizamos Z, y para el nimero de protones méas neutrones, A.

2.2.1. Etapas de fusién del hidrégeno

Como mencionamos anteriormente, la fusién de H en He en las estrellas se da mediante
el ciclo protén-protén (pp) o el ciclo CNO. En estos ciclos, se fusionan cuatro nticleos de H,
obteniendo un nticleo de He mediante distintas cadenas de reacciones. La ocurrencia de un
ciclo u otro depende principalmente de la temperatura del plasma estelar. En la figura 2.10
se encuentra graficada la liberacién de energia (por unidad de tiempo y masa) de cada ciclo
(ppl y CNO1) en funcién de la temperatura. Hasta cierta temperatura (~ 2 x 107 K) domina

10Regresando a la aproximacién realizada en el pie de nota anterior, es de esperar que la densidad en el
centro, po dependa de R y la carga del niicleo en el centro de la nube como ~ Zie/R? (de hecho se tiene que
po x Q/ R3, siendo Q la carga de la nube de electrones). Si a la energia potencial de la interaccién entre los
ntcleos Z1 y Z2 la escribimos como U(r) = Z2eV (r), en el origen obtenemos |Ug| ~ Z2Z1e?/R. Por otro lado,
la energfa en el punto de retorno es Eyo; ~ Z1Z2€? /v Comparando esta energia con |Up| tenemos entonces:

| UO | Tret
~
Eret R

<1, (2.52)

dado que suponemos que estamos en el régimen en que et < R. La energia Eyet es, cldsicamente, una cota
méxima a la energia cinética de la particula. Si bien la energia F,; no es un valor fijo, siempre que estemos
en el régimen rret < R, tendremos que |Up| es menor que las energias més relevantes en la integral de la tasa
de reaccion.
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10%° . .
1015 [ .
ORI -
;-‘f L .
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B Figura 2.10. Liberacién de ener-
L gia nuclear [ergg~'s™!] en funcién
10° L . - — de la temperatura para los ciclos pp
0.01 0.1 y CNO. Figura tomada de Iliadis
Temperature (GK) (2015).

el ciclo pp, y luego domina el ciclo CNO. Por este motivo, en estrellas con masas menores a
~ 1.3 Mg, que no alcanzan en la SP la temperatura central para la fusiéon de H por CNO,
domina el ciclo pp. Mientras que en estrellas mas masivas, domina el ciclo CNO. Por el
contrario, en la quema de H en capas, tanto en estrellas de baja masa como intermedia,
domina el ciclo CNO.

Ciclos protén-protén

Las siguientes tres cadenas de reacciones son referidas como el ciclo pp:

ppl pp2 pp3
p(p,etv)d p(p,etv)d p(p,etv)d
d(p,~)*He d(p,~)*He d(p,~)*He
3He(*He, 2p)a 3He(cr,v) Be 3He(a, ) Be
3He(e™,v)"Li "Be(p,v)®B
"Li(p, o) 8B(BTv)®Be
8Be(a)a

y se encuentran también graficadas en la figura 2.11. Todas las cadenas empiezan con la
reaccion p(p,etv)d. Esta reaccién requiere que un protén experiencie un decaimiento 57 en
una colisién con otro protén. Por ende, la reaccién estd gobernada por la interacciéon débil y
es la que tiene menor probabilidad de ocurrencia de todas las reacciones de los ciclos pp. En
consecuencia, la reaccién p(p, e*v)d es la que determina a qué tasa se fusiona el H en He en
estrellas donde el ciclo pp es el dominante. Un cambio en el valor de la tasa de su reaccién,
cambia drasticamente el tiempo de vida de las estrellas como el Sol en la secuencia principal.
La frecuencia relativa de las cadenas ppl, pp2 y pp3 depende fuertemente de la temperatura,
lo cual se puede ver en la figura 2.12. En general, a medida que aumenta la temperatura,
incrementa la probabilidad de ocurrencia de pp2 primero (en 7' ~ 18 — 25 MK), y de pp3
luego (T' > 25 MK). Sin embargo, para que ocurran las cadenas pp2 y pp3, tiene que haber
suficientes niicleos de *He. Si la abundancia de *He es baja, la cadena ppl es la que tiene
més probabilidad de ocurrir. A medida que hay més niicleos de *He, la reaccién *He(c, v)"Be
también puede ocurrir.
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Figura 2.11. Ciclos protén-
protén. En cada uno de los tres
graficos los ntcleos estan acomo-
dados de manera que el n de
neutrones aumenta hacia la de-
recha y hacia arriba aumenta el
n de protones. Figura tomada de
Iliadis (2015).

Figura 2.12. Fraccién
de nucleos de 4He sinteti-
zados por los distintos ci-
clos pp en funcién de la tem-
peratura, suponiendo una
composicién inicial Xpg =
Xpe = 0.5. Figura tomada
de Iliadis (2015).
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Ciclos CNO

Los ciclos CNO son los siguientes:

CNO1 CNO2 CNO3 CNO4

2C(p,7)*N “N(p,7)"*0 N(p,7)'°0 10 (p,1)'F
13N(6+V)13C 15O(IB+V)15N 160(]),’}/)171'—“ 17F(ﬁ+y)170
13c(p7 7)14N 15N(p7 7)160 17F(,8+V)17O 170(]?, ’Y)ISF
14N(p, ’Y) 150 160(]9, 7)17F 17O(p, 7)18F 18F(B+I/) 180
150(5+V)15N 17F(B+V)17O 18F(/3+,/)180 180(p, 7)19F
15N(p, a)lQC 17()(])7 @)14N 180(]37 a)15N 19F(p, 04)160

En cada uno de estos ciclos, un elemento, 12C, N, 15N u 160 | se fusiona con un protén, y
luego de sucesivas reacciones en las que se fusionan tres protones mas, se termina obteniendo
un nicleo de *He y se recupera el elemento inicial. Asi, los elementos C, N y O actian como
catalizadores en la fusién de H a He. Por esto, para que ocurran los ciclos CNO, debe haber
cierta abundancia inicial de los elementos catalizadores en el plasma estelar. Los ciclos CNO1
y CNO2 son también conocidos como ciclos CN y ON respectivamente, y son los que tienen
mayor probabilidad de ocurrencia. A su vez, de estos dos, el CNOI1 es el mas importante.
Esto se debe a que el °N tiene mayor probabilidad de sufrir una reaccién del tipo (p, ) que
del tipo (p,7y) que es la que da lugar al ciclo CNO2. Ademads, la mayor parte de los nicleos
de 70O son destruidos mediante la reaccién (p, @) dando lugar a un ntcleo de N. Pero una
pequena fraccién, dependiendo de la temperatura del plasma estelar, serd destruida mediante
la reaccién (p,7) dando lugar a niicleos de ®F y a la ocurrencia de los ciclos CNO3 y CNO4.

La reacciéon més lenta del ciclo CNO es la reaccién “*N(p,7)'?0, y determina la tasa a
la que se consume el H en He, impactando en los tiempos de vida en la secuencia principal
de estrellas donde el ciclo CNO domina. También, debido a que la reaccién **N(p,7)1?0 es
la més lenta, cuando los elementos llegan a sus abundancias en equilibrio (es decir, la quema
estd teniendo lugar, pero la tasa de produccién de una especie nuclear iguala a la tasa de
destruccién de la misma), el elemento mas abundante debido a la ocurrencia del ciclo CNO
es el "“N. En general, el ciclo CNO1 tiende a bajar la abundancia de '2C y aumentar la

abundancia de "N, mientras que el ciclo CNO2, ademas, tiende a bajar la abundancia de
160,

Sintesis de otros elementos durante la quema estable de H

Durante la quema estable de hidrogeno se sintetizan elementos en la regiéon de masas mas
alla de A = 20. Estos procesos estdn, en general, desacoplados de los procesos de elementos
hasta A = 19 que se sintetizan en los ciclos CNO, por lo que ocurren si es que existen
abundancias iniciales de elementos pesados en el plasma estelar. En principio, la reaccién
9F(p,v)*Ne podria hacer de nexo entre los dos rangos de masa, pero esta reaccién es al
rededor de tres 6rdenes de magnitud menor que la reaccion YF(p, a)'%0, y por ende, muy
poco probable. En la figura 2.14 mostramos las reacciones que se dan en este rango de masas,
hasta A = 30.
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2.2.2. [Etapas de fusién del helio
Ciclo triple-a

La fusién del He comienza con la fusién de dos particulas a. El nicleo de ®Be tiene un
tiempo de vida medio del orden de 107165, por lo que decae rapidamente a dos particulas o
nuevamente. Sin embargo, luego de un tiempo, una pequeiia abundancia de equilibrio de *Be
se crea, debido a que el tiempo entre encuentros de particulas a es mucho menor que el de
decaimiento del ®Be (5 érdenes de magnitud menor). Esta pequefia abundancia de equilibrio
de ®Be es suficiente para que ocurra una tercera captura de una particula « y se forme un
niicleo de 2C. Esta tltima reaccién ocurre a un nivel excitado y meta-estable del carbono,
que luego decae a su nivel fundamental. Estas reacciones

‘He(a,v)*Be (2.54)
¥Be(a, v)'2C (2.55)

se conocen como el ciclo triple-a, o directamente 3. La fusiéon del ®Be con el nticleo de “He
ocurre tan rapido que puede considerarse a este proceso como una interaccién de tres particu-
las, y en general se incluye en las redes nucleares como una reaccién del tipo *He(aa, v)!2C.

Sintesis de elementos mas pesados que el 12C

Durante la quema estable de He, una reaccién de suma importancia en la evolucion estelar
es la reaccién 2C(a, v)'90. Esta reaccién determina la fraccién de abundancias de 2C y 160
en el nicleo de las estrellas cuando finaliza esta etapa de quema. estable de He. Por lo que es
determinante en la formacion de las enanas blancas, por ejemplo. Sin embargo, es también la
reaccién de interés astrofisico con mayor incerteza. La tasa de esta reaccién a las temperaturas
de interés en astrofisica se conoce con una incerteza del orden de £35% (Kunz et al. 2002).
Otras reacciones que pueden ocurrir dependiendo de la temperatura del plasma estelar son
160(a,v)?Ne y 2°Ne(a, 7)**Mg. Sin embargo, la fusién de “He con 190 a las temperaturas
de la quema estable de He en estrellas de baja masa es bastante poco probable, y de hecho,
la abundancia inicial de 2°Ne casi no se ve alterada luego de la fusiéon de He en 2C y 160.
Por otro lado, si existe cierta abundancia de N, sintetizado por ejemplo durante la
quema en capas de H mediante el ciclo CNO, entonces, la siguiente cadena de reacciones
puede ocurrir:
UN(a, v)®F (1) 0(a, v)*Ne. (2.56)

También, el ?2Ne puede ser consumido mediante las siguientes reacciones, 2Ne(a, v)?Mg y
2Ne(a, n)*Mg. Sin embargo, estas tltimas reacciones son poco probables a las temperaturas
de quema en estrellas de baja masa. La segunda reacciéon ocurre de manera marginal en los
pulsos térmicos en estrellas AGB.

2.2.3. Procesos de capturas de neutrones

En la figura 2.17 mostramos la energia de ligadura por nucleén de los isétopos mas estables
para distintos valores de A. El elemento con mayor energia de ligadura por nucleén es el 2N
(niquel). E1 56f'¢ es también uno de los elementos con mayor energfa de ligadura por nucleén.
La formacién de elementos quimicos méas pesados que el hierro y el niquel, a partir de la fusién
nuclear de elementos mas livianos, es un proceso endotérmico, es decir, requiere energia, en
vez de liberarla. Ademads, la barrera de repulsion electrostatica entre niicleos es cada vez mas
importante para niicleos cada vez mas pesados. Por esto, los elementos mas pesados que el
hierro y el niquel se forman por otro tipo de procesos. Como los neutrones son eléctricamente
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Figura 2.15. Reacciones nuclea-
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neutros, procesos de captura de neutrones, que no requieren atravesar la barrera de potencial
electrostatica, son muy importantes para la creacién de estos elementos. Cuando un nicleo
captura un neutrén, el nicleo se convierte en un isétopo més pesado del mismo elemento. El
nicleo podria seguir capturando neutrones, hasta decaer, puesto que, un nicleo inicialmente
estable, cuanto més neutrones captura, mas inestable se torna. El decaimiento del is6topo se
da por el decaimiento 8~ de un neutrén a un protén, con la emision de un electrén. La masa
del nicleo es la misma, pero corresponde a un elemento con una carga mayor. La secuencia
de reacciones es entonces:

(Z,A)+n— (Z,A+1)+~ (2.57)
(Z,A+1) = (Z+1,A+1) +e, (2.58

donde la primera reacciéon puede ocurrir varias veces. Esto depende del tiempo de decaimiento
B (la estabilidad del nticleo frente a decaimiento ), la seccién eficaz de captura de neutrones
del niicleo (que depende de la estructura del niicleo) y el flujo de neutrones presente. Estas
ultimas dos cantidades (seccién eficaz y flujo de neutrones) determina cada cudnto tiempo
un nucleo en particular puede capturar neutrones. Si este tiempo es mayor que el tiempo de
decaimiento (3, el proceso se denomina proceso lento de captura de neutrones, o directamente
proceso — s (donde la s es por slow, lento en inglés). Por el contrario, si el tiempo entre
capturas de neutrones es menor que el tiempo de decaimiento 3, el proceso se denomina
proceso rdpido de captura de meutrones, o directamente proceso-r (donde r es por rapid,
rapido en inglés). En el caso de que estos tiempos sean parecidos, se denomina proceso
intermedio de captura de neutrones (o proceso-i). En el proceso-s, los niicleos capturan un
s6lo neutrén antes de decaer, mientras que en el proceso-r capturan varios neutrones antes
de decaer. Como consecuencia, hay isotopos que sélo pueden ser formados por uno de los
dos procesos. En la figura 2.17 mostramos un esquema de esta situacion. En general, si el
flujo de neutrones es bajo, el proceso que domina, independientemente de la seccién eficaz
de captura de neutrones, es el proceso-s, mientras que si el flujo de neutrones es muy alto,
domina el proceso-r. Las diferencias en las secciones eficaces de captura de neutrones de los
distintos isétopos, se evidencian en las abundancias observadas de estos elementos. En la
figura 2.18 mostramos las abundancias observadas de elementos en el sol hasta A = 200.
Todos estos elementos fueron procesados antes de la formacion del Sol. En la figura se puede
observar un pico importante en las cercanias del hierro. El hecho de que estos elementos
sean mas abundantes se debe a la alta energia de ligadura por nucledn, que se traduce en
menores secciones eficaces de captura de neutrones. Se observa, por ejemplo, otro pico en
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138Ba (balio). La estructura nuclear en niicleos que poseen cierto niimero de neutrones o de
protones (por ejemplo, 28, 50, 82 y 126), llamados nimeros mégicos, son particularmente
estables frente a interacciones con otros nucleones. En un modelo de capas en fisica nuclear,
estos nucleos poseen capas nucleares completas. Por otro lado, los niicleos con un niimero par
de nucleones (A par) son también, por su estructura nuclear, mas estables, y en consecuencia,
méas abundantes en comparacién con los niicleos con A impar.

Para que los procesos-s y -r tengan lugar en el interior estelar, se requiere la presencia
de neutrones libres. Los neutrones libres son inestables y facilmente capturados por otros
nucleos, por ende, se requiere que exista una fuente constante de neutrones. La generacién
de neutrones libres en las estrellas no es un proceso muy comiin, pero se da en ciertas etapas
tanto en estrellas de masa baja, intermedia y alta. Las dos reacciones que proveen un flujo
de neutrones en el interior estelar son 3C(a,n)!%0 y 22Ne(a, n)?*Mg. Esta tltima reacciéon
opera a temperaturas del orden de 4 x 108K y es importante como generadora de un flujo
de neutrones durante la quema de He de estrellas de alta masa. La primera reaccién opera
a temperaturas mas bajas, del orden de 2 x 108K, y requiere que haya, a esas temperaturas,
abundancias no despreciables de '3C y particulas «. Para la generacién de '3C, a su vez, debe
ocurrir la fusién entre 12C y protones. En general, la reaccién *C(a,n)%0O ocurre cuando,
por algin motivo, material rico en protones es llevado a una zona interna y caliente donde
el 12C est4 siendo sintetizado por quema de He. Una situacién asi puede ocurrir durante la
etapa de pulsos térmicos de estrellas de masa baja e intermedia, y en particular también,
durante un pulso térmico muy tardio. De hecho, la deteccién de isétopos con una vida media
corta en comparacién con la vida de las estrellas gigantes rojas en la AGB (por ejemplo, %Tc,
tecnecio, que tiene una vida media de s6lo 211000 anos) demuestra que procesos de captura
de neutrones ocurrieron recientemente en el interior de estas estrellas.

2.3. Pulsaciones estelares

Las estrellas, como varios otros objetos en el universo, poseen sus modos normales (o
propios) de oscilacién, que dependen de su composicién quimica y estructura. En varias
etapas de la vida de las estrellas, y por distintas razones, estos modos normales de vibracién
pueden ser excitados. Cudles de estos modos normales y cudnto se excitan (la amplitud de las
vibraciones) dependera de los procesos que los tornan inestables. En la figura 2.19 mostramos
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distintos tipos de estrellas pulsantes en el diagrama HR. Algunas de estas estrellas pulsantes
sufren variaciones muy amplias de sus radios, temperaturas y luminosidad. Ejemplo de estas
estrellas son las Cefeidas (6 Cep) y las RR-Lyrae (RR Lyr). Sin embargo, otras estrellas pulsan
con amplitudes muy pequenas, por lo que su radio no se ve afectado, y las variaciones en su
curva de luz debido a estas pulsaciones alcanzan s6lo valores del orden de las milimagnitudes.
Ejemplo de estas estrellas son las enanas blancas y las subenanas calientes. Por otra parte,
las vibraciones o pulsaciones pueden ser radiales o noradiales. El primer caso es el caso mas
comin de las Cefeidas y RR Lyrae. En estos casos las perturbaciones al estado de equilibrio
ocurren en la direccion radial. Este tipo de pulsaciones suelen tener amplitudes mas altas
que las pulsaciones no-radiales. En las pulsaciones no-radiales, las perturbaciones no son sélo
en la direcciéon radial. Este es el caso también de las estrellas enanas blancas y subenanas
calientes pulsantes. En la figura 2.19 vemos los dos tipo de pulsantes més comunes entre
las estrellas sdB, las sdBVp o V361 Hya (pulsadores rapidos), y las sdBVg o V1093 Her
(pulsadores lentos). De interés en esta tesis son también las enanas pulsantes de tipo DBV o
V777 Her.

Cuando las pulsaciones poseen amplitudes pequenas, se pueden modelar como pequenas
perturbaciones a un estado en equilibrio hidrostatico, y linealizando las ecuaciones de pulsa-
ci6én (ecuaciones de conservacion de la masa, momento y energia), es decir, tomando sélo los
términos a primer orden en las perturbaciones. Este tratamiento tiene como consecuencia que
se pierde la informacién sobre las amplitudes de las oscilaciones, que no pueden ser calcula-
das. Ademas, dependiendo de si se quiere estudiar los las propiedades de los modos normales
de oscilaciones, o también los mecanismos de excitacién de pulsaciones, se realiza o no una
aproximacion a las ecuaciones que se denomina aproximaciéon adiabatica. Dado que el estudio
de las pulsaciones en estrellas subenanas calientes y enanas blancas es parte relevante de esta
tesis, en esta seccién repasaremos brevemente el modelo de pulsaciones estelares lineales y no
radiales. Nos centraremos primero en las ecuaciones de pulsacién en la aproximacién lineal,
luego en la aproximacion adiabatica y finalmente en los procesos de excitacién de oscilacio-
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nes. Lo presentado en esta seccién se basa principalmente en el libro de Unno et al. (1979).
También referimos al trabajo de revisién de Samadi et al. (2015).

2.3.1. Ecuaciones de pulsaciones estelares lineales no-radiales

Las ecuaciones para las oscilaciones son las de conservaciéon de la masa, momento y energia,
pero a diferencia de las ecuaciones para estructura estelar, no suponemos simetria esférica en
las oscilaciones. Estas ecuaciones son las siguientes,

dp

o, TV (0) =0, (2.59)
o - - -

p(a +v-V)o = —Vp—pVo, (2.60)

(aat 7-V)S = peme—V-F, (2.61)

donde ¥ es la velocidad, ® el potencial gravrcatorlo S la entropia especifica (por unidad de
masa) y F el flujo de energia, que sera F=F R+ ch + FC, la suma entre el flujo radlatlvo el
conductivo y el convectivo. En las zonas donde el material es radiativo o conductivo, Fe=0.
En las ecuaciones de arriba supusimos que el fluido es no viscoso, y que no hay fuerzas
electromagnéticas ni otras fuerzas externas. Ademads, para el potencial gravitatorio tenemos
la ecuacién de Poisson,

V20 = 47Gp. (2.62)

Para el flujo radiativo y el conductivo consideramos la aproximacion de difusién discutida en
la seccién 2.1.1,

FR,cd = _KR7cdﬁT, (2.63)
siendo KR cq
4ac
Kped = T3 2.64
fed 3’{R,cd ( )

donde kg q denota la opacidad radiativa xr o la opacidad conductiva xcq segin corresponda.

La evolucién estelar se calcula como sucesivos estados de equilibrio hidrostatico. A cada
uno de estos estados de equilibrio hidrostético lo consideramos como el modelo no perturbado,
que serd esféricamente simétrico. Luego, consideramos pequenias perturbaciones sobre este
estado de equilibrio hidrostatico. Esto se puede hacer porque las escalas de tiempo de las
oscilaciones estdn regidas por la escala de tiempo dindmica, mucho menor que la escala a
la que evolucionan las estrellas (térmica o nuclear). El modelo no perturbado se encuentra
entonces en equilibrio hidrostatico, por lo que cumple con las ecuaciones 2.59-2.61 donde las
derivadas temporales y la velocidad se anulan. Denotando con subindice cero a las cantidades
del modelo en equilibrio tenemos,

~Vpo — poV®o = 0, (2.65)
poenco— V- Fy = 0, (2.66)
V20, = 4nGpo, (2.67)

Fy = —KoVTy+ Fe. (2.68)

donde en la tltima ecuacién Ky denota la suma entre Kgo y Keq,0. El flujo convectivo ﬁc
serd nulo en zonas radiativas (o conductivas).

Para describir las pequenas perturbaciones respecto al estado de equilibrio de cada canti-
dad fisica de la estrella podemos utilizar la forma euleriana y la forma lagrangiana. Denotamos

62



2.3. Pulsaciones estelares

con f a alguna cantidad, como puede ser la densidad, la presion, el potencial quimico, etc.
Las variaciones eulerianas de f son las variaciones de f en un determinado punto del espacio
y las denotamos por f’, mientras que las variaciones lagrangianas de f son las variaciones de
la cantidad f de un dado elemento de fluido, que las denotamos con § f. Entonces, las pertur-
baciones de cada cantidad respecto de su valor de equilibrio, segtin la descripcién euleriana
y lagrangiana son respectivamente,

FI ) = f(7 ) — fo(), (2.69)
0f (7, t) = f(7,t) = fo(ro)- (2.70)

La relacién entre estas variaciones estd dada por:
SF(Ft) = f(7yt) + € - V folio) (2.71)

donde { es la variacion lagrangiana de la posicién de un elemento de fluido: { =7 —7p. El
vector velocidad es nulo en el estado no perturbado, y su perturbaciéon lagrangiana resulta
ser igual a su perturbacién euleriana, por lo que ¥ = ¢’ = §7. Las cantidades perturbadas
dependen del tiempo y de las coordenadas espaciales, y no son esféricamente simétricas, por
lo que, para la perturbacién euleriana:

f=f(r0,¢1). (2.72)

Las cantidades fisicas de la estrella escritas en la forma f'(7,t) = f(7,t) — fo(7) son reempla-
zadas en las ecuaciones 2.45-2.49, y, quedandose sélo con los términos a primer orden en las
perturbaciones, se obtiene

/
%—i = —V(p?), (2.73)

v’ ., =, o
Por = —Vp' —pVP — p'Vo, (2.74)
pTgt(S’JFEﬁS) = (pen) —V-F, (2.75)
V2 = 49GY, (2.76)
Ffy = —KVT' — KVT, (2.77)

en donde obviamos el subindice cero en las cantidades del modelo de equilibrio. Dado que
los coeficientes de las ecuaciones dependen unicamente de la coordenada radial, se puede
plantear separacién de variables para resolver el sistema. Se puede separar la parte temporal
de la espacial, y la parte angular de la parte radial. La solucién resulta una superposiciéon de
funciones (las autofunciones) que dependen de ntmeros k, £y m:

fllcém (Ta 07 ¢7 t) = fl/dm (T)Yém(a (b)ewkemtv (278)

donde la parte radial de las autofunciones es fi,,, v la parte angular son los arménicos
esféricos, Y, (6, ¢). El nimero ¢ toma valores enteros: £ = 0, 1,2, ... y representa el nimero de
lineas nodales en la superficie de la estrella; m toma los siguientes valores: m = 0, +1,..., £f y
es el nimero de lineas nodales que son meridianos, mientras que ¢ — m, las que son paralelos
(figura 2.20). La parte temporal depende de la cantidad oy, que es una cantidad compleja,
0 = or + ioy. La parte real, op es la frecuencia angular de oscilacion relacionada con el

periodo de oscilacién, P:
27
= —. 2.79
on="7 (2.79)
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La parte imaginaria de o, oy, determina si la perturbacién crece con el tiempo (o7 < 0) o
decrece con el tiempo (o7 > 0). Para la variaciéon del desplazamiento se obtiene la siguiente
expresion:

. 9 P .
E= (600 60) 350 60() g ) Y 6.6) ¢, (280)
donde
1y
§h=ﬂ<];+<1>). (2.81)

A las ecuaciones de la conservacién de energia (2.75) y la ecuacién del flujo (2.77) con-
viene escribirlas en términos de las variaciones lagrangianas. El flujo de energia en el estado
en equilibrio es tnicamente en la direccién radial. Si F,. es su componente radial (inica com-
ponente), la luminosidad resulta L, = 4mr2F,. Si escribimos a la perturbacién en el flujo
segin sus componentes radiales y ortogonales, F = Fleé, + F ', entonces podemos definir
la variacién a la luminosidad en relacién a la variacién radial del flujo como (en su forma
lagrangiana),

6L, 2, GF,
=204

. 2.82
L, T F, (2.82)

En esta ecuacién, el subindice r de la luminosidad indica que su variacién estd tnicamen-
te relacionada a la variaciéon radial del flujo, y no que la luminosidad es tnicamente por
transporte radiativo. Esta ecuacién es valida tanto para transporte radiativo, conductivo y
convectivo. Sin embargo, la perturbacién al flujo convectivo no es simple de calcular, y en
general se supone por simplicidad que es nula. Siguiendo el tratamiento de Unno et al. (1979),
tomamos dLc =0y F(’J | = 0. A esta eleccién se le denomina aproxzimacion de conveccion
congelada, o en inglés, aproximacién de forzen-convection. El nombre proviene de interpretar
que, si el tiempo convectivo (por ejemplo el calculado en la seccién 2.1.1) es mucho mayor que
los periodos de pulsacion, despreciar la variacion del flujo convectivo parece ser una buena
aproximacion. Luego, suponiendo que las cantidades fisicas tienen la forma 2.78, y escribien-
do a las ecuaciones 2.75 y 2.77 segln las variaciones lagrangianas, se obtienen las siguientes

64



2.3. Pulsaciones estelares

ecuaciones para la parte radial de las autofunciones:

/ 2,7
i (p + (I)/) N Ni]i + (N2 - 02)&" _g'UT§ =0, (2.83)
dr \p g p Cp

1d,, 1dnp LZ\ p e+1) 58
2 S e (12 P o —vp2 =0, 2.84
TZdT(T § )Fl dr § +< o? ] pc? 2 UTcp 0 (284)
1 d [ ,d®\ (+1), P N? 59
S () ST gy ST\ S ) 2.
r2dr (T dr) r mGp pc2, + g & —vr p (2.85)
, d6Lr  L(+1) FpoT &ndL, & Lp )

T6S = ey — TROD 1) (S S (@
i0T05 = oc dm, dinT/dInr pr T + (e )(r dm, r 4wrdp (2.86)

d(eLy/di

OLr _ 0k 0T & —£(€+1)5—h | dCr)/dInr (2.87)

Lr K T T r  dlnT/dInr’
donde ¢4 es la velocidad del sonido y Fr (Lg) denota la suma de los flujos (luminosidades)
radiativo y conductivo. €, denota la energia liberada en reacciones nucleares menos la ener-
gia que se pierde por emisién de neutrinos en procesos térmicos (por unidad de tiempo y
masa), €, = €nye — €. La relacion entre las perturbaciones lagrangianas de la entropia y la
temperatura se obtienen segtn la relacién termodinamica:

oT op
(SS = Cp (T — vadp) y (288)
y las variaciones lagrangianas de €, y k estan dadas por:
0 ) 05 d€n ) 6S
P ke kg2, X0 R p g2 (2.89)
K P Cp €n p Cp
oT 0P 4S8 op 1 op oS
— =Vg— + —, == —up——, 2.90
T Vad P + & ) T, uT P < ( )
donde,
Olnk Olnk
= = 2.91
= (mp)y (T, 29
Olne, Olne,
= = 2.92
Cad <8lnp>s’ s CP(@]nS)p’ (2.92)
Olnp Olnp
vT = Cp <65’>p, Fl = Cp <ap) . (293)

En la mano izquierda de la ecuacién de conservacion de momento 2.74 se encuentra el término
de aceleracién lagrangiana 92¢/0t?, mientras que en la mano derecha se encuentran las fuer-
zas restitutivas del movimiento oscilatorio (en los casos que el movimiento sea efectivamente
oscilatorio). Cuando domina el término del gradiente de la presiéon como fuerza restitutiva,
que ocurre cuando la variacién euleriana de la presién, p’, es grande, las ondas tienen ca-
racteristicas de ondas de sonido, y se denominan modos de presién o modos p. Esto suele
ocurrir cuando la frecuencia de oscilacion es alta. Para frecuencias de oscilacién mas bajas (en
general), la fuerza restitutiva es la fuerza de empuje o flotacién, y los modos se denominan
modos de gravedad o modos g. En las ecuaciones 2.83-2.87 aparecen dos cantidades, L y NV,
que son las frecuencias de Lamb y de Brunt-Vdisdld respectivamente. La frecuencia de Lamb
depende del ntimero ¢ y su expresién esta dada por:

C

u N

LI =((0+1) (2.94)

‘Ew‘
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Esta frecuencia esta relacionada con los modos de presion. En efecto, una onda de sonido
viaja una distancia de ~ 2mr/¢ horizontalmente en un intervalo de tiempo de ~ 27 /L,. La
frecuencia de Brunt-Viiséla tiene que ver con el espectro de modos g y estd dada por:

1 dlnp dlnp
N2=g¢g(=— — 2.95
g(f‘l dr dr )7 ( )

donde I'y = (0ln P/dInp)|s. Si N? > 0, entonces N es la frecuencia de oscilacién de un
elemento del fluido en torno a su punto de equilibrio debida a la gravedad.

De las ecuaciones 2.83-2.87, la tinica ecuacion de segundo orden es la ecuaciéon 2.85, mien-
tras que las otras son de primer orden. Escribiendo a la ecuacion2.85 como dos ecuaciones de
primer orden, el sistema de ecuaciones 2.83-2.87 con las condiciones de contorno correspon-
dientes en el centro y la superficie de la estrella forman un sistema de 6 ecuaciones de primer
orden con 6 variables (&, p/, ®', d®’/dr, 6S y 6Lg), y constituyen un problema de autovalores
complejos (o) cuyas soluciones son funciones complejas. Las perturbaciones fisicas al estado
de equilibrio de cada cantidad estan dadas por la parte real de las soluciones. Los autovalores
oe resultan independientes del niimero azimutal m, con lo que se tiene una degeneracién de
orden 2¢ 41 en los autovalores. Esta degeneracién se rompe al tener en cuenta la rotacién de
la estrella o campos magnéticos. Las pulsaciones estelares resultardn en una composicién de
modos de pulsacién de distinta frecuencia (parte real de o), que corresponderdan a distintos
valores de los ntimeros ¢ (grado arménico) y k (orden radial). Los distintos periodos de pul-
sacion que se observan se identifican a partir de un andlisis detallado de la curva de luz. En
general se pueden observar modos con £ = 1 y £ = 2 pero no con valores mayores de £ ya que
la cancelacién geométrica (dado que lo que se observa es la luz integrada de toda la superficie
estelar) hace que las variaciones por ¢ mayores sean imperceptibles y dificiles de identificar.

2.3.2. Aproximacion adiabatica de las oscilaciones

Para simplificar las ecuaciones se puede incluir, ademaés, la condicién de oscilaciones adia-
béticas. Esto quiere decir que despreciamos el intercambio de calor entre los elementos del
fluido al oscilar. Esta es una aproximacién bastante buena en el interior estelar. Sin embargo,
con esta aproximacion podemos obtener informacién de los modos normales de oscilacion,
pero no de los procesos que excitan las oscilaciones, puesto que éstos ultimos implican en
general una transformaciéon de energia térmica a cinética de oscilacién en un proceso que no
es adiabatico. Por este motivo, para estudiar los mecanismos de excitacién de oscilaciones
en las estrellas no se realiza la suposicion de movimiento adiabatico. Bajo la aproximacién
adiabatica, tenemos que 45 = 0, y las ecuaciones de la energia y del flujo de energia no son
necesarias. Por lo tanto, las ecuaciones para las pulsaciones se reducen a

1d(r%¢) ¢ L? P +1

- SRS ) A r 2.
r2  dr 7+ o2 ) pc2 o2r? (2.96)
1dPp’ g , 9 9 do’

il P NZ JE 2.97
p dr * pc? P ( 7 )E dr (2.97)
1 d /[ ,do (+1) P N?

S8 () T gy ). 2.
r2dr (r d > 72 Gp pc2 + g § (2.98)

donde ¢, es la velocidad del sonido adiabatica. La ecuacién de Poisson 2.98, que es la Uni-
ca ecuacién de segundo orden, sigue formando parte del sistema. Por lo tanto, escribiendo
nuevamente a esta ecuaciéon como dos ecuaciones de primer orden, se obtiene un sistema de
cuatro ecuaciones con cuatro incégnitas, &, p/, ® y d®’/dr. Las soluciones en este caso son
reales, y el valor de o es directamente la frecuencia de oscilacién.
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Analisis local de las soluciones adiabaticas

Considerando modos con longitudes de onda muy cortas, es decir, con orden radial alto
k > 1, y suponiendo ademds que ® = 0 (Cowling 1941) se tiene que los coeficientes en
las ecuaciones de pulsacion 2.96—2.98 varian lentamente en comparaciéon a cémo lo hacen las
autofunciones f. En consecuencia, las soluciones resultan proporcionales a ¢’*". En este caso
se obtiene la siguiente relacién de dispersion entre el niimero de onda radial &, y la frecuencia
de oscilacién o:

= g (72— ) (2= ). (2.99)
Si o2 > LIQ, N2 6 0% < LZQ, N2 resulta k2 > 0 y k, real. Luego, las soluciones son oscilatorias
y se tienen localmente ondas que se propagan en la direccién radial. Si por el contrario N? <
o? < Ll2 0 le < 02 < N2, k, resulta imaginario y las soluciones decaen exponencialmente en
esa region, con lo cual se tienen localmente ondas evanescentes. De este modo, N y L; juegan
el papel de frecuencias criticas.

Una manera de visualizar cudles con las caracteristicas locales de las soluciones (basi-
camente si son de tipo evanescentes o no) es graficar los diagramas de propagacién. Estos
diagramas consisten en graficos de frecuencia (o del logaritmo del cuadrado de la frecuen-
cia) contra el radio (o alguna coordenada que lo represente), y plasmar alli las frecuencias
de Brunt-Vaisdla y Lamb para cada cdscara de la estrella, junto con las frecuencias corres-
pondientes a cada modo. En la figura 2.21 se puede observar un diagrama de propagacién
correspondiente a un modelo de politropa!! de indice n = 3. Las zonas sombreadas correspon-
den a zonas donde es posible obtener soluciones oscilatorias no evanescentes. En la figura 2.22
se observa, en contraparte, diagramas de propagacién de modelos realistas de estrellas enanas
blancas y pre-enanas blancas (Althaus et al. 2010), mientras que la figura 2.23 corresponde
a un modelo de subenana caliente en la fase de quema estable de He Romero (2012). Las
zonas en donde se propagan las ondas también corresponden a las zonas sombreadas (aunque
para bajo orden radial esto no es estrictamente cierto, ya que para obtener el criterio que
expusimos previamente para determinar las zonas de propagacién de las ondas se supone
k > 1). Ademaés, cuando se tienen en cuenta modelos mas realistas de estrellas y £ > 1, se
obtiene otro tipo de modos, los modos f, que presentan caracteristicas tanto de modos g como
de modos p. Los perfiles quimicos de estos modelos son méas complejos y realistas que en el
modelo de politropa, y sus estructuras se ven particularmente reflejadas en la frecuencia de
Brunt-Vaiséla. De hecho, en las figuras 2.22 y 2.23 se pueden observar saltos en la frecuencia
de Brunt-Vaiséald. Esta frecuencia tiene una fuerte dependencia con la composicién quimica
de la estrella. Dicha dependencia puede verse explicitamente en la siguiente expresién para NV,
que fue derivada por Brassard et al. (1991) para su tratamiento numérico en enanas blancas:

2
N2 = Mxl(vad_v+3)’ (2.100)
P x,
donde x7 = (0In P/0InT),, x, = (0In P/0lnp)r y B es el término de Ledoux:
n—1
dln X;
=—— 2.101
Z XX (2.101)
con X; la abundancia por masa de la especie 7, n el nimero total de especies tenidas en
cuenta, y
Oln P
XX, = ( > 2.102
dln X; pT{Xnéz} ( )

" Consiste basicamente en un modelo de fluido autogravitante, de composicién quimica homogénea y con
una ecuacién de estado dada por: P o p("t1/" donde n se denomina indice politrépico.
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La dependencia con los cambios en la composicién quimica estd presente en el término de
Ledoux. En particular, estos saltos de la frecuencia de Brunt-Viisila suelen ocurrir en las
zonas de transicion quimica en la estrella (por ejemplo, la transicién del nicleo de C/O a
la céscara de He en una enana blanca). Como la frecuencia de Brunt-Vaisila determina las
caracteristicas de los modos g de pulsacién, un cédlculo preciso de la composiciéon quimica de
las estrellas es de suma importancia en la obtencién de los modelos astrosismolégicos. En
efecto, cualquier incerteza en el calculo de los perfiles quimicos se traslada en incertezas en
los modelos astrosismolégicos obtenidos.

Comportamiento asintético de las oscilaciones a alto orden radial

El espaciamiento de frecuencias —o periodos— se define como la diferencia entre dos fre-
cuencias —o periodos— con nimeros consecutivos de orden radial k, y de igual valor de grado
armonico £,

Aoy = Okt140— Oy (2.103)
AP, = P]H_Lg—P]ﬁg. (2.104)

Para valores altos del orden radial, es decir, k > 1, y valores pequenios de ¢, la autofre-
cuencia de los modos de presién estd dada aproximadamente por (Tassoul 1980):

1
T 1 Re dr
~ 2kl = 2.1
Ot 2( + +2) VO CST] , (2.105)

donde n es el indice politropico que caracteriza la estructura de la zona superficial del mo-
delo estelar. Utilizando esta ecuacién obtenemos que el espaciamiento asintético (k > 1) de
frecuencias de modos p, para un valor fijo de £ estd dado por:

B dr
Aoy =17 / — | = constante. (2.106)
0

CsT
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Es decir, que es un valor constante, e independiente del valor de £. Por otra parte, en modelos
que son puramente radiativos, o convectivos, Tassoul (1980) encontré que la frecuencia de
modos g para k > 1 estd dada por:

—1
1 T 1 1 R« N(r)
— ~ = (2k+ 0+ > —_— / d . 2.107
Oke 2 < Tt o wrn b (2.107)

Por lo que, a un valor fijo de ¢, el espaciamiento asintético de periodos de modos g estd dado
por:

—1
P, = dr| = constante. (2.108)

272 R N(r)
Ll+1) /0 r

El espaciamiento asintético de periodos de modos ¢ es entonces un valor constante, aunque
dependiente de £, y su valor depende fuertemente de la frecuencia de Brunt-Vaisila.

Atrapamiento de modos

En modelos estelares caracterizados por transiciones quimicas marcadas, como por ejem-
plo los modelos de enanas blancas, donde la difusién crea un perfil quimico estratificado, se
producen resonancias entre algunos modos de oscilacién y el ancho entre transiciones quimi-
cas (o entre una transicién quimica y la superficie estelar, o el centro de la estrella). Estos
modos resonantes suelen tener un nodo en una posiciéon cercana a la transicion quimica, por
lo que el ancho de la cavidad resonante es aproximadamente un multiplo de la mitad de
la longitud de onda del modo resonante. Cuando ocurren estas resonancias, la amplitud de
las autofunciones es grande en la cavidad resonante. Un efecto de estas resonancias, es que
los espaciamientos de periodos al rededor del k& del modo atrapado, es mucho menor que el
espaciamiento de periodos medio.

2.3.3. [Excitacion de oscilaciones y mecanismos de pulsacion

Una dada capa (o regién) en equilibrio hidrostédtico en la estrella puede ser perturbada
por algiin mecanismo y comenzar a oscilar. Este mecanismo puede ser una fuerza externa
sobre la capa, como el movimiento convectivo del material adyacente, o algiin mecanismo
de autoexcitacién. Mediante un mecanismo de autoexcitacién, en esa region de la estrella,
energia térmica se convierte en energia mecanica de oscilacién. Cuando esto dltimo ocurre, a
los modo normales de la estrella que se excitan, los llamamos modos inestables. Si un modo
no es excitado por ningin mecanismo de autoexcitacion, resulta estable. Sin embargo, estos
modos también pueden ser excitados por otro tipo de mecanismos.

Una condicién necesaria para que un modo resulte inestable es que, al menos en una
region de la estrella y en un tiempo del orden del periodo de oscilacion del modo, el material
sea capaz de absorber o entregar energia térmica que pueda ser convertida en energia cinética
de oscilacién. “Cuédnta” energia térmica deberia ser entregada en un ciclo para que el modo
resulte inestable depende principalmente de dos cosas. Por un lado, depende de cuanto tiempo
esta actuando el mecanismo de autoexcitaciéon. Para que la estrella resulte inestable, la energia
térmica convertida en energia de oscilacion, debe ser tal que la estrella alcance amplitudes de
oscilacién considerables antes de que el mecanismo de autoexcitaciéon deje de funcionar. Por
otro lado, todo esto depende de qué consideramos “amplitudes considerables”. Puesto que
todo el interés es estudiar estrellas que se observan pulsando, podemos decir que “amplitudes
considerables” son aquellas amplitudes de las oscilaciones en el radio y la temperatura tales
que en la superficie producen cambios de brillo observables por los instrumentos actuales.
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La condiciéon de que en un periodo de oscilacién el material sea capaz de entregar o
absorber energia térmica, se interpreta en general diciendo que la escala de tiempo térmica
local sea del orden del periodo de oscilaciéon del modo. Esta escala de tiempo local, entre una
regién delimitada por m,, y m,, puede definirse de la siguiente manera:

My UT
Tt =/ ’ CL dm, (2.109)
mTl

donde ¢, es el calor especifico a volumen constante. Dado un modo de periodo P, en las
regiones en las que 73, > P el material entrega o absorbe durante un ciclo una porcién muy
pequeinia de su energia interna. Pero si la energia interna del material es muy alta (como suele
suceder en el interior estelar), una fraccién pequena de su energia interna convertida a energia
cinética de oscilacion podria llegar a ser suficiente para ef un modo (a una amplitud observable
en una escala de tiempo en la que el mecanismo de autoexcitacién atn estd actuando). De
hecho, el mismo criterio es necesario para que un modo sea efectivamente desexcitado: energia
cinética de oscilacién del modo debe convertirse en energia interna. En efecto, en el interior
estelar tienen lugar algunos mecanismos de desexcitacién de modos que son relevantes. Por
lo que, una alta adiabaticidad del material no necesariamente implica que no pueda haber
excitacién o desexcitacién de modos. Quizas en el caso extremo en que 73, >> P la energia
térmica entregada en un ciclo no sea suficiente para ef el modo de periodo P. Por otro lado, en
las regiones en las que 73, < P, la estructura de la estrella se ajusta demasiado rapido a cada
absorcion o entrega de energia térmica, y el modo de periodo P no se ve afectado. En general,
estas son las regiones mas superficiales de la estrella. Supongamos que en una capa de radio
ro estd actuando un mecanismo de autoexcitacién de la estrella, y que desde esta zona hacia
afuera, el material es superadiabéatico de manera que 7;, < P. En este caso, la temperatura
del material en toda esta zona se ajusta muy rapido a cada cambio de temperatura que se da
en 79 debido a la oscilacién. Por lo que esta zona oscila de manera “congelada” respecto a la
oscilacién de la capa rg, pero no contribuye a entregar mas energia de oscilaciéon al modo.

Por lo tanto, para que haya algtin efecto sobre el modo de periodo P, el intercambio de
energia en el material debe darse en una escala de tiempo del orden de P o algo mayor:
7, 2 P. Como decfamos, estas regiones no son sélo las regiones en las que puede ocurrir
la excitacién de las oscilaciones, sino que también son regiones en las que puede ocurrir
desexcitacion de las oscilaciones. En el primer caso, en un ciclo, el modo excitado gana
energia de oscilacién, y en el segundo caso, pierde energia de oscilacién. Distintas zonas de
la estrella pueden contribuir de distinta manera a la energia de oscilacién del modo, ganando
energia en una zona, y perdiéndola en la otra. Un modo resultara inestable si la ganancia
neta (considerando la contribucién de todas las zonas de la estrella) de energia de oscilacién
en un ciclo es positiva, de otra manera, resulta estable.

Si bien atn en el caso en que 7;, > P podria darse excitacién de los modos, a la hora de
calcular sus frecuencias y periodos de oscilacién, si la mayor parte del material cumple que
7¢, > P, la aproximacion adiabética es una buena aproximacién, puesto que el movimiento
del material es casi adiabatico. En general, en la mayor parte de las estrellas, y sobre todo en
el interior, se cumple que 73, > Py el tratamiento adiabético determina bien las propiedades
de los modos normales. En el tratamiento no adiabatico, los periodos y frecuencias calcula-
dos para los modos normales practicamente no difieren de los calculados en el tratamiento
adiabatico. Sin embargo, con el tratamiento no adiabatico, podemos saber si un modo sera
estable o inestable, y qué tan rapido se estabilizan o inestabilizan los modos, informacién
que se pierde al hacer la suposicion de adiabaticidad. De la secciéon 2.3.1 tenemos que las
autofunciones soluciones del problema no-adiabético tienen la formas:

f=f(r)Y(0,0)" = f(r)Y (0, p)eOntiont, (2.110)
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Si llamamos w = op, que serd la frecuencia angular de oscilacién, y v = —oy, entonces
la dependencia temporal de las autofunciones quedan de la forma e™!e?. Es decir que la
amplitud del modo crece con el tiempo si v > 0 y decrece con el tiempo si v < 0. En el
primer caso el modo resulta inestable y en el segundo caso, el modo resulta estable. En el
caso en que v > 0, 7. = 1/ es el tiempo en el que la amplitud del modo crece en un factor e
y se denomina tiempo de e-folding. Este es un tiempo caracteristico en el que la perturbacion
crece, y podemos pensar que la escala de tiempo en la cual la amplitud del modo crece a
valores observables es del orden de 7.. En el caso en que v < 0, se define n = —y = o7 como
la tasa de desexcitacién, y 1/n es el tiempo en el que la amplitud del modo decrece en un
factor 1/e, es decir, es la escala de tiempo en la que tarda en estabilizarse el modo.

Segun la solucién dada por 2.110, las amplitudes de las autofunciones de un modo inestable
crecen infinitamente. Los efectos por los cuales se limita el crecimiento de la amplitud son
efectos no lineales, por lo que no los podemos calcular con la aproximacién lineal. Esta es la
razén por la cual en el tratamiento de pequenas oscilaciones no es posible obtener la amplitud
a la que los modos estaran oscilando. Lo que calcularemos es el valor de =y, para determinar si
un modo es inestable o estable, y cuanto. Este valor se puede calcular resolviendo el problema
no-adiabatico. Sin embargo, para determinar de manera mas clara cudles son las zonas que
contribuyen a la excitaciéon o desexcitacién de los modos, y qué mecanismos estdn actuando,
es util estudiar la energética durante un ciclo de oscilacién. Vamos a intentar hacer esto a
continuacién.

Como dijimos mas arriba, un modo de oscilacion resulta estable o inestable si hay una
ganancia o pérdida neta de energia de oscilacién durante un ciclo. Consideremos una capa
de material de ancho dm localizada a una distancia r del centro de la estrella. Si esta capa
de material realiza trabajo sobre las capas adyacentes, contribuye a la ganancia de energia
cinética de estas capas. Para estimar el trabajo que realiza la capa, realizaremos la suposicién
de que estamos en el caso en el que el periodo de oscilaciéon es mucho menor que el tiempo en el
que tarda en crecer o decrecer una perturbacion, esto es or > |o7|. En este caso, la oscilacion
varfa practicamente como e'’®, por lo que vamos a suponer que en una oscilacién, el material
regresa casi al mismo estado termodinamico. Por la primera ley de la termodindmica, en un
diferencial de tiempo dt, el trabajo realizado por la capa resulta,

dW = dQ — dU = TdS — dU. (2.111)

donde d@ es positivo cuando la capa “recibe” calor y dU es el aumento o disminucién de la
energia interna de la capa. Por ende, la tasa a la que realiza trabajo es:
dW ds dU
—=T— - —. (2.112)
dt d dt
Integrando la tasa a la que realiza trabajo durante un ciclo, obtenemos el trabajo total
realizado en un ciclo por la capa, esto es
dsS dU
W (r)|eiclo = T—dt + —dt. 2.113
( )‘CICO ciclo  dt ciclo dt ( )
La segunda integral en el lado derecho de la ecuacién es practicamente nula en un ciclo,
puesto que, bajo la hipétesis or > |oy|, el material regresa practicamente al mismo estado
termodinamico, por lo que su energia interna practicamente no cambia. Por lo que aproxi-
maremos esta integral a cero. Ademas, a la temperatura y a la entropia las escribimos como
T=Ty+ 6Ty S=5y+0S. Entonces,

d(Sp + 65) dSy d55> Y

W (r)|eieto = f/iiclo(TO +om) S0 g = fféiclo(TO +5T) (dt + 22 (2.114)
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Si la escala de tiempo térmica del modelo en equilibrio hidrostatico es mucho mayor que el
periodo de oscilacién, podemos suponer dSy/dt = 0. Entonces,

W(T)‘ciclo = j{ (To + 5T)@dt = TO@dt + % 5T@dt. (2.115)
ciclo dt ciclo dt ciclo dt
Si el estado termodinamico inicial y final luego de un ciclo es practicamente el mismo, puesto
que Ty no varia, la integral en un ciclo sobre 45 debe ser préacticamente nula, por lo que
también la despreciamos. Luego,
W () eieto = jf o725 g — 7( O 405 4y (2.116)
ciclo dt ciclo TO dt
En la derivacién de esta ecuacién hicimos entonces dos suposiciones, una es que la escala
de tiempo térmica del modelo en equilibrio hidrostatico es mucho mayor que el periodo de
oscilacién. Aunque no necesariamente esta suposicion es siempre vélida, en muchos casos suele
serlo, puesto que incluso en etapas en las que la estrella estd muy lejos del equilibrio térmico,
la escala de tiempo térmica es del orden de ~ 1 afio, mientras que los periodos que estudiamos
son a lo sumo del orden de medio dia. Esta suposiciéon se hizo también en la derivacion de
las ecuaciones del problema no adiabdtico de la secciéon 2.3.1. La otra suposicion, es que
or > |oz|. Esta suposicién no se realiza en la resolucién de las ecuaciones del problema no
adiabatico de la secciéon 2.3.1, por lo que, obtener el valor de o7 de la resoluciéon de dicho
problema, y determinar a partir de ahi si un modo es estable o inestable es mas preciso que el
analisis que haremos con el trabajo realizado en un ciclo segin la ecuaciéon 2.116. Sin embargo,
esta ecuacién nos permite estudiar qué tipos de mecanismos pueden excitar o desef modos
en una estrella, y en qué regiones se da la excitacion, puesto que en general, en las regiones
internas de la estrella, las autofunciones son practicamente las del problema adiabatico, en
el que o; = 0. Con estas aclaraciones, regresamos a la ecuacién del trabajo realizado en un
ciclo por una capa de la estrella,

0T déS
W (r)|ciclo = f —To——dt. 2.117
( )’cmlo ciclo TO 0 dt ( )
En esta ecuacién, a la cantidad 7505, la aproximamos segin una version mas simple de la
ecuacién de la energia en donde consideramos tinicamente desplazamiento radial del material.
De esta manera obtenemos,

oT

doL
w ciclo = —Tp (6 nuc — €v) — dt. 2.118
()l éiclo Ty ° ( (¢ ) dmr> ( )

De esta ecuacién podemos ver que si, por ejemplo, €y, aumenta con un aumento de 67,
este término contribuye con trabajo positivo, por lo que es un proceso que tiende a excitar
pulsaciones. Asi, se pueden analizar el resto de los mecanismos que tienden a estabilizar o
desestabilizar un modo. Si W (r)|ciclo €S positivo, la capa contribuye desestabilizando el modo,
si es negativo, contribuye estabilizdndolo. Pero, como mencionamos antes, distintas capas en
la estrella pueden contribuir de distinta manera. Entonces, un modo sera inestable frente a
perturbaciones si la integral en toda la estrella de W(r)|eiclo resulta positiva, mientras que
sera estable, si resulta negativa:

orT

/ W ) aaodime = [ dm § oo (5( ) L > dt (2.119)
ciclo r = r e €huc — €v) — . .
0 ! o ciclo 1o 0 ¢ dm,

La variacién de la luminosidad se refiere a la variacion de la luminosidad tanto radiativa (y
conductiva), como convectiva, dL = dLr + 0L¢c. Bajo la aproximacion de difusién para la
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luminosidad radiativa, podemos escribir su variacién de la siguiente manera:

0LR dr d (6T 0K oT OR
LR_meW<T>/£+4+4' (2:120)

T R

En esta ecuacion, las cantidades fisicas sin una ¢ corresponden al modelo en equilibrio. Pa-
ra determinar qué términos contribuyen con excitacién o desexcitaciéon de modos, hay que
identificar el signo de su derivada respecto a m,., es decir, si las perturbaciones §f de una
cantidad f crecen o decrecen hacia el exterior en la estrella. Veremos de manera cualitativa
los mecanismos de mayor interés. En el capitulo siguiente, la integral de trabajo se utilizara
para hacer un anilisis de la excitacién de modos.

Mecanismo €

Este es el mecanismo més directo de identificar en la integral de trabajo. Como ya men-
cionamos, si €, aumenta con un aumento de temperatura, el mecanismo es desestabilizante.
La tasa de generaciéon de energia nuclear siempre aumenta con la temperatura, por lo cual
se suele considerar que el mecanismo € es siempre desestabilizante. Sin embargo, en aquellas
regiones en las que la emisién de neutrinos por procesos térmicos es importante, podria darse
que 0(€pye — €,) disminuya con la temperatura (puesto que la emisiéon de neutrinos aumenta
con la temperatura) y el mecanismo resulte, en esas capas, desestabilizante. En general, el
efecto de la emisién de neutrinos en la derivada de e respecto a la temperatura no es muy
grande, pero en los subflashes del He se da una pequena regién en la que el mecanismo e
resulta localmente desestabilizante.

El mecanismo € es, en general, poco eficiente debido a que en las zonas de generacion
de energia nuclear la amplitud de las autofunciones suele ser pequenia. Este mecanismo fue
propuesto en distintos trabajos como responsable de la excitaciéon de algunas estrellas (v.g.
Miller Bertolami et al. 2011; Moravveji et al. 2012), pero en ningun caso fue confirmado
(al menos aun) como el mecanismo detras de las oscilaciones. También, fueron encontradas
diferentes bandas de estabilidad tedricas debidas al mecanismo e, sin estrellas candidatas ain
a estar pulsando por dicho mecanismo (v.g., Kawaler et al. 1986a; Palla & Baraffe 2005;
Sonoi & Shibahashi 2012; Rodriguez-Lopez et al. 2014; Maeda & Shibahashi 2014; Cérsico &
Althaus 2014; Camisassa et al. 2016; Calcaferro et al. 2017).

Mecanismo «k — «

En la expresion de la variaciéon de la luminosidad radiativa 2.120, el término dk/k es el
responsable del mecanismo x. En general, si una capa de la estrella es comprimida, aumenta
su temperatura y disminuye su opacidad. El aumento de la temperatura tiene como efecto
que aumente el flujo radiativo, y tienda a bajar nuevamente la temperatura. Por ende, una
perturbacién tiende a estabilizarse por este efecto. La disminucién de la opacidad disminuye
la cantidad de radiacién que puede ser absorbida por la capa, también tendiendo a estabilizar
una perturbacién. La variacién de la opacidad en general actia desexcitando los modos.
Para que la variaciéon de la opacidad tienda a desestabilizar un modo, debe aumentar con
un aumento de temperatura. Esta situacién se da en los saltos de opacidad que ocurren en
las regiones de ionizacion parcial de las distintas especies quimicas. Se puede ver que en las
regiones externas de una estrella, el mecanismo k actiia excitando pulsaciones si se cumple:

d Kp
W(W+FV4>>Q (2.121)
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donde,

Olnk Jdlnk OlnT
/{T:<) , Kp:< ) , ¥ F3—1:(> . (2.122)

olmT)/, Olnp/r Inp /g
El factor I's—1 es siempre positivo, y toma un valor minimo en una zona de ionizacién parcial.
Esto se debe a que, en esta zona, una compresion del gas (aumento de densidad), no tiene
como unico efecto aumentar la temperatura, sino que parte de esta energia se va en ionizar
algunos elementos. El hecho de que este factor sea minimo en la zona de ionizacién parcial,
aumenta la eficiencia del mecanismo x para excitar oscilaciones, y se denomina mecanismo
~. Por esta razén, a veces se denomina al mecanismo actuando en zonas de ionizacién parcial
mecanismo Kk — .

No todas (y no siempre) las zonas de ionizacién parcial logran efectivamente la excitacién
de oscilaciones en las estrellas. Esto depende también de otros factores, como de la amplitud de
las oscilaciones y del valor de los periodos de pulsacién en comparacién con la escala de tiempo
térmica local de dicha zona. El mecanismo es, sin embargo, responsable de las pulsaciones
observadas en una gran cantidad de estrellas pulsantes, como las estrellas Cefeidas, RR Lyrae
y & Scuti, entre otras. En particular, este es el mecanismo responsable de las oscilaciones en
enanas blancas DBV y en la mayoria de las subenanas calientes pulsantes. En las enanas
blancas DBV, la zona de excitacién corresponde a la zona de ionizacion parcial del Hell,
mientras que en las subenanas calientes, corresponde a la zona de ionizacién parcial del
hierro y el niquel.

Desexcitacién radiativa

Como se puede ver en la ecuacion de la aproximaciéon de difusiéon para el flujo radiativo,
la existencia de gradientes de temperatura dan lugar a un flujo radiativo. Por lo que, los
gradientes de temperatura causados por las oscilaciones de la temperatura dan lugar a un
flujo radiativo que, a su vez, tiende a suavizar las perturbaciones de la temperatura (y por
ende de las otras cantidades fisicas), tendiendo a estabilizar las oscilaciones. Este mecanismo
se denomina desexcitacion radiativa y es un mecanismo muy importante en la estabilizacién
de las oscilaciones, tanto en zonas externas como en zonas internas de la estrella. Para modos
g, la tasa de desexcitacién radiativa estd dada por (Kumar & Quataert 1997; Shiode et al.
2013),

16073

Ky,

Nrad (T) (2.123)

"~ 3p’kcep
donde o es la constante de Stefan—Boltzmann y k, es el nimero de onda local. En esta
ecuacion se puede ver que la desexcitacién radiativa depende de la frecuencia y del valor
de £. Esto es porque, a una amplitud fija del modo, modos con longitudes de onda menores
generan en sus oscilaciones gradientes de temperatura mas inclinados, por lo que el flujo
radiativo (y por ende la desexcitacién) se vuelve més importante. Ademads, si el valor de ¢ es
mayor, la longitud de onda transversal a la direcciéon radial es menor, dado que hay mas lineas
meridionales nodales. En este caso ocurre el mismo efecto, es decir, si la longitud de onda es
menor, aumenta el flujo radiativo y en consecuencia, la desexcitacién en esa direccién.

Mecanismo estocastico

A diferencia de los mecanismos que vimos hasta ahora, el mecanismo estocastico no es
un mecanismo de autoexcitacion de oscilaciones, sino que actiia desestabilizando modos nor-
males como un oscilador forzado. Los movimientos de elementos de materia en los bordes
entre la zona convectiva y la zona radiativa de la estrella, actian como la fuerza externa
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en el oscilador forzado. Por esto, este mecanismo puede excitar modos que segin el andlisis
anterior, son estables. Estos modos, a su vez, son desexcitados por otros mecanismos, como
la desexcitacién radiativa. La energia de oscilacion de los modos excitados estocasticamente,
y por ende también su amplitud, crece hasta alcanzar un valor de equilibrio, que se alcanza
cuando la tasa a la que el movimiento convectivo entrega energia cinética de oscilacion al
modo es igual a la tasa a la que pierde energia por los mecanismos de desexcitacién. Si llama-
mos P a la potencia entregada al modo por el movimiento del material en el borde de la zona
convectiva, y D a la potencia perdida por el modo debido a los mecanismos de desexcitacion,
la variaciéon de la energia total del modo estd dada por:

dEOSC
dt

—P_D (2.124)

y se anula cuando se igualan P y D. Para estimar D, veamos céomo es la energia del modo
cuando la conveccién no entrega potencia, y como decae en el tiempo debido a los mecanismos
de desexcitacion. La energia de oscilacién del modo puede escribirse como (Unno et al. 1979):

w M
Bosep =5 /0 £ &dm, (2.125)

donde 5 el desplazamiento lagranglano y f su compleJo conjugado. Escribiendo explicita-
mente la dependen01a temporal de § , v llamando fo a la parte que no depende del tiempo,
tenemos f = foe w=mt En un modo normal estable, n es el coeficiente de desexcitacién
(n > 0). Reemplazando en la expresion de la energia,

w (Mo Sk —2nt
Eosc,D = 5 0 50 : §0€ Tdm. (2.126)
Si derivamos respecto al tiempo,
d w (Mo & —2nt
D= %EOSC,D = —277 5 0 fo . 506 dm = _277Eosc,’D- (2127)

Por lo que la tasa a la que el modo pierde energia es proporcional a su energia de oscilacién.
Entonces, planteando que la oscilacion llegd al estado de equilibrio en el que su energia ya no
varia, tenemos,

P =D = —2nFosc, (2.128)

por lo que la energia de oscilacién del modo cuando alcanza el equilibrio es,

Eose = B (2.129)
2n

La ecuacién de la energia de un modo de oscilacion 2.125 es valida en cualquier problema
oscilatorio. Es decir, la energia siempre es proporcional al cuadrado de la amplitud. Puesto
que todas las cantidades termodindmicas tienen una amplitud de variacién proporcional a
la de 5, si se conoce o se puede estimar la tasa a la que el movimiento convectivo entrega
energia al modo, P, se puede obtener las amplitudes de las oscilaciones. La determinacién
de P no es sencilla y depende de los detalles de la conveccién, especialmente en el borde
convectivo. En una idea mental simple de la convecciéon podemos imaginarnos al movimiento
convectivo como un conjunto de remolinos de material, de distinto tamano. Habra un valor
maximo para el tamafio de los remolinos dado por el ancho de la zona convectiva en la
estrella. Cada uno de estos remolinos “empuja” al material en la zona radiativa adyacente al
borde convectivo con distinta frecuencia, dependiendo de su tamano. Por lo que remolinos de
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distinto tamano excitan modos normales de oscilaciéon de distinta frecuencia. Si la distribucién
de tamanos va desde un remolino muy pequefio (pero macroscépico) hasta el tamaifio de la
zona convectiva, los modos excitados seran los modos normales hasta una frecuencia minima
dada por el ancho de la zona convectiva, y alguna una frecuencia maxima, puesto que no
puede haber remolinos infinitamente pequefios. Cudles son los modos més excitados depende
de la distribucién de tamaiios de los remolinos en el borde de la zona convectiva. En general, el
mecanismo estocéstico excita una gran cantidad de modos en comparacién con los mecanismos
de autoexcitacién de las estrellas (mecanismo k — « principalmente).

El mecanismo estocastico es el responsable de las oscilaciones en el Sol, y en una gran
cantidad de estrellas de la secuencia principal y gigantes rojas, a las que se les denomina
pulsadores de tipo solar. La zona convectiva responsable de las oscilaciones en estas estrellas
es una zona convectiva externa, localizada en regiones donde la escala local de tiempo térmica
es muy pequena (regiones superadiabéticas). En estas regiones las oscilaciones se comportan
localmente como ondas de presion, por lo que los modos excitados son modos p. En algunos
casos, sin embargo, estos modos se comportan en el interior como modos de gravedad, y se
denominan modos mixtos. En estos casos es posible inferir de las oscilaciones informacién
sobre la estructura interna de las estrellas. El mecanismo estocastico actuando en una zona
convectiva interior, fue estudiado por Shiode et al. (2013) en modelos de estrellas de la SP
con masas mayores a 2 Mg, encontrando que es posible que este mecanismo excite modos g
en estas estrellas.

2.3.4. Implementaciéon numérica de las ecuaciones de oscilacion

En el desarrollo de esta tesis utilizamos el cédigo de pulsaciones estelares no-radiales,
adiabéticas y no-adiabéticas LP-PUL. Este cédigo fue desarrollado por A. H. Cérsico (Corsico
2003; Cérsico et al. 2006), y permitié realizar diversos estudios de enanas blancas pulsantes,
obteniendo gran cantidad de modelos astrosismolégicos detallados. El cédigo se ha empleado,
también, en algunos estudios astrosismolégicos de subenanas calientes (Romero et al. 2007;
Miller Bertolami et al. 2011). Una descripcién detallada del cédigo adiabético LP-PUL se
puede encontrar en Cérsico (2003). Una descripcién detallada de la parte no-adiabatica del
c6digo puede encontrarse en Corsico (2006).

Caso adiabatico

El LP-PUL se basa en una modificacion a la técnica de Newton-Raphson generalizada
descripta en Kippenhahn et al. (1967). La parte adiabatica del LP-PUL resuelve las ecuaciones
2.96-2.98. Los modelos estelares en equilibrio hidrostatico que utiliza el LP-PUL, a partir de
los cuales se calculan las perturbaciones, son los calculados por el cédigo de evolucién estelar
LPCODE. Para la implementacion numérica de las ecuaciones 2.96-2.98 se derivan, a partir
de cambios de variables, ecuaciones para las oscilaciones adiabaticas no-radiales que resulten
adimensionales. Estos cambios de variables son los siguientes:

1 (P
Y1 = é; Y2 = — <) ) (2.130)
r gr \ p
@/ 1de’
Ys=—, Ys=-—" (2.131)
gr g r
R3
2 * 2
= . 2.132
W =G’ (2.132)

Para cada modo de pulsacién, el LP-PUL calcula la frecuencia adimensional wy y las auto-
funciones adimensionales y1, y2, y3, y4. De éstas cantidades obtiene, entre otras cosas, los
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periodos de pulsacién Il = 27/0y, la energia cinética de oscilacién y la tasa de cambio de
periodos. La autofuncién y; representa la amplitud de oscilacién en la direccién radial, y se
normaliza a y; = 1 en la superficie de la estrella, y;(R,) = 1. La frecuencia de Brunt-Viisila
es calculada segtn la expresién 2.100 derivada por Brassard et al. (1991).

Caso no adiabatico

El codigo no adiabético resuelve las ecuaciones 2.83-2.87 utilizando a las soluciones del
caso adiabatico como primera aproximacién a las soluciones de las ecuaciones. Las variables
adimensionales del c6digo no adiabatico son las siguientes:

1 /
n= = (L) (2.133)
1 149/
Ys = E(I),, Ya = §$7 (2.134)
3S 5L
="\ Yo = T;’ (2.135)
P

donde Lg es la luminosidad radiativa mas la conductiva. La amplitud de las autofunciones
estd también normalizada a y;(R,) = 1. La definicién de la autofuncién ys en el caso no-
adiabatico es distinta a la del caso adiabdtico. Las autofunciones y5 e yg son especificas del
problema no adiabatico. Todas estas autofunciones (y;), a diferencia del problema adiabatico,
son funciones complejas. Para obtener una cantidad fisica debe tomarse la parte real de la
expresion. El codigo calcula también la integral de trabajo, que proporciona informacién
sobre las regiones de la estrella en las que ocurre la excitacién y desexcitacién de modos. Esta
integral es calculada segin la expresién dada por Lee & Bradley (1993):

T*
W(r) = 7r/ d 55) r2dr,
0 T

&7
donde & denota la parte imaginaria de la expresién entre paréntesis.

r

pTcp%< (2.136)

Para la resolucién de las ecuaciones no-adiabaticas en la etapa de los subflashes realizamos
algunos cambios menores al codigo no-adiabatico. Los subflashes ocurren desplazados del
centro debido a la emisiéon de neutrinos en el interior profundo, que desplaza el maximo
de temperatura del centro de la estrella. Entonces, cuando ocurre el subflash, que es un
proceso en el que la estrella se aparta considerablemente del equilibrio térmico, la energia
fluye de la zona del subflash hacia las zonas adyacentes. Esto implica que, por un tiempo,
fluye radiacién desde la zona del subflash tanto hacia afuera, como hacia el centro de la
estrella. La luminosidad radiativa toma valores negativos en la zona donde el flujo radiativo
es hacia el interior, dado que el flujo radiativo (y por ende la luminosidad) se define positivo
cuando es hacia el exterior. En una regién mas pequeiia, pero en la zona interna del subflash,
€ = €nuc — €, también toma valores negativos, por la alta emisién de neutrinos. Sin embargo,
en la derivacién de las ecuaciones 2.83-2.87 y en la definicién de la variable yg, se considera
en algiin momento que € y Lr son cantidades no nulas, o en algunos casos, positivas. Esto se
ve explicitamente en las siguientes ecuaciones,

dys { Vaa —V ] { <Vad 3 ﬂ
=0l +1)—— — —fl+1
Inr (+1) v €adc3V | y1 + |€qacsV —L(L + 1) v + 12 Y2
Vad L+ 1 ) dinL
+ {5(5 + 1)7 — €adC3V] ys + {0365 - (VV) - zw04] Y5~ TR?/6, (2.137)
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donde,
P (2.138)
I'y
€5 = €T — UT€p, (2.139)
Olne,
= 2.14
e = am),; (2.140)
Olne,
= 2.141
i ( dlnp )T’ ( )
(r/R.)?
= M/ 2.142
1 m',n/M* ? ( )
dInVq
= wd — AV, ad | ——= , 2.14
2 = (ua = 19a)VV + Voa (S0 4 V) (2.143)
3
c3 = M’ (2.144)
Lr
4rr3pTe, |GM,
= 2.14
“ LR Rgtar7 ( 5)
dinp
= — . 2.14
v dinr ( 6)

La ecuacion 2.137 es la ecuacién del flujo radiativo (2.87) escrita en las variables adimensio-
nales. Podemos ver que en el iltimo término esta tomado el logaritmo natural de Lg, funcién
definida tnicamente para Lr > 0. Ademds, en las expresiones de er y €, estd tomado el
logaritmo natural de ey. Estos logaritmos aparecen en derivadas que se pueden escribir de la
forma,

dlna _ bda (2.147)
dlnb adb

evitando asi la indeterminaciéon cuando la variable a es negativa. En el c6digo no-adiabatico,
todas las derivadas logaritmicas estan escritas de esta manera. De hecho, en la derivacién
de las ecuaciones, se llega a las derivadas logaritmicas dlna/dInb a partir de términos de
la forma (b/a)(da/db). Por lo que basta dejar los términos segin la tltima expresién, y de
esta manera se evita la suposicion de que Lgr y €, no toman valores negativos. Por otro
lado, resulta bastante menos trivial reescribir las ecuaciones (y el cédigo numérico) para
evitar formalmente los problemas en aquéllos puntos de la estrella donde Lp = 0 y ¢, = 0.
En los modelos estelares, puesto que son modelos numéricos, es muy improbable que haya
una capa de la estrella en la que estas cantidades sean estrictamente nulas, pero si pueden
tomar valores muy pequefios, lo que trae problemas numéricos, en particular, la luminosidad
radiativa, que aparece como denominador en otras partes de la ecuacién 2.137. Para evitar
esto, todas aquellas capas en las que la cantidad L resulte menor que cierto valor, seteado
de tal manera que

F(Lg) = édjf > 6 x 103, (2.148)
no se tienen en cuenta en el calculo no adiabatico. La eleccién de este criterio fue puramente
experimental. Ademas, la expresién funcional f(Lg) es originalmente calculada y luego sua-
vizada en el cddigo no-adiabatico. Dado que f(Lg) — —oo cuando Lr — 0™ y, f(Lg) — +o0
cuando L — 07 el suavizado de la funciéon f(Lg) al rededor de Lg = 0 acarrea un impor-
tante error numérico. Esto se puede evitar suavizando primero la derivada de Ly respecto
a r, que es, de hecho, una funcién suave, y luego multiplicando por r/Lpg, donde el criterio
2.148 se aplica. Por otro lado, aquellas capas en las que

len] < 10730 erg/s/g, (2.149)
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consideramos directamente que e = €, = 0. Esto equivale a no tener en cuenta la contribucion
al mecanismo € en estas capas de la estrella. En nuestros modelos, las capas que cumplen
con las condiciones 2.148 y 2.149 son en general muy pocas en la estrella (del orden de 1
a 5 dependiendo del modelo), y puesto que la excitaciéon o desexcitacién de modos es un
resultado de una integracién global sobre todas las capas de la estrella, obviar ~ 1 — 5 capas
en la integracién no deberia alterar el resultado de la integracién de las ecuaciones y el célculo
del coeficiente de excitacién o desexcitacién oy.

2.4. Sobre los axiones

En la seccién 5.2 de esta tesis, como continuacién del trabajo realizado en la Licenciatura,
estudiaremos el impacto de la emisién de axiones en las propiedades evolutivas y pulsacionales
de estrellas enanas blancas enriquecidas en He. Para dar un marco al trabajo realizado en
dicha seccién, esta seccion estara dedicada a las particulas denominadas axiones.

Uno de los problemas sin resolver del modelo estdndar de la fisica de particulas (SM,
por las siglas en inglés de modelo estdndar), es el llamado problema CP de la cromodindmi-
ca cudntica. La cromodindmica cudntica (QCD por sus siglas en inglés) es la teoria que se
ocupa de describir las interacciones fuertes, y que forma parte del SM. El problema CP de
la QCD consiste en la ausencia de violaciéon de la simetria CP en las interacciones fuertes.
Una interaccién que no cambia frente a un cambio de paridad (P, inversién del sentido de las
coordenadas espaciales) mds un cambio de carga (C, cambiar particula por antiparticula),
es una interaccién que conserva la simetria CP. Mientras la simetria CPT (es decir, realizar
una inversién temporal, mas los cambios de paridad y carga) se conserva en todas las inter-
acciones de la naturaleza, la simetria CP no necesariamente tiene por qué conservarse. En
particular, para que se conserve la simetria CP en las interacciones fuertes, un parametro
libre de la teorfa, 6, debe ser idénticamente nulo. Si bien no existe ningéin argumento tedrico
para que esto ocurra, cotas experimentales al momento dipolar eléctrico del neutrén, cuya
expresion tedrica es proporcional a @, limitan el valor de este pardmetro a |6 < 10719, Esto
implica experimentalmente que no se observa violacién de la simetria CP en las interacciones
fuertes. Es decir que la teoria QCD tiene un parametro libre que, si bien no existe ninguna
razén para que sea precisamente nulo, tiene que serlo para poder explicar lo que se observa
en la naturaleza. Este tipo de problemas en una teoria se conoce como problema de fine
tuning (quizds podria traducirse como problema de sintonia fina). Una posible solucién a
este problema fue propuesta por Peccei & Quinn (1977). La propuesta de Peccei & Quinn
(1977) equivale, basicamente, a reemplazar la constante § por un campo dindmico, que serfa
el campo de axiones. Este procedimiento lleva naturalmente a que 0 se anule en el estado de
minima energia de dicho campo. Una consecuencia directa de este mecanismo es la existencia
de una particula que fue denominada azidn (Weinberg 1978). La propuesta original de Peccei
& Quinn (1977) fue descartada por las cotas experimentales. La no deteccién de las parti-
culas en experimentos dedicados a encontrarlas, implica que los axiones se deberian acoplar
muy débilmente con otras particulas. Las teorias vigentes proponen entonces un acoplamiento
muy débil de axiones con otras particulas, lo cual implica que resulte poco masivo, y con una
vida media muy prolongada. Este tipo de modelos se llamaron modelos de axiones invisibles.
Actualmente, los modelos més populares son el modelo KSVZ (Shifman et al. 1980; Kim
1979) en donde los axiones se acoplan directamente a hadrones y fotones, mientras que la
interaccién con electrones es de segundo orden (inducida radiativamente) y el modelo DFSZ
(Zhitnitsky 1980; Dine et al. 1981) donde los axiones también se acoplan directamente a los
electrones. Hoy en dia, el mecanismo de Peccei & Quinn (1977) parece ser la solucién més
viable al problema CP de la QCD (Peccei 2010). Para una discusién sobre el problema CP y
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sus posibles soluciones puede consultarse Peccei (2008) y Peccei (2010).

Ademads de resultar una solucién al problema CP de la QCD, los axiones son candidatos a
conformar la materia oscura. La contribucion de estas particulas a la materia oscura depende
de su masa, que si bien debe ser pequena (dada la no deteccién de la particula), su valor no
es predicho por la teoria. Ademaés de las cotas experimentales, se derivaron cotas astrofisicas
a la masa de los axiones. Si los axiones existen, se deberian producir en el interior caliente de
las estrellas, y escaparse de éstas sin interactuar, funcionando como un sumidero de energia
de la estrella. Por lo que la existencia de los axiones afecta la tasa a la que evolucionan las
estrellas, y su masa queda acotada por las restricciones observacionales al tiempo de vida de
las estrellas (Raffelt 1996). De hecho, el acoplamiento de los axiones con otros tipos de parti-
culas (este acoplamiento resulta proporcional a la masa de los axiones), fue acotado a partir
de observaciones del Sol, gigantes rojas, estrellas de la rama horizontal en ciimulos globulares,
enanas blancas, estrellas de neutrones, y la supernova SN1987A (para un resumen reciente
de las cotas astrofisicas a la masa de los axiones ver Di Luzio et al. 2020). Curiosamente,
en todos los casos, la teoria estandar comparada con las observaciones apunta a que hay, en
mayor o menor medida, un sumidero de energia extra en las estrellas (Giannotti et al. 2016,
2017), pudiendo ser asociado a la existencia de los axiones.

En general, las cotas a la masa de los axiones proviene de acotar el valor del acoplamiento
entre axiones y fotones. Pero existen cotas también al acoplamiento de axiones con electrones.
En la figura 2.24, tomada de Di Luzio et al. (2020), se muestran estas ultimas cotas en el
modelo DFSZ, puesto que es el valor que se puede acotar utilizando las enanas blancas. En
la figura, g, es la constante de acoplamiento de axiones con electrones. La estimacion de
la masa a partir de g4 no es precisa puesto que, si bien g, es proporcional a la masa, la
constante de proporcionalidad es un parametro libre de la teorfa. DFSZ I y DFSZ II en la
figura se refieren a dos modelos del tipo DFSZ (para méas detalle consultar Di Luzio et al.
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2020). La zona verde corresponde a la regién descartada por los detectores en Tierra, de los
cuales LUX (Akerib et al. 2017) es el més restrictivo. La zona celeste es una zona excluida por
las cotas astrofisicas. Estas tltimas son mucho mas restrictivas que las cotas experimentales.
La parte roja rayada, son los valores de g, que mejor ajustan los observables astrofisicos.
Para una discusion detallada y actual sobre las Gltimas cotas astrofisicas y experimentales a
la masa del axién, puede consultarse Di Luzio et al. (2020), y referencias alli citadas. Para més
detalle sobre cémo la fisica de los axiones puede ser estudiada utilizando objetos astrofisicos
puede consultarse Raffelt (1996).

2.4.1. Emisién de axiones en enanas blancas

En el interior denso de las enanas blancas, los axiones que podrian emitirse son los que
se acoplan con electrones. Consideramos los axiones del modelo DFSZ, dado que pueden
acoplarse directamente con los electrones. Los axiones de este modelo, en los plasmas estelares,
pueden ser emitidos por procesos tales como Compton (v + e — e + a, donde a denota un
axién) y bremsstrahlung (e + Ze — Ze + e + a, Raffelt 1996). Sin embargo, en las enanas
blancas el proceso dominante de emision de axiones es el bremsstrahlung. En un plasma
degenerado, el proceso Compton pierde relevancia debido al bloqueo de Pauli.!? La emisién
de axiones suele darse en términos de la constante de acoplamiento de axiones con electrones,
que se relaciona con la masa de los axiones m,yx como:

2
14 Max COs” 3
1 meV

donde cos?/3 es un pardmetro libre de la teorfa. La emisién de axiones por el proceso bremss-
trahlung posee diferentes expresiones en el caso de un plasma degenerado o no degenerado.
En las enanas blancas s6lo el primero es importante. Ademas, en estas estrellas, debido a las
altas densidades, las interacciones culombianas no son despreciables. La magnitud de estas
interacciones esta dada por el parametro de acoplamiento de Coulomb I'. Para un plasma de
una sola componente se tiene:

Jae = 2.8 x 10™ (2.150)

(Ze)?
= Gl (2.151)
donde kp es la constante de Boltzmann, a es la separacion media entre los iones, Z el nimero
atémico correspondiente, y T la temperatura del plasma. Cuando I es pequetio (I' < 1) las
interacciones culombianas son irrelevantes frente al movimiento térmico de los iones. Pero
cuando el valor de I'" es del orden de la unidad, las interacciones culombianas entre los iones
empiezan a tomar relevancia.
Para el caso de correlaciones iénicas débiles (I' < 1), la expresion de la emisién de axiones
dada por Raffelt (1996) y adaptada para un plasma multicomponente por Miller Bertolami
(2009) es:

X;Zj
A

er<1) = 10.85 a6 Ty > 2 F, (2.152)
7 J

donde € es la energia liberada por emision de axiones por unidad de masa y tiempo, F' esta

dado por
2 2+ K2 2 + 5k 2+ K% 2
F:3ln< 5 >+ 1n< — — = || x 8%, (2.153)

15 K 3
121,05 electrones en un gas degenerado tienden a ocupar estados de baja energfa. Por el principio de exclusién
de Pauli dos electrones no pueden ocupar el mismo estado a la vez. Como consecuencia, hay pocos estados de
baja energia disponibles para que un electrén pueda cambiar su estado. En el efecto Compton, el estado de un
electrén antes y luego de haber interactuado con el fotén, debe ser distinto. Al haber pocos estados de baja
energia disponibles, las interacciones por efecto Compton no son importantes en un plasma degenerado.
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y las cantidades 2 y By son:

2 2mohte p o~ XZ; 1 Bp = o (2.154)
muk T p Aj pF, 77’7,202 +p12;’
con: 13
312p
2
pp=nh . 2.155
F (Memu> ( )

En las expresiones de arriba aog = aa/lO*%, Ts = T/lO8 K, Z; es el nimero atémico, X; la
abundancia por unidad de masa y A; el nimero mésico correspondientes a la especie nuclear
j, a es la constante de estructura fina, p la densidad, u. es el peso molecular medio del
electrén, m,, es la unidad de masa atémica, c es la velocidad de la luz en el vacio y h, la
constante de Planck (A = h/27).

Para el caso de correlaciones iénicas fuertes (I' > 1), relevante en el interior de las enanas
blancas, la expresion de la emisién de axiones DFSZ por efecto bremsstrahlung en un plasma
degenerado dada por Nakagawa et al. (1987, 1988), es

2
— 10.8 o T2 %F 2.156
(o) = 1080 T Y- 20, (2.156)
; J

J

donde F}; debe calcularse segin las férmulas de interpolaciéon dadas por Nakagawa et al.
(1988) para Z > 2.

2.4.2. Implementacién numérica de la emision de axiones

La incorporacién de la emisién de axiones por el modelo DFSZ al LPCODE, para diferentes
regimenes (grado de degeneracién y de correlacién iénica) y por distintos procesos, fue rea-
lizada por Miller Bertolami (2009). En el cédigo se incluye la emisién de axiones por efecto
Compton y por efecto bremsstrahlung. La emisién por efecto Compton se incorpord segin
Raffelt & Weiss (1995), y en ella se incluye un factor que caracteriza la pérdida de relevancia
de dicho efecto frente a la degeneracién del plasma. La emisién por efecto bremsstrahlung
para un plasma no degenerado es una versién adaptada de Raffelt (1996). Para el caso de-
generado, la emisién de axiones depende del grado de correlacion iénica. Para correlaciones
iénicas débiles se sigue el tratamiento de Raffelt & Weiss (1995) adaptado para un plasma
multicomponente. En el caso de correlaciones idnicas fuertes se utiliza una expresién adap-
tada de los cédlculos de Nakagawa et al. (1988, 1987). Por tltimo, mencionamos que para
la implementaciéon de la emision de axiones se modifica la ecuacién 2.25 que caracteriza la
variacion de la luminosidad, agregando el término de la emisién de axiones €,y:

O oT bop
Om _ hue v ax Pat pat'

(2.157)
donde €,y estd dado, en el régimen de enana blanca, por las ecuaciones 2.152 y 2.156 de
la secciéon 2.4.1. La incorporacién de la emisiéon de axiones se incluye simplemente como un
término de pérdida de energia en la ecuacion 2.25 debido a que estas particulas se escaparian
del interior de las enanas blancas practicamente sin volver a interactuar con la materia estelar,
por poseer caminos libres medios grandes. En condiciones solares el camino libre medio es del
orden de 10?3 cm (Raffelt 1986). Teniendo en cuenta la densidad media en una enana blanca,
el camino libre medio de los axiones en estas estrellas seria aproximadamente del orden de
108 veces el radio de la enana blanca.

83






CapriTULO 3

PULSACIONES EN ESTRELLAS 1He-sdOB

“Flicker, yes flicker.

There it is, a little less faint,
a little more of your flame.
Feel it warm your skin,

part of you trapped within.”

Tori Amos, Flicker

Entre las clases de subenanas calientes pulsantes mencionadas en la introduccion, las
dos mas conocidas y estudiadas son las clases de pulsadores rapidos sdBVr y pulsadores
lentos sdBVs. La mayoria de las subenanas calientes pulsantes pertenecen a alguna de estas
dos clases, que se encuentran graficadas en la figura 3.1 en un diagrama de temperatura
efectiva vs. gravedad superficial (al que llamaremos diagrama de Kiel). Las sdBVr o V361
Hya!, descubiertas por Kilkenny et al. (1997) pulsan con periodos en el rango de ~ 80-400s
correspondientes a modos p, y poseen temperaturas efectivas mayores a ~ 30000 K. Las sdBVs
0 V1093 Her? descubiertas por Green et al. 2003, pulsan con periodos en el rango de ~ 2500
8000s correspondientes a modos g, poseen temperaturas efectivas menores a ~ 30000K y
gravedades superficiales en general mayores a las sdBVr (ver figura 3.1). Algunas subenanas
calientes presentan un espectro compuesto tanto de modos g como modos p. Estas estrellas
hibridas, que poseen temperaturas efectivas correspondientes a la zona intermedia entre la
banda de inestabilidad de las estrellas sdBVs y sdBVr, se encuentran graficadas con simbolos
de dos colores en el la figura 3.1.

Practicamente al mismo tiempo que el descubrimiento de Kilkenny et al. (1997), Charpi-
net et al. (1996) propusieron que debian haber estrellas sdB pulsando debido al mecanismo
k actuando en la zona de ionizacién parcial de algin elemento mas pesado que el He, siem-
pre y cuando la metalicidad en la zona de excitaciéon fuera alta. También propusieron que
la opacidad causante de las pulsaciones se podia deber a la accién de la levitacién radiativa
aumentando la abundancia de hierro (Fe) en la zona de excitacién de pulsaciones. Charpinet
et al. (1997) ampliaron este estudio encontrando periodos inestables del orden de los obser-
vados en las estrellas sdBVr en ese momento. Las pulsaciones de las estrellas sdBVs también
fueron interpretadas como consecuencia del mecanismo k actuando en la zona de ionizacién
parcial del Fe? por Fontaine et al. (2003), aunque en dicho trabajo no podian reproducir

'En la literatura al principio fueron llamadas EC14016, ya que EC14016-2647 es el nombre de catdlogo
(Edinburgh Cape) de V361 Hya, la primera pulsante conocida de esta clase. Esta clase a veces aparece también
como sdBVp.

2Llamadas al principio PG1716, ya que PG17164426 es el nombre de catédlogo (Palomar Green) de V1093
Her. A veces llamadas también sdBVg.

3La ionizacién parcial de los electrones de la capa M del Fe.
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6.2

las temperaturas efectivas observadas, obteniendo una banda de inestabilidad con un borde
azul mas frio que el observado. Trabajos posteriores en el estudio de la inestabilidad de las
sdBVs y sdBVr dejaron en claro que un aumento de la abundancia de elementos del grupo
del Fe en la zona de ionizacién parcial de estos elementos, es efectivamente necesaria para la
excitacién de las pulsaciones (Charpinet et al. 2001; Jeffery & Saio 2006a,b, 2007; Bloemen
et al. 2014). En particular, Jeffery & Saio (2006b) encontraron que el borde azul de la banda
de inestabilidad de las estrellas sdBVs puede ser mejor reproducido si se tiene en cuenta la
contribucién a la opacidad del niquel (Ni), sugiriendo que el mecanismo « actia no solamente
debido al pico de opacidad producido por el Fe, sino también por otros elementos del grupo
del Fe. El borde caliente de la banda de inestabilidad observada de las estrellas sdBVs fue
nuevamente estudiado en el trabajo de Bloemen et al. (2014), incluyendo el célculo de la levi-
tacién radiativa en modelos evolutivos segiin Hu et al. (2011). En este trabajo derivaron una
banda de inestabilidad para modelos con y sin mezcla turbulenta en la envoltura (la mezcla
se produciria debido a la alta opacidad del Fe en los modelos). En el primer caso obtienen un
borde azul més caliente que el observado (~ 30000 K), encontrando modelos con al menos 10
modos excitados hasta ~ 33500 K. Al incluir mezcla turbulenta en la envoltura encuentran
que los modelos més calientes con al menos 10 modos excitados tienen temperaturas del orden
de ~ 30000 K. Todos estos modos excitados corresponden a valores de £ = 1,2 y/o 3, aunque
es esperable que la mayoria de los modos observados no supere el valor de ¢ = 2. En general,
valores de £ menores se excitan a temperaturas menores, por lo que puede que el borde azul
para £ =1y 2 sea un poco mas frio que el reportado en el trabajo.

En la figura 3.1 graficamos también las cuatro estrellas pulsantes enriquecidas en helio
que mencionamos en la introduccién. Estas son LS IV-14°116 (Ahmad & Jeffery 2005), Feige
46 (Latour et al. 2019b, UVO 0825415 (Jeffery et al. 2017), y KIC 1718290 (Dstensen et al.
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Estrella T/ K log(gem™'s?)  log(n(He)/n(H)) Rango de periodos
LS IV-14°116/123] 35150 111  5.88 & 0.02 —0.62 +0.01 1950-5080 s
Feige 4614 36120 230  5.93 4 0.04 —0.32 4+ 0.03 2294-3400 s
UVO 0825+15 38900 270  5.97 £0.11 —0.57 +0.01 10.8-13.3h
KIC 1718290[6] 22350 + 200  4.75 +0.03 —0.49 + 0.04 1-12h

Tabla 3.1. Propiedades observadas de las cuatro estrellas iHe-sdOB conocidas. [1]: Ahmad & Jeffery
(2005), [2]: Green et al. (2011), [3]: Randall et al. (2015), [4]: Latour et al. (2019b), [5]: Jeffery et al. (2017),
[6]: Dstensen et al. (2012).

2012. En la tabla 3.1 se encuentran la temperatura efectiva, gravedad superficial, abundancia
numérica de He respecto a la de H, y el rango de periodos observados de las cuatro estrellas.
Aunque en el trabajo de Bloemen et al. (2014) el borde azul de la banda de inestabilidad
de las sdBVs es mas caliente (~ 33500K), no resulta sencillo explicar oscilaciones corres-
pondientes a modos g para una temperatura efectiva como la de LS IV-14°116 (~ 35000 K)
mediante el mecanismo k actuando en la zona de ionizacién de los elementos del grupo del
Fe, incluso incluyendo la levitacién radiativa en el cdlculo evolutivo. Ademaés, si ese fuera
el mecanismo detras de sus pulsaciones, esperariamos encontrar estrellas tipo sdBVs entre
30000 K y 35000 K, que no se observan. Por lo tanto, las pulsaciones de LS IV-14°116, Feige
46 y UVO 0825+15 probablemente se deban a otro mecanismo de pulsacion. Si bien recien-
temente fue propuesto por Saio & Jeffery (2019) que las pulsaciones de LS IV-14°116 y Feige
46 puedan deberse al mecanismo x actuando en las zonas de ionizacion parcial del O y C,
para que esto ocurra la estrella debe estar compuesta, en la zona de ionizacién parcial del
C y el O, practicamente s6lo por esos elementos. No resulta trivial encontrar un escenario
evolutivo posible que pueda crear un objeto de estas caracteristicas. Respecto a KIC 1718290,
si bien podria pertenecer al grupo de las sdBVs por su temperatura efectiva, sus periodos son
extremadamente largos en comparacién con otras estrellas sdBVs (tabla 3.1). Esto, sumado
al enriquecimiento en He de su atmoésfera, motiva estudiar la posibilidad de otros mecanismos
de excitacion para las pulsaciones de KIC 1718290. Debido al enriquecimiento en He de estas
cuatro estrellas, una posibilidad es que sean estrellas en la pre-rama horizontal, es decir, en
la etapa de los subflashes del He (Naslim et al. 2010). Dos mecanismos de excitacién de pul-
saciones que pueden potencialmente operar en esta etapa son el mecanismo € y el estocéstico.
En este capitulo presentamos el estudio realizado durante el doctorado del mecanismo € (sec-
ci6n 3.1) y el mecanismo estocastico (seccién 3.2) durante la etapa de los subflashes del He
en modelos de subenanas calientes calculados en el escenario de hot-flasher. Los resultados
presentados en este capitulo fueron publicados en Battich et al. (2018) y Miller Bertolami
et al. (2020).

3.1. Mecanismo €

Miller Bertolami et al. (2011) propusieron que las pulsaciones en LS IV-14°116 podian
deberse al mecanismo € actuando en los subflashes del He (en este momento, las pulsaciones de
Feige 46 y UVO 0825415 no habian sido atn descubiertas, y KIC 1718290 no habia llamado
la atencion). En este trabajo realizaron un estudio no adiabatico de las pulsaciones durante
los subflashes del He en una secuencia evolutiva de masa M, = 0.4737 M. A partir de este
estudio encontraron varios modos g de pulsacién excitados debido al mecanismo ¢, con un
rango de periodos de ~ 600-2100s, algo mas cortos que los de LS TV-14°116. A pesar de esto
ultimo, el trabajo de Miller Bertolami et al. (2011) demuestra el potencial del mecanismo e
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T Y z
Tabla 3.2. Abundancias iniciales (en la 0.752  0.247 0.001
ZAMS) por fraccién de masa, de las secuen- 0.695 0.285 0.02
cias evolutivas calculadas. z (y) es la abun- 0.58 0.4 0.02

dancia inicial de H (He), y z la metalicidad.

para excitar pulsaciones asociadas a modos g en los subflashes del He, a temperaturas efectivas
y gravedades superficiales compatibles con las de LS IV-14°116. Esto nos motivé a estudiar la
banda de inestabilidad del mecanismo € en esta etapa evolutiva, y estudiar la dependencia de
los periodos excitados con diferentes valores de temperatura efectiva, gravedad superficial y
grado arménico. En esta seccién presentamos este trabajo y comparamos nuestros resultados
con las cuatro estrellas iHe-sdOB pulsantes conocidas.

3.1.1. Secuencias evolutivas calculadas

Para el estudio de la banda de inestabilidad por mecanismo ¢, construimos modelos de la
pre rama horizontal azul y extendida en el escenario de hot-flasher (pre-BHB y pre-EHB).
Para esto, calculamos una secuencia evolutiva de una estrella de 1M desde la ZAMS y
durante la RGB. En la parte més luminosa de la RGB, removimos diferentes valores de
masa de la envoltura de H, mediante una pérdida de masa artificialmente aumentada. Para
el propésito de este trabajo el valor particular de la masa en la ZAMS y el tratamiento
detallado de la pérdida de masa en la RGB no resultan relevantes, dado que, como vimos
en el capitulo anterior, es la masa total de la estrella al momento del flash del He lo que
determina el comportamiento posterior de las secuencias evolutivas. Realizamos tres conjuntos
de simulaciones numéricas correspondientes a diferentes composiciones quimicas iniciales. Las
composiciones iniciales adoptadas se muestran en la tabla 3.2. Dos conjuntos de secuencias
evolutivas fueron calculadas con valores canénicos de la abundancia de He (0.2 < y < 0.3),
acorde con la relaciéon y = 2z + 0.245, donde y y z son la abundancia por masa de He y de
elementos més pesados que el He (metalicidad) respectivamente. Baséndonos en la evidencia
de poblaciones estelares enriquecidas en He en ctiimulos globulares (v.g. Marino et al. 2017),
decidimos calcular un conjunto de secuencias evolutivas con y = 0.4, para caracterizar el
impacto del enriquecimiento en He en las caracteristicas de las pulsaciones excitadas por
mecanismo €. Calculamos un total de 22 secuencias evolutivas en el escenario de hot-flasher,
obteniendo, para los tres conjuntos de abundancias quimicas iniciales, secuencias de hot-
flasher temprano (EHF), en las que las abundancias superficiales luego del flash no se ven
afectadas, y secuencias de hot flasher tardio (a las que en este capitulo llamaremos SM
y DM para distinguir las que sufren mezcla profunda de las que no). En la figura 3.2 se
encuentran graficadas cuatro secuencias correspondientes a los distintos tipos de hot-flasher en
un diagrama de Kiel correspondientes al grupo de secuencias con z = 0.02. Con el escenario de
EHF poblamos la pre-BHB y la pre-EHB hasta T,y ~ 37000 K. En los hot-flasher tardios, los
modelos tienen temperaturas mayores, hasta Ty ~ 50000 K (dependiendo de la metalicidad).

En la figura 3.3 mostramos la evolucién tipica de la luminosidad por quema de He (L)
en la etapa del flash y los subflashes del He. De igual manera que ocurre en los flashes del He
en secuencias canonicas (sin pérdida de masa aumentada), en nuestros modelos Ly, alcanza
valores tan altos como Ly ~ 1.3 x 101°L (Lye ~ 3.6 x 107 L) para z = 0.001 (z = 0.02) y
abundancias estandar de helio. La energfa liberada en los flashes del He en el caso de y = 0.4
es alrededor de un factor 4 menor que en el caso de composiciones iniciales canénicas de He
(Lye ~ 8.1 x 108L). Ademds, el nimero de subflashes es menor para valores mayores de
z y de y. Esta tendencia se debe a que el grado de degeneracion y la masa del niicleo son
menores para valores mayores de z y de y. En todos los casos, la escala de tiempo de la etapa
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Figura 3.2. Diagrama
7 de Kiel para cuatro se-
cuencias con metalicidad
inicial z = 0.02. En rojo
se encuentran graficadas
secuencias de hot-flasher
] temprano (EHF), en
naranja una secuencia
de hot-flasher tardio con
mezcla superficial (SM) y
en celeste una secuencia
1 de hot-flasher tardio con
mezcla profunda (DM).
Graficamos  también la
ZAEHB (linea punteada
negra) obtenida segin las
E secuencias calculadas en
! ! ! este trabajo para z = 0.02.
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de subflashes es de alrededor de 2 x 109 afos.

El panel superior de la figura 3.4 muestra la masa de los modelos estelares al momento
del encendido del He para cada eleccién de las composiciones quimicas iniciales. La masa
al momento del encendido de He es menor para valores mayores de z e y. Las estrellas con
abundancias mayores de He durante la secuencia principal poseen un peso molecular mayor
en el interior. Debido a esto, son mas calientes y luminosas que estrellas con abundancias
canénicas de He, para un dado valor de masa. En particular, como tienen temperaturas mas
altas en el nicleo durante la etapa de RGB, la temperatura para iniciar la quema de He se
alcanza a valores menores de la masa del nicleo de He (Salaris & Cassisi 2005). Por lo que,
debido a la relacién que existe entre la luminosidad y la masa del niicleo (Kippenhahn et al.
2012), los modelos de hot-flasher con abundancias iniciales de He altas son menos luminosos,
y se ubican a gravedades superficiales mayores en el diagrama de Kiel que los modelos con
abundancia canoénica de He.

El comportamiento cualitativo de las secuencias calculadas en este trabajo es el mismo
que en trabajos previos (D’Cruz et al. 1996; Brown et al. 2001; Cassisi et al. 2003; Miller
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Bertolami et al. 2008). Para comparar con nuestros modelos, en el panel inferior de la figura
3.4 mostramos las masas al momento del flash de He obtenidas por Cassisi et al. (2003) y
Castellani et al. (2006) para metalicidad z = 0.0015; y por Miller Bertolami et al. (2008)
y Xiong et al. (2017) para z = 0.02. Las masas de nuestros modelos para z = 0.001 son
menores que aquellas calculadas por Cassisi et al. (2003) y Castellani et al. (2006), a pesar
que en estos ultimos trabajos la metalicidad es mas alta. Esto se puede deber a que en el
LPCODE se adoptan las opacidades conductivas de Cassisi et al. (2007), que fueron calculadas
posteriormente a la publicacién de los trabajos de Cassisi et al. (2003) y Castellani et al.
(2006). Las masas al momento del flash de He para metalicidades iniciales de z = 0.02 de las
secuencias calculadas en este trabajo son similares a las obtenidas por Miller Bertolami et al.
(2008) y Xiong et al. (2017) para el mismo valor de metalicidad. En particular, los valores
de Xiong et al. (2017) son levemente menores, mientras los valores de Miller Bertolami et al.
(2008) son levemente mayores que los encontrados en este trabajo. En general, encontramos
que los rangos de masa para la ocurrencia de cada uno de los tipos de hot-flasher depende
de la metalicidad inicial de las secuencias, como fue encontrado en otros trabajos (v.g. Miller
Bertolami et al. (2008), ver figura 2.8). Sin embargo, como puede verse en la figura 3.4, los
rangos en masa que encontramos para la ocurrencia de un hot-flasher con mezcla superficial
(SM) son menores que los rangos encontrados por Miller Bertolami et al. (2008). De hecho,
solo dos de las veintidds secuencias calculadas resultan ser un SM, una con abundancia inicial
y = 0.4, y la otra con y = 0.285. Para el conjunto de secuencias con abundancia inicial
de He y = 0.4, dada la distancia en masa que hay en la grilla de modelos, no podemos
determinar el rango de masas para la ocurrencia de un SM. Si, en cambio, lo hicimos en los
conjuntos de secuencias con valores iniciales canénicos de la abundancia de He. Para z = 0.02
encontramos un sélo valor de SM, y dada la diferencia en masa entre el EHF més masivo y
el DM menos masivo, el rango de masa para la ocurrencia de un SM es de 6M5M < 1073,
Para z = 0.001 directamente no encontramos una secuencia de tipo SM, y el rango de masas
para la ocurrencia de un SM resulta MM < 1076 M. Tanto para z = 0.02 y z = 0.001 (y
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abundancia canénica de He), encontramos un caso de DM en el que el méximo de la liberacién
de energfa por quema de He es significativamente menor (Lyge ~ 108Lg) que un caso estandar
de DM (Lye ~ 10'°L). Atin asi, en estas dos secuencias la mezcla debida a la zona convectiva
generada por el flash de He es profunda, y las abundancias cambian practicamente como en un
caso estandar de DM. A estos casos los denominamos DM*, y resultan ser un caso intermedio
entre un DM y un SM* (segtin denominados por Miller Bertolami et al. (2008), ver seccién
2.1.5). Las abundancias superficiales en la ZAEHB (EHB de edad cero), luego de los episodios
de mezcla, seran presentadas en el capitulo 4, en donde compararemos con valores observados
en estrellas eHe-sdOB.

3.1.2. Andlisis de estabilidad

Para cada una de las secuencias evolutivas calculadas, realizamos el cdlculo de pulsaciones
no-radiales no-adiabdticas en aproximadamente 300 a 800 modelos estelares (el nimero varia
segin las abundancias quimicas iniciales) en la etapa de los subflashes del He, y de manera
de cubrir la totalidad de esta etapa. Para cada uno de estos modelos exploramos modos de
grado arménico £ = 1 con periodos en el rango de 50-7000s. Para una de estas secuencias
evolutivas (z = 0.02, y = 0.4, M, = 0.445 M) realizamos también célculos de modos nor-
males correspondientes a grados armonicos £ = 2 y 3, para determinar la dependencia de los
periodos de modos excitados con el valor de /.

En este trabajo encontramos una nueva regiéon tedrica de inestabilidad en el diagrama
log Ter — log g debido al mecanismo e actuando en los subflashes del He en estrellas de la
pre-rama horizontal. Las inestabilidades pulsacionales corresponden a modos g de alto e
intermedio orden radial (i.e., valor de k), en acuerdo con lo encontrado en el trabajo de
Miller Bertolami et al. (2011). El dominio de inestabilidad en el diagrama de Kiel predicho
por nuestros calculos corresponde a la interseccién entre las secuencias evolutivas durante
los subflashes del helio y los bordes de temperatura y gravedad dados por: Ty 2 22000 k
y logg = 4.8. Modelos de la pre-EHB atraviesan inestabilidades pulsacionales debido al
mecanismo €, mientras que modelos de la pre-BHB son estables frente al mecanismo €. Esto
se puede ver en la figura 3.5, en donde graficamos la etapa de los subflashes de las secuencias
calculadas (las secuencias més frias donde ningiin modo resulta excitado no fueron graficadas,
sino solamente las necesarias para determinar el borde rojo de la inestabilidad), y en donde
los modelos donde hay modos inestables se encuentran graficados con puntos de colores. Los
bordes del dominio de inestabilidad a altas temperaturas y gravedades superficiales son una
consecuencia directa de la posicion de las secuencias evolutivas correspondientes al escenario
de hot-flasher en el diagrama de Kiel. Para entender la razén detras de los limites inferiores
en temperatura y gravedad del dominio de inestabilidad, se requiere un analisis méas detallado
de la excitacién de los modos y los procesos de amortiguamiento de las oscilaciones. Primero
analizaremos la razon fisica para la existencia de estos bordes inferiores en temperatura
y gravedad. Luego, nos abocaremos al estudio detras del rango de periodos inestables y
discutiremos las escalas de tiempo de la excitacién. En la siguiente seccién comparamos con
las estrellas observadas y discutimos los resultados.

Excitacion y desexcitacion de modos pulsacionales

Todos los modos g tienen amplitudes relativamente altas en las capas en donde los sub-
flashes del He ocurren, y en consecuencia, todos los modos experimentan cierto grado de
excitacién por el mecanismo €. Pero como mencionamos en el capitulo anterior, que un modo
resulte inestable o no, estd determinado por la competencia entre los procesos que lo excitan
y los procesos que lo estabilizan. En la figura 3.6 mostramos un diagrama de propagacion
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3.1. Mecanismo ¢

Figura 3.6. Diagramas de
propagacién. La frecuencia de
Brunt-Vaisdla se encuentra
graficada en lineas rojas
mientras que la frecuencia de
Lamb en lineas negras. Los
puntos negros corresponden a
los nodos de las autofunciones
radiales. Todas las frecuencias
son frecuencias angulares, y
se grafica el logaritmo de su
cuadrado. El panel superior
corresponde al modelo AG
y el panel inferior al modelo
BG. En el panel superior se
encuentra resaltado en celeste
el rango de frecuencias de los
modos excitados.

—log(1-m /M)

de dos modelos diferentes (modelos AG y BG en la figura 3.5) correspondientes al pico de
liberacién de energia de un subflash del He, en donde el logaritmo del cuadrado de la fre-
cuencia de Brunt-Véisild (Lamb) se encuentra graficado en violeta (rojo). La frecuencia de
Brunt-Viiséld presenta dos picos cerca de log(l — m,/M,) = —2. El pico mas externo co-
rresponde a la transicion He-H, y el méas interno corresponde a la posicién mas externa que
alcanzé el borde convectivo durante el flash principal de He, que reduce la abundancia de He
en 0.04 % y aumenta la abundancia de '2C. La mayoria de los nodos de las autofunciones ra-
diales se encuentran agrupados en el nicleo, en particular, en las regiones donde la frecuencia
de Brunt-Vaisild toma valores altos. Al rededor de log(1 — m,/M,) = —0.2 la frecuencia de
Brunt-Viiséld cae a cero en la zona convectiva (la zona sin nodos en el diagrama). La zona
de excitacion de pulsaciones se encuentra localizada en la base de esta zona convectiva. El
modelo en el panel superior de la figura 3.6 corresponde a un modelo de alta gravedad su-
perficial y alta temperatura efectiva, con logg = 5.12, log Ter/ K = 4.53, y M, = 0.4868 M),
y lo llamaremos modelo AG, de “alta gravedad”. El panel inferior de la figura 3.6, en cam-
bio, corresponde a un modelo de baja gravedad superficial y baja temperatura efectiva, con
logg = 4.25, log Tes /K = 4.35, y M, = 0.4908 M), y lo llamaremos modelo BG, por “baja
gravedad”. La ubicacién de estos modelos en el diagrama de Kiel se encuentra en la figura 3.5.
El modelo AG posee modos inestables con periodos en el rango de ~ 880-1130s, mientras
que el modelo BG no posee modos globalmente inestables. La frecuencia de Brunt-Vaisila
(N) del modelo BG toma valores més pequetios en las capas mds externas de la estrella. De
hecho, como mencionamos en la seccién 2.3.2, la frecuencia N puede escribirse como

1= dinX;
N2 = gX(vad+V—X s )

P (3.1)

“dlnp
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en donde se ve explicitamente la dependencia de IV con la gravedad g. Por lo que es esperable
que en el modelo de baja gravedad superficial, la frecuencia de Brunt-Viiséld tome valores
menores en la envoltura. Esto trae consecuencias en el espectro de periodos. En el modelo
BG, todos los modos con periodos menores a 3000s (logw? > —5.3) oscilan como modos
mixtos, es decir, se comportan como modos g en el interior, y como modos p en la envoltura.
En este modelo, algunos de estos modos son localmente excitados en el interior debido al
mecanismo €. Sin embargo, son fuertemente desexcitados en la envoltura, donde vibran como
modos p, resultando en modos globalmente estables. En contraste, en el modelo AG, donde
la frecuencia de Brunt-Vaiséld toma valores méas altos en la envoltura, modos con periodos
mayores a ~ 800s son exclusivamente modos g que vibran en el interior, y no se ven tan
afectados por los efectos de desexcitacion radiativa en la envoltura. Esto puede verse en la
figura 3.7, en donde graficamos la integral de trabajo? para tres modos de cada modelo. En
el panel superior puede verse que la integral de trabajo de todos los modos se torna positiva
al rededor de —log(1 — m,/M,) ~ 0.2, que es la zona de generacién de energia nuclear por
el subflash de He. De esta forma vemos que los seis modos se excitan por mecanismo €. En
el panel inferior, sin embargo, puede verse que las integrales de trabajo de los tres modos
correspondientes al modelo BG decrecen en la envoltura, llegando a la superficie con un valor
negativo. Esto significa que estos modos son desexcitados en la envoltura. En contraste, las
integrales de trabajo de los modos del modelo AG, si bien decrecen algo en la envoltura
(casi imperceptible en el grafico), se mantienen positivos, por lo que estos modos no son tan
afectados por los mecanismos de desexcitacion de la envoltura, que es principalmente el de
desexcitacion radiativa. Para que esto ocurra, los modos deben oscilar como modos g y no ser
mixtos. Por ende, los modos que pueden resultar globalmente inestables son los que poseen
frecuencias menores al minimo local de N en la envoltura (Npyiy), que en el modelo graficado
se encuentra a aproximadamente — log(1 —m, /M) ~ 4.5. Los modos con frecuencias mayores
a Nmin son modos mixtos que oscilan como modos p en la envoltura y resultan fuertemente
desexcitados en esa zona. Si bien los modos g no son afectados por la desexcitacion radiativa

4La integral de trabajo W (m.,), es la integral que presentamos en la seccién 2.3.3, pero donde la integral
en masa se hace desde el centro hasta la capa m,, por lo que representa el trabajo realizado por la esfera de
masa m, sobre la capa superior adyacente. Lo que determina si el modo es inestable o no, es el signo de la
integral de trabajo en la superficie, es decir, cuando se integr6 sobre todas las capas de la estrella. En las zonas
en las que W(m,) decrece hay desexcitacién del modo, mientras que en las zonas donde crece, hay excitacién
del modo.
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en la envoltura, si son afectados por la desexcitacién radiativa en el nicleo de la estrella. De
hecho, como mencionamos en la seccién 2.3.3, la tasa de desexcitacién radiativa para modos
g puede escribirse como (bajo la aproximacién de difusién):

16013 ,

T

nrad(r) (32)

- 3p?key

donde k, es el nimero de onda local. De la relacion de dispersion para modos g con frecuencias

w < N, L se tiene que
k, = 7M (3.3)
rw
Por lo que podemos ver que frecuencias més bajas se corresponden con nimeros de onda
localmente mayores, y resultan mas afectados por la desexcitacién radiativa. En modos con
frecuencias menores que cierto valor, la desexcitacién radiativa en el ntcleo empieza a ser
mas importante que la excitacion por mecanismo €, y resultan globalmente estables.
Habiendo discutido los mecanismos de excitacion y desexcitacién de los modos, regresemos
al motivo de los limites en gravedad superficial y temperatura efectiva de la banda de inesta-
bilidad. A medida que el valor de g de los modelos es menor, menor es también la frecuencia
de Brunt-Viisild en la envoltura, por la dependencia de ésta con la gravedad. Para algin
valor bajo de g, el minimo local (en la envoltura) de la frecuencia de Brunt-Vaisila es lo sufi-
cientemente bajo, como para que todos los modos g puros (w < Npiy) resulten efectivamente
estabilizados por desexcitacion radiativa en el nicleo de la estrella. Mientras que los modos
con w > Ny, son modos mixtos que resultan fuertemente desexcitados en la envoltura, al
oscilar alli como modos p. El valor de g al que aproximadamente ocurre esto determina el
limite inferior de gravedad de la banda de inestabilidad por mecanismo e. El limite inferior en
temperatura efectiva (en general denominado borde rojo), queda determinado por la relacién
que existe entre la gravedad superficial y la temperatura efectiva de los modelos. Modelos con
menor gravedad superficial tienden a tener, también, menor temperatura efectiva. Ademads,
el primer subflash es siempre el que libera mayor cantidad de energia nuclear, y el que tiene
mayor capacidad de excitar los modos. A medida que ocurren los subflashes, el mecanismo
€ es cada vez menos eficiente. En las secuencias evolutivas mas frias, los primeros subflashes
ocurren a gravedades superficiales muy bajas, en donde todos los modos son efectivamente
estables. En sucesivos subflashes, donde los modelos poseen gravedades superficiales més altas
y la desexcitacion es cada vez menos importante, resulta que la excitacion por mecanismo
€ es, también, cada vez menos importante, y ninguno o pocos modelos presentan modos ex-
citados. Por lo que el borde inferior en gravedad superficial junto con la dependencia de la
eficiencia del mecanismo € con el nimero de subflash, determinan el borde rojo de la banda
de inestabilidad. Como mencionamos al principio, el borde azul de la banda de inestabilidad
(a altas temperaturas) y el borde superior en gravedad superficial, quedan determinados por
la posicién de las secuencias en el diagrama de Kiel. Los modelos méas calientes de subenanas
no llegan més alld de los 50000 K (lo cual también determina aproximadamente la gravedad).
De hecho, la temperatura efectiva a la que se ubican aproximadamente las secuencias durante
el subflash depende de la masa de la envoltura de H, My. El limite en temperatura efectiva
estd dado por My = 0.

Propiedades de los modos pulsacionales inestables

Obtuvimos modos excitados (¢ = 1) con periodos en el rango P ~ 200-2000s, y 6rdenes
radiales en el rango k ~ 1-25. En todos los casos, a medida que suceden los subflashes, el
rango de periodos excitados se acorta (particularmente el periodo més largo excitado). Esto
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se puede ver en la figura 3.8 en donde graficamos el espectro de periodos como funcién del
tiempo de una secuencia evolutiva con z = 0.02, y = 0.285 y M, = 0.456 M. Los periodos
correspondientes a modos excitados se muestran coloreados segtin el tiempo de e-folding,
que proporciona una medida de qué tan rapido crecen las amplitudes del modo (ver seccién
2.3.3). El movimiento global del espectro de periodos a valores mas cortos a medida que
ocurren los subflashes es una consecuencia natural de que la estrella se va contrayendo a
medida que se acerca a la ZAEHB. Ma&s especificamente, el limite inferior en los periodos
(limite superior en las frecuencias) estd determinado por el minimo local de la frecuencia
de Brunt-Vaisild (Npyin), discutido previamente. El valor de Ny, aumenta levemente con
cada subflash. Esto puede verse en la figura 3.9, que muestra la frecuencia de Brunt-Viiséla
en el modelo correspondiente al méximo de liberacion de energia de cada subflash de la
misma secuencia de la figura 3.8. Como consecuencia del aumento de Ny, con el ntimero de
subflash, el periodo minimo excitado en cada subflash es levemente menor. Por otro lado, de
la figura 3.8 podemos ver que para el periodo maximo excitado, la tendencia a acortarse con
el nimero de subflash es significativamente méas notoria. Este limite se debe a la desexcitacion
radiativa de los modos g en el ntcleo de la estrella. Para periodos mas largos que el excitado,
la desexcitacion radiativa se vuelve méas importante que la excitacién por mecanismo €. En
nuestros modelos, este limite superior de los periodos excitados es de ~ 2000s en el primer
subflash (¢ = 1). A medida que ocurren los subflashes, la energia nuclear liberada es cada vez
menor, y el mecanismo e resulta menos eficiente, por lo que el periodo al cual la desexcitacién
radiativa comienza a ser mas importante, es cada vez mas corto.

El rango de los periodos excitados depende también del grado arménico ¢. Mientras que el
limite inferior de los periodos no cambia con el valor de £, ya que depende del valor N, el limite
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superior de los periodos es menor para valores mas altos de £. Esto puede verse en la figura
3.10, en donde mostramos los periodos para diferentes valores de £, para una de las secuencias
calculadas. Esta tendencia del rango de periodos con el valor de £ es una consecuencia de la
dependencia de la desexcitacion radiativa con el grado armonico (ver ecuaciones 3.2 y 3.3).
Como n;aq crece con el valor de £, el periodo al cual la desexcitacion radiativa sobrepasa a la
excitacién por mecanismo €, es mas corto para valores mas altos de /.

Otra caracteristica de la excitacién por mecanismo € en modelos atravesando subflashes del
He, es la transicién abrupta que se observa entre la regién de excitaciéon y de no excitacién
en el limite inferior de los periodos. El hecho de que la transicion de modos excitados a
modos estables sea abrupta o no, puede apreciarse principalmente en cémo varian los valores
del tiempo de e-folding en dicha transicion. En general, en el limite de cortos periodos, los
modos son altamente excitados, mientras que a periodos inmediatamente mas cortos, los
modos resultan directamente estables. Esto se explica por la transicién abrupta que existe
entre el espectro de modos g al espectro de modos mixtos en el valor de frecuencia w = Npyiy.
En contraste, la transicién entre modos excitados y no excitados en el limite superior de
los periodos ocurre de manera suave, a medida que la desexcitacion radiativa es cada vez
més importante (en periodos mas largos). Ademads, a medida que el subflash va liberando
mas energia, periodos mas largos se excitan, mientras que el periodo mas corto excitado
practicamente no varia (panel inferior de la figura 3.8).

Un aspecto importante al estudiar excitacién de pulsaciones, sobre todo en etapas rapidas
de la evolucién estelar, es si el tiempo en el que tardan en crecer las amplitudes de los
modos es menor que el tiempo en el que la estrella atraviesa la etapa de inestabilidad. Como
mencionamos anteriormente, el tiempo de e-folding (7) es una medida del tiempo en el que
la amplitud de un dado modo inestable crece hasta valores observables. Por ende, para que el
mecanismo € excite modos que puedan resultar observables, debe tenerse que, al menos para
algunos modos, 7 < Atey, donde Aty es el tiempo total en el que estd operando el mecanismo
€. Nuestros cédlculos predicen que para todas las composiciones quimicas iniciales, hay varios
modelos que poseen un nimero alto de modos con valores de 7 menores que Atqy. Por lo tanto,
obtenemos que el mecanismo € actuando en los subflashes del He en estrellas de la pre-EHB es
capaz de excitar pulsaciones que resulten observables. En la tabla 3.3 presentamos cantidades
pulsacionales para cada subflash, correspondientes a las secuencias seleccionadas en la figura
3.5. En la segunda columna tabulamos la méxima luminosidad por quema de He en cada
subflash. La tercera columna muestra una estimacién de Atqy. Al valor de Atex lo calculamos
como el intervalo de tiempo en el que los modos son excitados con tiempos de e-folding mas
cortos que la duracién del flash. Mientras que a la duracién del flash la consideramos como
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el intervalo de tiempo en el que la luminosidad por quema de He cumple log(Lye/Lg) > 2.
En la columna 4 tabulamos el nimero de modos con valores de 7 menores que Atq. Dado
que son éstos los modos que resultan efectivamente inestables, las cantidades en todas las
columnas siguientes de la tabla 3.3 fueron calculadas teniendo en cuenta tinicamente estos
modos. Las cantidades Ty y (7) indican los tiempos de e-folding minimo y promedio de cada
subflash, respectivamente. Los valores de Ty, son al rededor de un orden de magnitud menor
que la duracién del flash, At.c. Como se puede ver tanto en la tabla 3.3 como en las figuras
3.5 y 3.8, los valores de 7 son méas cortos durante los primeros subflashes, cuando la quema
de He es mds intensa (mayor liberaciéon de energia nuclear) y en consecuencia el mecanismo e
es mas eficiente. La excepcion a esta regla son aquellas secuencias evolutivas en las cuales los
primeros subflashes ocurren a gravedades superficiales méas bajas que el limite de la regién
de inestabilidad.

Tasas de cambio de periodos

Como mencionamos en la introduccién, a partir de tasas de cambio de periodo (P) obser-
vadas en estrellas subenanas calientes pulsantes podriamos deducir si una estrella estd o no
atravesando la etapa de los subflashes, por esto, resulta de sumo interés calcular los valores
de P. En la tabla 3.3 presentamos los valores medios de P que obtenemos para cada subflash,
<P> , la dispersion del conjunto de modos excitados en el subflash respecto a esos valores
medios, op, y el valor maximo, Prax. Debido a los grandes cambios en la estructura de las
estrellas en la etapa de los subflashes, como consecuencia de de la liberacién repentina de
energia, los periodos de los modos g se ven altamente afectados, con valores tipicos de la tasa
de cambio de periodos del orden de (P) ~ 1075-10""s/s (ver tabla 3.3). Esto corresponde a
un cambio secular en el periodo tipico entre 1 y 300 segundos por afio, que deberia resultar
medible, y que determinaria univocamente el estadio evolutivo de las estrellas, ya que no hay
otra etapa tan rapida en la vida de estrellas de baja masa (excepto el flash principal del He,
que es una etapa aun mas rapida). Los valores que encontramos en este trabajo para las tasas
de cambio de periodos son atin mas altos que los encontrados en el trabajo de Silva Aguirre
et al. (2008), para modos radiales de estrellas RR-Lyrae que se encuentran en la etapa de los
subflashes, (P) ~ 107®s/s. Esta diferencia se deba a que, contrario a las pulsaciones de las
RR-Lyrae, en nuestros modelos los modos excitados son modos ¢, que vibran principalmente
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#Sf Atcx #mOd <T> Tmin Pmax Pmin <P> Op Pmax
logh [aflo] 7<Ate [afio] [afio] [s] [s] [s/s] [s/9] [s/¢]
Mezcla profunda (DM), Z = 0.02 and Y = 0.285
1 43 3454 162 1.46E+03 3.30E+02 1665.5 355.8 1.03E-05 1.51E-05 8.63E-05
2 4.0 4809 114 2.23E403 6.24E+02 1618.2 374.9 3.35E-06 4.94E-06 2.94E-05
3 3.6 9489 111 4.30E4+03 1.02E403 1364.9 198.0 1.72E-06 2.44E-06 1.15E-05
4 3.2 12375 69 6.85E+03 2.21E+03 1130.5 199.8 9.55E-07 1.03E-06 3.59E-06
5 2.7 19050 34 1.29E4+04 6.22E403 7325 202.3 4.53E-07 4.34E-07 1.62E-06
Mezcla superficial (SM), Z = 0.02 and Y = 0.285
1 43 3454 123 1.46E+03 3.30E+02 1665.5 355.8 1.03E-05 1.51E-05 8.63E-05
2 4.0 4809 92  2.23E+03 6.24E+02 1618.2 3749 3.35E-06 4.94E-06 2.94E-05
3 3.6 9489 66 4.30E4+03 1.02E4+03 1364.9 198.0 1.72E-06 2.44E-06 1.15E-05
4 3.2 12375 o1 6.85E+03 2.21E+03 1130.5 199.8 9.55E-07 1.03E-06 3.59E-06
5 2.7 19050 11 1.29E4+04 6.22E403 7325 202.3 4.53E-07 4.34E-07 1.62E-06
Hot-flasher temprano (EHF) Z = 0.02 and Y = 0.285
1 44 904 15 6.63E+02 3.33E4+02 1287.8 874.5 4.23E-05 3.33E-05 1.38E-04
2 4.0 6061 62 2.36E+03 7.45E+02 1494.0 643.3 1.54E-05 1.27E-05 6.15E-05
3 3.6 5197 41 3.00E+03 1.31E+03 1223.1 423.2 b5.71E-06 4.40E-06 2.10E-05
4 32 9659 30  6.56E+03 3.94E+03 997.7 435.0 2.18E-06 1.63E-06 5.75E-06
5 2.8 14499 14  1.22E4+04 9.36E+03 605.5 379.3 9.15E-07 6.17E-07 2.41E-06
Mezcla profunda (DM), Z = 0.001 and Y = 0.247
1 47 1171 125 5.23E+02 9.86E+01 1688.0 417.1 5.29E-05 5.63E-05 3.11E-04
2 44 2953 165 1.31E+03 1.60E+02 1847.0 366.7 1.68E-05 2.05E-05 9.73E-05
3 41 4791 124 2.19E+03 4.74E+02 2482.9 383.6 5.81E-06 7.52E-06 3.92E-05
4 38 7336 89 3.46E4+03 1.11E+03 1378.4 204.5 2.43E-06 3.01E-06 1.41E-05
5 3.4 11888 76 5.54E+03 1.55E+03 1157.6 202.3 1.50E-06 1.66E-06 6.17E-06
6 3.0 20884 63 1.03E4+04 3.72E4+03 931.3 205.9 1.43E-06 2.98E-06 2.17E-05
7 2.5 16504 5 1.35E4+04 1.14E404 2204 211.7 3.03E-07 2.27E-07 7.15E-07
Hot-flasher temprano (EHF#1), Z = 0.001 and Y = 0.247
1 45 2176 54  1.03E4+03 2.36E+02 1492.8 900.9 5.36E-05 3.87E-05 1.32E-04
2 4.1 1948 45 1.03E4+03 4.74E402 1277.7 637.7 2.27E-05 1.46E-05 6.30E-05
3 3.8 3249 34 1.84E4+03 1.05E403 1226.7 617.4 9.14E-06 6.21E-06 2.71E-05
4 35 12853 53 5.53E+03 1.62E+03 1320.8 395.9 3.70E-06 2.39E-06 9.77E-06
5 3.1 23348 44  1.11E+04 5.51E+03 1680.4 388.8 1.76E-06 1.01E-06 4.03E-06
Hot-flasher temprano (EHF#2), Z = 0.001 and Y = 0.247
1 45 534 17 4.01E402 2.27E+402 1268.1 8324 4.81E-05 3.88E-05 1.33E-04
2 4.1 2249 42 1.17TE403 4.57E402 1530.3 637.9 1.94E-05 1.78E-05 5.74E-05
3 3.8 3425 33 1.97E4+03 1.16E403 1222.8 418.9 &.06E-06 &8.81E-06 2.64E-05
4 35 7773 45  4.42E+03 2.39E+03 1160.6 409.5 4.01E-06 4.88E-06 9.78E-06
5 3.0 10318 25 740E+03 5.63E+03 7823 3924 2.64E-06 3.92E-06 1.27E-05
6 2.6 18704 5 1.56E+04 1.22E4+04 1098.1 397.6 6.35E-07 1.06E-06 2.51E-06
Mezcla profunda (DM*), Z =0.02 and Y = 0.4
1 3.6 10361 116 4.68E+03 1.01E+03 1443.3 193.9 8.30E-07 1.48E-06 7.34E-06
2 3.1 14353 67  8.71E+03 2.84E+03 11051 196.0 2.37E-07 4.09E-07 1.65E-06
3 25 21340 17 1.63E+04 9.47E403 679.7 198.0 1.64E-07 1.99E-07 7.21E-07
Mezcla superficial (SM), Z = 0.02 and Y = 0.4
1 39 7390 147  3.21E4+03 6.14E+02 1606.7 1959 1.74E-06 2.81E-06 1.68E-05
2 34 11049 91 5.53E+03 1.45E+03 1345.2 1989 1.03E-06 1.42E-06 6.22E-06
3 30 18389 62 1.03E+04 3.75E4+03 1012.4 199.6 5.42E-07 6.31E-07 2.49E-06
4 24 14663 3 1.37E+04 1.34E404 203.9 202.1 2.04E-07 1.83E-07 5.74E-07

Tabla 3.3. Propiedades pulsacionales de las secuencias seleccionadas en la figura 3.5. En orden las columnas corres-
ponden a: el niimero de subflash, la luminosidad méxima por liberacién de energia nuclear en cada subflash (A = L{3¥),
el tiempo total en el que los modos estén siendo efectivamente excitados (Atex, ver texto para més detalles), el nimero
de modos con tiempos de e-folding menores a Atex, el valor medio y el valor minimo de los tiempos de e-folding para
cada subflash ((7), Tmin), los periodos méximos y minimos excitados (Pmax, Pmin), la tasa de cambio de periodo media
({P)), la desviacién estdndar de las tasas de cambio de perfodo para cada subflash (¢5), y el valor méximo de la tasa
de cambio de periodo (Pmax). Las secuencias evolutivas tabuladas se encuentran graficadas en naranja en la figura 3.5
e identificadas con etiquetas naranjas.
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en el nicleo, y resultan evanescentes en la zona convectiva que se desarrolla debido al subflash
(y en la envoltura). En consecuencia, los modos ¢ resultan méas sensibles a cualquier cambio
en la estructura del nicleo estelar.

3.1.3. Discusion

Nuestros cdlculos del mecanismo € actuando en los subflashes del He, predicen la excitacion
de modos g en modelos con valores de Te, log g y n(He)/n(H) similares a los valores medidos
para las cuatro estrellas iHe-sdOB pulsantes (figura 3.5). Cuantitativamente, sin embargo,
dado el rango de periodos excitados en nuestras secuencias (P ~ 200-2000 s) se podria explicar
tnicamente los periodos més cortos observados (tabla 3.2). No obstante, la etapa de los
subflashes es una etapa en la que el modelado estelar se encuentra poco confrontado con las
observaciones (dado que no se identificé ninguna estrella atravesando esta etapa), y algunos
detalles en el modelado pueden variar las predicciones sobre la inestabilidad de modos por
el mecanismo €. En particular, si los subflashes fuesen mas intensos que lo que obtenemos
en este trabajo, los periodos excitados serian mas largos. Motivos que podrian llevar a esta
situaciéon es el tratamiento en los bordes de la zona convectiva desarrollada por el subflash,
o la intensidad de la emisién de neutrinos. La posibilidad de que los periodos excitados
puedan ser més largos de lo calculado en este trabajo resulta interesante particularmente en
el caso de LS IV-14°116 y Feige 46, que tienen periodos menores a 2 hs. Por el contrario,
en los casos de UVO 0825415 y KIC 1718290, que tienen periodos del orden de 10 hs, sus
pulsaciones dificilmente puedan ser explicadas como consecuencia del mecanismo € actuando
en los subflashes del He.

Por otro lado, se puede estimar aproximadamente el nimero esperado de estrellas subena-
nas calientes que se encuentran pulsando por mecanismo €. De la tabla 3.3 podemos ver que
el tiempo total en el que las secuencias estan atravesando etapas de inestabilidad pulsacional
esta entre ~ 35000 anos y 65000 anos. Luego, comparando este tiempo con la escala de tiempo
tipica de toda la etapa pre-EHB (etapa de subflashes), que es del orden de ~ 2 x 10° afios (ver
figura 3.3), podemos estimar que alrededor de 2 — 3% de todas las estrellas en la pre-EHB
deberian encontrarse pulsando debido al mecanismo e. Estimar cuantas estrellas pre-EHB
hay en los catdlogos actuales de subenanas calientes no es, sin embargo, tan directo. Debido
a la corta duracién de esta etapa (~ 2 x 10%afios) en comparacién con la etapa de quema
estable de He en el niicleo (~ 100 x 10% afios), las estrellas en la pre-EHB deberfan ser 50
veces menos frecuentes que estrellas en la EHB (etapa de quema estable del He) en una
muestra que abarque todas las estrellas en un dado volumen. Sin embargo, las estrellas en la
pre-EHB pueden ser hasta un orden de magnitud mas luminosas que las estrellas en la EHB
y, por lo tanto, pueden ser detectadas a distancias mucho mayores (correspondientes a un
volumen hasta 30 veces mayor) en muestras limitadas por un valor de magnitud. Por ende,
el nimero de estrellas pre-EHB en un catalogo de estrellas subenanas calientes del campo
galdctico puede representar algo méas que el 2% del total. Bajo la suposicién optimista de que
la mayoria de las subenanas calientes enriquecidas en He son estrellas en la pre-EHB (debido
a que la difusién aun no transformé sus atmésferas en puras de H), esperamos que ~ 1 de
las ~ 50 He-sdOBs de la muestra de Fontaine et al. (2014), y ~ 10 de las ~ 500 He-sdOBs
en el catdlogo de Geier et al. (2017b), se encuentren pulsando por mecanismo e. Pero atin
bajo la suposicién més conservativa de que sélo ~ 2% de todas las estrellas de una muestra
de subenanas calientes se encuentran en la pre-EHB, y de éstas 2.5 % se hallan pulsando por
mecanismo €, esperariamos que ~ 3 de las 5874 estrellas del catdlogo del campo galéctico de
Geier (2020), se encuentren pulsando por mecanismo e.

Las estrellas subenanas calientes también se observan en cimulos globulares, como w Cen
(Randall et al. 2016) y NGC 2808 (Brown et al. 2013), por lo que cabe preguntarse cudl es la
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posibilidad de detectar una estrella pulsando por mecanismo € en estos ciimulos globulares.
El caso mas favorable es el de w Cen, dado que es el mas masivo y en el que, ademas, el
30% de las estrellas de la rama horizontal se encuentra ubicada a temperaturas muy altas
(Tailo et al. 2015), por lo que posee una importante poblacién de estrellas en la EHB. Una
estimacién simple del nimero esperado de estrellas en la pre-EHB pulsando por mecanismo e,
puede realizarse mediante el método del flujo evolutivo de Renzini (Greggio & Renzini 2011).
En este método se aproxima el ntimero de estrellas (N;) en una dada poblacion estelar con
una luminosidad total L;, y para una fase evolutiva cuya duracién es t;, como:

N; = B(t)Li ;, (3.4)

donde B(t) es el flujo evolutivo especifico, que es aproximadamente 2 x 107! estrellas por afio
y por luminosidad solar (¥s aﬁo_lLél, ver Greggio & Renzini 2011). En el caso de w Cen
(log L/Ls = 6.2, Harris 2010; Worthey 1994), tomando ~ 50000 anos como la duracién
total de la fase de excitacién por mecanismo € y teniendo en cuenta que sélo el 30 % de
la rama horizontal de w Cen son estrellas de la rama extendida, obtenemos N; ~ 0.4. Esto
significa que s6lo una estrella en todo el cimulo estaria pulsando por mecanismo €. En otros
cumulos, en donde el ntimero de estrellas en la EHB es mucho menor a ~ 1000 estrellas, la
situacién es menos favorable. En consecuencia, basandonos en estas simples aproximaciones,
parece improbable encontrar estrellas pulsando por mecanismo € en las ramas horizontales
extendidas de camulos globulares.

3.1.4. Conclusiones

Nuestros calculos predicen una nueva banda de inestabilidad para las subenanas calientes
dada aproximadamente por 22000 K < T < 50000K, y 4.67 < logg < 6.15. El rango de
periodos excitados es de P ~ 200-2000s, lo que la centra en el diagrama log T,s—log g a gra-
vedades superficiales un poco mas bajas que la banda de inestabilidad por mecanismo k. Los
modos excitados poseen periodos en el rango de P ~ 200-2000 s correspondiente a modos g de
bajo e intermedio orden radial, y esperamos que un niimero considerable de modos excitados
obtengan amplitudes observables durante los subflashes del He. En particular, basandonos
en estimaciones numeéricas simples, esperamos que de 1 a 10 estrellas en las muestras actua-
les de subenanas calientes se encuentren pulsando por mecanismo e. Por lo que concluimos
que nuestro trabajo puede constituir una base tedérica para futuras busquedas de estrellas
pulsantes en el campo galactico. Particularmente, las altas tasas de cambio de periodos que
encontramos (~ 1-300s/ano), deberian poder ser observadas e indicarfan que la estrella se
encuentra efectivamente atravesando la etapa de los subflashes.

Respecto a las cuatro estrellas iHe-sdOB pulsantes conocidas, las predicciones tedricas
de este trabajo respecto a la banda de inestabilidad reproducen muy bien la ubicacién en el
diagrama de Kiel de estas cuatro estrellas. Sin embargo, las periodos observados son sistema-
ticamente mas largos que los predichos por los cédlculos tedricos. En los casos de KIC 1718290
y UVO 0825415, sus largos periodos (~ 10hs) no pueden ser explicados por el mecanismo
€, debido a que la desexcitacion radiativa en el nicleo a 6rdenes radiales tan altos resulta
muy efectiva. En los casos de LS IV-14°116 y Feige 46, podemos explicar los periodos mas
cortos observados en estas estrellas, asi como sus valores de temperatura efectiva, gravedad
superficial, y el enriquecimiento en He en la envoltura. En particular para estas estrellas,
concluimos que el mecanismo € sigue siendo una de las mejores explicaciones posibles para
el comportamiento de sus curvas de luz. Sin embargo, dado que el rango de periodos pre-
dicho no abarca el rango observado, es necesario seguir explorando escenarios alternativos,
asi como detalles en el modelado que puedan afectar la excitacién por mecanismo €, como el
tratamiento de los bordes convectivos.
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3. Pulsaciones en estrellas iHe-sdOB

3.2. Mecanismo estocastico

Como mencionamos anteriormente, el mecanismo estocastico es el responsable de las
pulsaciones del Sol y de una gran cantidad de estrellas en la secuencia principal y gigantes
rojas. La vasta mayoria de estas pulsaciones corresponden a modos p. Sin embargo, Beck et al.
(2011) observaron también pulsaciones compatibles con modos g, y fue propuesto que el flash
de He podria producir senales de modos g en el espectro de pulsaciones de estrellas RGB
(Bildsten et al. 2012; Deheuvels & Belkacem 2018). Goldreich & Kumar (1990) mostraron
que la energfa entregada por la conveccién a modos p (F},) y a modos g (Fy) escalan como

FP X Mcl(i{x?Fconv y Fg < MeonvFeonvs (35)
donde Mcony es el nimero de Mach convectivo, Mcony = Vconv/Cs, siendo veony la velocidad
tipica del material convectivo y ¢, la velocidad del sonido. Las pulsaciones detectadas en los
pulsadores tipo solares (modos p y g) son excitadas por una zona convectiva externa. En una
zona convectiva interna, como es el caso de la zona que se genera debido a los subflashes del
He en estrellas de la pre-EHB, se tiene que M.y, < 1, por lo que estas zonas son incapaces
de excitar modos p. La situacién es en principio més favorable para modos g. Samadi et al.
(2010) y Shiode et al. (2013) encontraron que modos g pueden ser excitados por la conveccion
en el ntcleo de estrellas masivas de la secuencia principal. Sin embargo, aunque la liberacién
por quema de H es alta en estas estrellas masivas, las amplitudes en la superficie que obtienen
para los modos excitados son a lo sumo del orden de 10 ymag, debido a que las oscilaciones
son fuertemente desexcitadas en las envolturas de estas estrellas. En las estrellas sdOBs de
la pre-EHB que se encuentran atravesando los flashes del He la situacién puede resultar
diferente. En los subflashes del He, la luminosidad alcanzada por quema de He es mucho
mayor que en la quema estable de H de estrellas de alta masa, y la desexcitacién radiativa en
la envoltura es mucho menor debido simplemente a que la envoltura es mucho menos masiva y
pequena. Ademas, la masa de estas estrellas es un orden de magnitud menor que las estrellas
masivas de la secuencia principal, lo cual implica que se requiere menos energia para excitar
cualquiera de sus modos. Por otro lado, es esperable que las pulsaciones no radiales de baja
amplitud sean mucho mas faciles de detectar en las atmosferas de las estrellas sdOB, dado que
carecen de conveccion y vientos. Por otro lado, simulaciones hidrodinamicas en 2D y 3D del
flash del He, predicen la formacion de ondas de gravedad en los bordes de la zona convectiva
interna (Mocdak et al. 2009). Por todo esto, en este trabajo estudiamos la posibilidad de que el
mecanismo estocastico excite modos g hasta amplitudes observables en modelos de subenanas
calientes atravesando los subflashes del He en el escenario de hot-flasher, y comparamos los
resultados con las cuatro estrellas iHe-sdOB pulsantes conocidas.

3.2.1. CA&lculos realizados

Como mencionamos anteriormente, el mecanismo estocastico puede excitar modos que
resultan estables frente a cualquier mecanismo de autoexcitacion de las estrellas. En conse-
cuencia, estos modos no tienen un tiempo de e-folding asociado. Entonces, para determinar si
un modo resulta excitado por mecanismo estocastico y alcanza amplitudes observables nece-
sitamos calcular sus amplitudes en la superficie. Para esto, determinamos primero la energia
de oscilacién de los modos g cuando se alcanza el equilibrio, esto es, cuando la tasa de energia
entregada al modo por la conveccién iguala a la tasa de pérdida de energia por procesos no
adiabaticos. Segin la ecuacién 2.129, la energia de equilibrio para un modo estda dada por
E*Y = P/(2n), donde P es la potencia entregada al modo por la conveccién y 7 el factor de
desexcitacion del modo debido a todos los procesos no adiabdticos. Al valor de 7 para cada
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3.2. Mecanismo estocastico

modo lo calculamos con el cédigo LP-PUL que resuelve el problema linealizado de pulsaciones

no-adiabaticas visto en la seccién 2.3. A la potencia entregada a un modo de frecuencia w y
grado armoénico £ la calculamos, siguiendo el trabajo de Shiode et al. (2013), como:

dE

P=—2

dlnwdl

donde N(w,f) ~ (n +£/2)(2¢ + 1) es el nimero de modos en un pequefio rango logaritmico

de w (para un dado ¢), n es el nimero de nodos de las autofunciones radiales y dE£,/d Inwd/

es el espectro de potencia entregado por el movimiento convectivo a los modos g. Por ende,
la energia de equilibrio queda,

N(w, 0)L, (3.6)

Epodo(w, 0) = %7(131%’“1\7(%5)*177*1. (3.7)
Para obtener el espectro de potencia entregada a los modos g, hacemos la suposiciéon de que
la excitaciéon ocurre en los bordes de la zona convectiva debido a “remolinos” del material
convectivo, que pueden tomar distintos tamafios hasta un valor dado por el ancho de la zo-
na donde ocurre la excitacién y que “empujan” al material en la zona radiativa adyacente.
También suponemos que la frecuencia de Brunt-Viiséla es discontinua en el borde convec-
tivo formal. Esta suposicién equivale a decir que la zona de transicién entre el gradiente de
temperatura adiabatico V,q de la zona convectiva, y el gradiente radiativo V,,q €s una zona
pequeila, en comparacién, por ejemplo, con la escala de altura de la presién, H,. Al ancho
de la zona donde ocurre la excitacion de modos g (borde de la zona convectiva) la parame-
trizamos con el pardmetro 3 de tal manera que su ancho es SH,,. Dado que el ancho de esta
zona de excitacién es comparable a la zona de transicién de los gradientes de temperatura,
que suponemos que es pequeiia, el valor de 8 debe ser en principio pequeno (5 < 0.5). Bajo
estas suposiciones, el espectro de potencia puede escribirse como (Goldreich & Kumar 1990;
Shiode et al. 2013):

dB, w \“B2 ,/BH,\? BH, ¢ \?
dandé_BMCOHVLCOHVX (Wconv) ¢ ( r > <1+€ r )eXP _(émax) ’ (38)

expresién que resulta valida en el rango de frecuencias w > weony ¥ £ 2 1, siendo weony =
Veonv/ (BHp). Modos con frecuencias mayores a weony pueden ser excitados sélo por remolinos
de ancho mayor a SH,, por lo que consideramos que no se excitan. Leony €s la luminosidad
convectiva (potencia total del movimiento convectivo), fmax = (7/8H,)(w/weony)>/?, ¥ tanto
r como H,, estdn evaluadas en el los bordes convectivos. La zona convectiva generada por los
subflashes del He no es central, debido a la emisiéon de neutrinos, y por ende posee dos bordes
convectivos que entregan energia a los modos g. Por lo tanto, la energia recibida por cada
modo es la suma de las energias recibida en cada borde convectivo (E;rlf y E;“p). El espectro
de potencias resulta entonces,

d E'tot d Einf d Esup
b = 9 4 9 (3.9)
dlnwd¢ dlnwdl dlnwdl

A cada uno de los términos a la derecha de esta ltima ecuacién los calculamos segin la
ecuacion 3.8, con su correspondiente valor de r y Hy,. A la velocidad y luminosidad convectivas
las calculamos como el valor medio en una regién de tamano 0.2H,, desde el borde convectivo
formal hacia adentro de la zona convectiva. A los valores en esta regién los calculamos segin
la teoria MLT,

1/3
acG m T*
nv — Y5 95 5 Va rad — 1
Veo <aMLT 3 r%vad(v d V)) (3.10)
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3. Pulsaciones en estrellas iHe-sdOB

16act GmT*
Lconv - T?(vrad - V), (311)

donde el significado de cada simbolo es el mismo que en la secciéon 2.1.

Una vez que obtenemos para cada modo g los valores de la energia de equilibrio Eli?o go(w, 0),
nos interesa calcular las amplitudes de las autofunciones en la superficie para, con ellas, cal-
cular la amplitud de la magnitud. Como mencionamos en el capitulo 2, las amplitudes de
las autofunciones que se obtienen de la resolucién del sistema de ecuaciones linealizado del
problema no-adiabatico estas normalizadas arbitrariamente. En el LP-PUL se encuentran nor-
malizadas de manera tal que el desplazamiento lagrangiano &, en el radio de la estrella es
& (Ry) = R, o, en términos de la autofuncién adimensional utilizada en el cédigo, y; (Ry) = 1.
Por lo que la energia calculada segtin 3.8 y 3.9, y la obtenida por el cédigo de pulsaciones
difieren debido a esta normalizacién. Para ver cémo difieren escribimos al desplazamiento
radial real de la estrella &, (es decir, el que no estd normalizado arbitrariamente) en términos
del que calcula el LP-PUL, £EP7PUE de la siguiente manera:

& = A(w, £)EPPUE, (3.12)

Dado que el sistema de ecuaciones presentado en la seccién 2.3.1 es homogéneo, si & dado
por 3.12 es solucién de las ecuaciones, entonces las perturbaciones de las diferentes cantidades
fisicas dadas por:

f1=A(w, 0) frH-FU" (3.13)
§f = Aw, £) §fPFOE (3.14)
son soluciones, y corresponden a las variaciones reales de las autofunciones. En particular,
el desplazamiento en la direccién normal a la radial es también &, = A(w, £)EEPPU. Por otro

lado, podemos escribir a la energia de equilibrio del modo segin la ecuacion:

2

E*Y(w, () = % /O T e Dt (3.15)

que es la ecuacion 2.125, pero donde ya se realizd la integracién sobre los dngulos 6 y ¢.
Escribiendo a &, y &, segtun las funciones del LP-PUL:

B, 0) = & / LA, OR(EPTIY 400+ 1) A(w, 02 (€ P pr2dr (3.16)
0

= A, 0% [ 4 a4 ) (3.17)

= A(w,()? BP0 (3.18)

donde EM™™PUL eg la energia del modo calculada por el coédigo de pulsaciones resolviendo el
sistema linealizado y normalizado arbitrariamente. Por lo tanto, calculando E®? segun las
ecuaciones 3.8 y 3.9, y la energia de oscilacion de cada como con el c6digo LP-PUL podemos
obtener el valor de A(w,{) para cada modo:

Eq
JLP-PUL "

Aw, £) = (3.19)

De esta manera podemos obtener las variaciones de las cantidades fisicas de la estrella segin
las ecuaciones 3.13 y 3.14. Nos resta calcular la amplitud de la magnitud en la superficie,
para determinar si las pulsaciones podrian ser detectables o no. Para realizar este calculo nos
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3.2. Mecanismo estocastico

basamos en el trabajo de Dziembowski (1977). Dziembowski (1977) obtiene que la variacién
de la magnitud dm para un modo definido por w, ¢ y m (orden azimutal, ver seccién 2.3.1),
esta dada por:®

F
cos(wt + 1 + meo)be+

sup

dm = —1.086 P;"(cosbp)

;7; cos(wt 4+ mepo)(2by — Cg)] (3.20)

r=Ry

Para obtener esta expresién, Dziembowski (1977) realiz6 un promedio sobre el disco estelar
de las velocidades (dv = v’ = v) evaluadas en la superficie y proyectadas en la linea de la
visual, utilizando, ademas, la ley de oscurecimiento al limbo. La direccién de la visual estd
dada por los dngulos 0y y ¢g, en un sistema de coordenadas en donde 6 = 0 corresponde al eje
de rotacién de la estrella. Los coeficientes ¢; y by resultan de la integracién en el disco estelar
y para ¢ = 1 estan dados por ¢; = 1.416 y by = 0.708 (ver Dziembowski 1977). P/ son los
polinomios asociados de Legendre, 6r(R,) y 0F (Ry) son las amplitudes del desplazamiento
radial y de la variacién del flujo, evaluadas en la superficie, Fy,, es el flujo de la estrella en
la superficie, y ¢ es la diferencia de fase entre la autofuncién radial y la que describe el flujo
de energia (para mds detalles ver Dziembowski 1977). La expresién 3.20 puede ser reescrita
de la siguiente manera:

: (3.21)
r=R,

dm = —1.086 R [ng(%, ®0) (bgéFF(T’t) + (2by — Cg)grg’t)>]

sup *

donde Y;™ (0, o) = €'%0 PJ"(cos fy) son los arménicos esféricos evaluados en 0y y ¢o, 6F(r,t)
es la variacién lagrangiana en la direccion radial del flujo de energia dependiente del tiempo,
&r(r,t) es el desplazamiento radial en funcién del tiempo y R denota que tomamos la parte
real de la expresion entre corchetes. La dependencia temporal de §F'(r,t) y &(r,t) = dr(r,t)
estan dadas por e™? (ver capitulo 2), y la diferencia de fase entre ambas esta dada por ),

&(Rust) _ & (R)

3.22

R* R* ’ ( )

OF(Ryt) _ OF(R) it iy (3.23)
Fsup FSUP

Multiplicando estas cantidades por los armoénicos esféricos y tomando la parte real se obtiene
justamente la ecuaciéon 3.20. Sin embargo, lo que queremos calcular no es la variaciéon de
la magnitud en funcién del tiempo, sino su variacién maxima posible. La parte real de la
expresion entre corchetes en la ecuacién 3.21 es maxima cuando es igual al médulo de dicha
expresién, por lo que calcularemos el médulo de m. Ademas, el valor maximo de |Y;" (6o, ¢o)|
para £ = 1y m = 0 estd dado para la direcciéon en que |Y;?(0p, do)| = |PP(cos )| = | cos(6)| =
1. Por lo que calculamos la amplitud de la magnitud como (para ¢ = 1):

SF(R,)

om| = 1. bj————= 2b; —
’ m| 086 b1 Fsup +( 1 Cl) .

(3.24)

En el trabajo de Dziembowski (1977), la ecuacién posee un factor 1.084 en lugar de un factor 1.086. Sin
embargo, analizando la derivacién de la ecuacién realizada por Dziembowski (1977), se obtiene que dicho factor
es 2.5/1n(10), por lo que el valor 1.086 es mas preciso.
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3. Pulsaciones en estrellas iHe-sdOB

donde 0F y & son las autofunciones radiales complejas e independientes del tiempo del
problema no adiabatico. El cédigo LP-PUL resuelve las ecuaciones utilizando como variables
dos autofunciones y; e yg (entre otras, ver seccién 2.3.4) dadas por:
_ & _0Lr

Ye =

3.25
. y In’ (3.25)

Y1
donde estas autofunciones estdn normalizadas de manera tal que y;(Ry) = 1. Es decir que la
autofuncién y; es real pura en la superficie. Las variaciones de la luminosidad y el radio en
términos de estas autofunciones poseen, en realidad, el factor A(w,¥) calculado previamente:

S = A0 (3.26)
OLg =y A(w, 0) (3.27)
Lgr

Debido a que la definicion de la autofuncién yg del cdédigo es en términos de la luminosidad y
no del flujo, escribimos la variacién del flujo § F' en funcién de la variacién de la luminosidad.
Tanto el flujo de energia como la luminosidad en la superficie de las estrellas subenanas
calientes se deben tUnicamente al transporte radiativo de la energia, asi que las cantidades § F’
y LR se refieren a las variaciones en el flujo y la luminosidad radiativas y en la direccion
radial. La luminosidad es Lr = 472 F, por lo que:

SLp = 41 (6F + 2F¢, [r). (3.28)

Entonces,
0F (1) _ 0LgR B 2@(7")
Fsup LR

Evaluando en la superficie y reemplazando en la ecuacién 3.24 tenemos,

= (y6 — 2y1) A(w, 0). (3.29)

|0m| = 1.086|(ys — 2y1)b1 + (2b1 — Cl)ylHr:R* X A(w, £) (3.30)
= 1086|b1y6 — ClylHrzR* X A(w,é) (331)

Calculando el moédulo de esta expresion teniendo en cuenta que la parte imaginaria de y; en
la superficie es nula, obtenemos,

|5m\ = 1.086\/[51 §R(y6) —C1 QR(yl)]Q + [bl %(yG)P X A(w,é). (3.32)

que es la expresion que utilizamos para calcular la magnitud de las oscilaciones. Luego,
para estudiar la excitacién por mecanismo estocéastico en los subflashes del He, calculamos
pulsaciones adiabaticas y no adiabéticas en modelos atravesando esta etapa en el escenario de
hot-flasher, correspondientes a seis secuencias de las presentadas en la seccién 3.1.1. Todas las
secuencias corresponden a una metalicidad inicial de z = 0.02, tres de las cuales pertenecen
al conjunto de secuencias con y = 0.4, y las otras tres al conjunto con y = 0.285. Para
cada valor de y, tomamos una secuencia correspondiente a cada tipo de hot-flasher, EHF,
SM y DM. Los céalculos de pulsaciones fueron realizados para el rango de periodos 1000-
50000, que corresponden a altos 6rdenes radiales, k.. Debido a esto, la etapa evolutiva de
los subflashes fue re-calculada para obtener modelos estelares conformados por una grilla
espacial mas densa, con ~ 13000 a 15000 capas. De esta manera, se pudo reproducir bien las
autofunciones radiales, que para alto valor de k, poseen un nimero muy alto de nodos en la
direccién radial. Luego realizamos el cadlculo de la amplitud de la magnitud para cada modo
segln la ecuacién 3.32. Debido al costo computacional dado por la alta resolucién numérica
utilizada, los cédlculos fueron realizados para algunos modelos de cada secuencia.
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3.2.2. Resultados

Las secuencias evolutivas en las cuales estudiamos la excitaciéon de modos g por mecanismo
estocéstico, correspondientes a y = 0.4 e y = 0.285, se encuentran graficadas en los paneles
inferiores de las figuras 3.11 y 3.12 respectivamente. En estas figuras, los modelos estudiados
estdn marcados con simbolos azules (asteriscos y circulos), mientras que las estrellas iHe-
sdOB pulsantes se encuentran en amarillo, con barras de error en negro. La parte de las
secuencias graficadas en color es la etapa en la que ocurren los subflashes, y el cédigo de
color corresponde a la luminosidad liberada por quema de He (log Lye/Lg). En los paneles
superiores de cada figura se encuentran graficadas las magnitudes obtenidas en el primer
subflash de las secuencias SM, en aquellos modelos marcados con circulos azules en el panel
inferior. Como se puede ver en estas figuras (ver también las figuras 3.13, 3.14 y 3.15),
nuestros resultados muestran que el mecanismo estocastico puede excitar oscilaciones en
estrellas de la pre-EHB llegando a producir variaciones en la curva de luz mayores a 1 mmag,
incluso hasta ~ 10 mmag. Este rango de variaciones en la curva de luz es similar al de las
pulsaciones detectadas en las iHe-sdOB pulsantes (figuras 3.13, 3.14 y 3.15), y se encuentra
dentro del rango de detectabilidad de TESS para subenanas calientes brillantes (Sullivan
et al. 2015), Ic < 13magf, de las cuales hay mas de 100 objetos conocidos (Geier et al.
2015b, 2017a). Las amplitudes que encontramos para las secuencias con abundancia inicial
de He, y = 0.285, son en general mas altas que las encontradas para y = 0.4, dado que para
y = 0.285 los subflashes del He son més intensos (y por ende la luminosidad convectiva es
mayor). A medida que suceden los subflashes, y la luminosidad que liberan es cada vez menor,
las amplitudes alcanzadas en la superficie son también menores (figuras 3.11 y 3.12), llegando

8I- denota el filtro de Johnson-Cousins centrado en 879.7 nm.
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a valores que resultan indetectables con la tecnologia actual.

El rango de periodos excitados varia segtin el ancho de la region de excitacién y de qué
tan compacto es el modelo estelar. En general, los periodos mas excitados van desde algunos
miles hasta algunas decenas de miles de segundos, aunque en algunas situaciones obtenemos
periodos excitados en la totalidad del rango estudiado (1000-50000s). Los periodos més
largos excitados son también, en general, los que poseen amplitudes mayores. Estos periodos
se corresponden con la frecuencia convectiva limite, weony () = Veonv/(BHp), y corresponden
a los modos excitados por los remolinos de mayor tamafio posible en la regiéon de excitacién,
cuyo ancho es SHp. El hecho de que estos modos resulten ser los més excitados es una
consecuencia natural de que el transporte de energia por convecciéon ocurre principalmente
mediante los remolinos més largos posibles. Periodos mas largos no resultan excitados, puesto
que se necesitaria que la regién de excitacién sea méas ancha. De hecho, al variar el ancho de
la zona de excitacién, varia el rango de periodos excitados. En regiones de excitacién mas
delgadas (5 menor), la mayor parte de la energia entregada a los modos g se mueve a modos
con frecuencias mas altas (periodos més cortos), mientras que regiones de excitacién maés
anchas (5 mayor), excitan frecuencias mas bajas (periodos més largos).

Por otro lado, la excitaciéon de cada modo depende de su momento de inercia, que estd

dado por:
M,
1= [ 1éam,
0

y es proporcional a la energia del modo (ecuaciones 3.15 y 2.125). A igual inyeccién de energia,
modos con menor momento de inercia son excitados mas facilmente y adquieren amplitudes
mas grandes en la superficie. En nuestros modelos, los modos que oscilan en las regiones mas
externas de la estrella tienen momentos de inercia menores. Estos modos se corresponden a

(3.33)
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los periodos més cortos (frecuencias mas altas, se puede apreciar esto en la figura 3.6 de la
seccién anterior). En la figura 3.16 mostramos la tasa de desexcitacion, las energias calculadas
segun la ecuacion 3.7 para ambos bordes de la zona convectiva, la energia que calcula el codigo
LP-PUL (E™™") con la normalizacién que utiliza el cddigo, y las amplitudes de magnitud
obtenidas para modelos del primer subflash para secuencias EHF, SM y DM con abundancia
inicial de He y = 0.285. El momento de inercia de cada modo (en unidades arbitrarias), es
proporcional a EY¥* P P2 donde P es el perfodo. En la segunda linea de esta figura, puede
verse que existen dos familias de modos con energias (y momentos de inercia) distintas,
con al rededor de cinco 6rdenes de magnitud de diferencia en EY*FUL. La caracteristica que
diferencia a estas familias de modos, es el comportamiento de sus autofunciones. Los modos
con mayor energia poseen autofunciones con amplitudes mucho mayor en el nicleo que en la
envoltura, mientras que los modos con energia menor, poseen amplitudes similares tanto en
el nicleo como en la envoltura. Esto afecta también cémo es la desexcitacién radiativa para
estas familias de modos. Los modos de mayor energia son menos desexcitados (corresponden
a las ramas inferiores en los graficos de n en la dltima linea de la figura 3.16), mientras que los
modos de menor energia son mas desexcitados. Ademads, en general, para modos con periodos
mayores (frecuencias menores), la desexcitaciéon es mayor. La amplitud superficial resultante
para cada modo, es una consecuencia de la energfa del modo (EY7FUL)  la energia entregada
al modo (ox (E™ 4 ESUP)p) y la tasa de desexcitacién 7. En general, obtenemos que modos
de menor periodo poseen mayores amplitudes de equilibrio.

En la figura 3.16 se puede ver, también, que el borde convectivo que mas aporta a la
excitacién del modo, es el borde inferior. Esto se debe, por un lado, a que las velocidades
convectivas en este borde son mayores, y por ende también el niimero de Mach, M oy, v por
otro lado, a que las escalas espaciales (H),) son menores en el interior, por lo que la zona de
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Figura 3.16. Propiedades pulsacionales de los modelos correspondientes a las secuencias con abun-
dancia inicial y = 0.285, en el primer subflash del He, y con 8 = 0.2. La primera, segunda y tercera
columna corresponden a modelos de DM, SM y EHF respectivamente. La fila superior muestra las
amplitudes de pulsacién para cada periodo. La fila del medio muestra la energia calculada por el cédigo
LP-PUL (normalizada a y; = 1, EY¥*PU) vy las energfas de equilibrio calculadas en el borde convectivo
inferior (E*f) y superior (E5"P). La fila inferior muestra la tasa de desexcitacién, 7, para cada modo.
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3. Pulsaciones en estrellas iHe-sdOB

excitacién es mas delgada y la energia entregada a modos g se concentra en un rango mas
pequeno de —altas— frecuencias.

3.2.3. Discusidn

Puesto que las secuencias evolutivas son las que utilizamos para estudiar el mecanismos
€, v la etapa donde actiian ambos mecanismos es la misma, con el mecanismo estocdastico
también podemos reproducir bien los valores de Tyt y log g de las cuatro estrellas iHe-sdOB
pulsantes. En las figuras 3.13, 3.14 y 3.15 comparamos las amplitudes y rangos de periodos
excitados correspondientes a los modelos marcados con asteriscos azules en las figuras 3.11
y 3.12, con los valores medidos en las cuatro estrellas iHe-sdOB pulsantes. Obtenemos que
el mecanismo estocastico puede excitar, durante los subflashes del He, modos con periodos
y amplitudes en los rangos observados de tres de las estrellas iHe-sdOB pulsantes, LS IV-
14°116, Feige 46 y KIC 1718290, utilizando zonas de excitacién de tamanos dados por ~ 0.1—
0.3 Hp. Estos tamafios son tipicos de las regiones de extramezcla en los bordes convectivos.
En particular, el rango de amplitudes y periodos medidos en las estrellas LS IV-14°116 y
Feige 46 se encuentran bien reproducidos en el modelo con abundancia inicial de He, y = 0.4,
correspondiente a la secuencia SM, y con un valor de 5 = 0.1 (figura 3.13). Esta secuencia en
particular, reproduce también los valores de temperatura efectiva y gravedad superficial de
estas estrellas. Por otro lado, los modelos correspondientes a las secuencias EHF, tanto para
y = 0.4 como para y = 0.285, pueden reproducir la gran cantidad de periodos observados
en KIC 1718290, asi como la mayoria de sus valores, con un valor de 5 = 0.3 (figuras 3.13
y 3.14). Dos de estos modelos también reproducen bastante bien la temperatura efectiva y
la gravedad superficial de KIC 1718290. Sélo los tres periodos més altos de KIC 1718290 no
son reproducidos con 8 = 0.3, y requeririan un valor de 8 un poco mayor.

Al contrario de las otras estrellas, las pulsaciones de UVO 0825415 no pueden ser reprodu-
cidas por nuestros cdlculos. Como mostramos en la figura 3.15, una eleccién de 5 = 1 podria
reproducir los pocos periodos detectados en esta estrella. Sin embargo, esperariamos en este
caso que un numero significativo de modos con periodos menores sean también excitados a
amplitudes similares (como en el caso de KIC 1718290), y esto no se observa. Ademas, la
elecciéon de S = 1 es incompatible con la eleccién de una transicién discontinua de la frecuen-
cia de Brunt-Viisila en el borde convectivo (lo cual implica suponer una zona de excitaciéon
pequena).

Dado que la etapa de la vida de las estrellas pre-EHB en la que el mecanismo estocéstico
se encuentra excitando pulsaciones es la misma que en la que acttia el mecanismo € (es decir,
cuando la luminosidad liberada en los subflashes del He es significativa), el nimero esperado
de estrellas pulsando por el mecanismo estocéstico en los subflashes del He es el mismo que
el discutido en la seccién donde estudiamos el mecanismo ¢, al rededor de 1-10 estrellas en
los catdlogo més actual de subenanas calientes en el campo galdctico (Geier 2020).

3.2.4. Conclusiones

En este trabajo concluimos que el mecanismo estocastico actuando en la zona convectiva
desarrollada por los subflashes del He provee una explicacién posible para las curvas de luz de
KIC 1718290, LS IV-14°116 y Feige 46, pero que la excitacién estocdstica no puede explicar
la curva de luz observada en UVO 0825+15. Ademads, nuestros cédlculos indican que con
observatorios espaciales como TESS, podriamos llegar a detectar senales astrosismolégicas
producidas directamente por los flashes del He en los nicleos de estrellas subenanas calientes.
Particularmente, Feige 46 es candidata a observarse con TESS (Latour et al. 2019b).
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3.3. Conclusiones del capitulo

Por 1dltimo, si bien se realizaron varias suposiciones a la hora de determinar las amplitudes
méximas de la magnitud debida a las oscilaciones, nuestros calculos pueden tomarse como
resultados conservativos. Tratamientos alternativos al adoptado en este trabajo para el calculo
del espectro de potencia entregado a los modos g, asi como la suposicién de una transicién
continua de la frecuencia de Brunt-Vaisila en el borde convectivo formal, predicen en general
amplitudes de magnitud mayores (Lecoanet & Quataert 2013; Rogers et al. 2013).

3.3. Conclusiones del capitulo

En este capitulo presentamos los estudios realizados de dos mecanismos de excitacién
de pulsaciones actuando en los subflashes del He en modelos de subenanas calientes en el
escenario de hot-flasher, y comparamos las predicciones con las cuatro estrellas pulsantes
iHe-sdOB detectadas hasta la fecha. Las pulsaciones de LS 1V-14°116 y Feige 46 pueden ser
bien reproducidas con el mecanismo estocastico, y son cualitativamente reproducidas por el
mecanismo €. Los periodos predichos por el mecanismo ¢, algo méas cortos que los observados
en estas estrellas, podrian ser mas largos si la liberacién de energia en los subflashes es algo
mayor. Debido a esto no descartamos del todo este escenario, puesto que los modelos pueden
no estar reproduciendo del todo bien la fisica en los subflashes. En particular, el tratamiento
de la conveccion y de los bordes convectivos podria variar el espectro de periodos encontrados,
y es uno de los tratamientos con mayor incerteza en la evolucién estelar. Por esto, un estudio
de cémo el tratamiento de la conveccién afecta las predicciones de ambos mecanismos, € y
estocastico, resulta importante para concluir por qué mecanismo pulsan estas estrellas. Por
otro lado, si bien para LS IV°14-116 fue propuesto hace algunos anos que las variaciones de su
curva de luz puedan deberse a un campo magnético (Naslim et al. 2011), esto fue descartado
por las observaciones (Randall et al. 2015). Para Feige 46, probablemente este tampoco
sea el caso, principalmente por la naturaleza multiperiédica de sus pulsaciones (como fue
sefialado previamente por Green et al. 2011 respecto a LS TV-14°116), ademés de que pareciera
pertenecer a una misma clase de pulsantes que LS IV-14°116 dada la extrema similitud en
todas las caracteristicas de estas estrellas. También fue propuesto para estas estrellas que
sus pulsaciones podrian deberse al mecanismo k actuando en las zonas de ionizacién del
C y el O. Si este es el caso, las estrellas no serian subenanas calientes de la pre-EHB, sin
embargo, tampoco esta claro qué serian, puesto que deberian tener composiciones casi puras
de C y O en la zona de excitaciéon de pulsaciones. Esta zona no se encuentra en el nicleo
y por ende, no es sencillo encontrar un escenario que explique la formacién de un objeto de
estas caracteristicas. Por lo tanto, concluimos que tanto el mecanismo e como el estocastico, y
especialmente este tltimo, son los mecanismos con mayor probabilidad de ser los responsables
de las pulsaciones en LS IV-14°116 y Feige 46.

Respecto a KIC 1718290, sus pulsaciones son muy bien reproducidas por nuestros calcu-
los del mecanismo estocastico, no asi con el mecanismo €, que no puede excitar modos de
orden radial tan alto. Para determinar con mayor claridad el motivo de sus pulsaciones, sin
embargo, seria necesario un estudio mas detallado de las predicciones del mecanismo x ac-
tuando en la zona de ionizacién del grupo del Fe a los bajos valores de gravedad superficial
y temperatura efectiva de esta estrella. Por otro lado, segiin nuestros cédlculos, el mecanismo
€ y el mecanismo estocéstico (principalmente el primero), dificilmente puedan explicar las
variaciones a la curva de luz de UVO 0825+15. Quizas, un estudio del mecanismo estocastico
con diferente tratamiento de la conveccidon pueda arrojar resultados diferentes.

Cabe destacar que nuestros resultados para el mecanismo estocastico reproducen muy bien
las amplitudes y periodos observados en LS IV-14°116, Feige 46 y KIC 1718290. Las razones
por las cuales no podemos confirmar que este es el mecanismo detras de sus pulsaciones, son
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3. Pulsaciones en estrellas iHe-sdOB

principalmente dos. La primera, es que las predicciones tedricas para las amplitudes se basan
en el calculo de uno de los procesos fisicos estelares con mayor incerteza en su tratamiento, que
es la conveccion, ademas de la incerteza sobre el ancho de la regién de excitacién, por lo que
un estudio con diferentes tratamientos seria necesario. La segunda, es la falta de una medicién
de la tasa de cambio de algin periodo en estas estrellas. Esto confirmaria o descartaria que
estas estrellas se encuentren en la etapa de los subflashes del He.

Por tltimo, si bien no podemos concluir que alguna de las cuatro estrellas iHe-sdOB
pulsantes se encuentren pulsando por alguno de estos mecanismos, si esperamos que haya
estrellas subenanas calientes pulsando por estos mecanismos. Nuestro estudio constituye una
base tedrica para la bisqueda de estrellas He-sdOB pulsantes.
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CAPITULO 4

NUCLEOSINTESIS EN ESTRELLAS He-sdOB

Como mencionamos en la introduccién, las estrellas subenanas calientes enriquecidas en
He pueden ser separadas principalmente en dos grupos con caracteristicas diferentes (Naslim
et al. 2012), las eHe-sdOB, extremadamente enriquecidas en He (n(He)/n(H) 2 4), y las
iHe-sdOB, con un enriquecimiento de He intermedio (n(He)/n(H) < 4). En las figuras 4.1
y 4.2 mostramos abundancias superficiales de un grupo de estrellas eHe-sdO e iHe-sdOB
respectivamente. Las eHe-sdOB suelen ser separadas en tres grupos segun el enriquecimiento
en carbono, nitrégeno, o ambos elementos (Stroeer et al. 2007; Németh et al. 2012). Por
otro lado, las estrellas iHe-sdOB, de las cuales hay hasta la fecha 9 identificadas, presentan
abundancias altas de elementos pesados, entre los que se encuentran el Sr, Yr, Zr (estroncio,
itrio y zirconio), y en algunas también se observa Pb (plomo, ver figura 4.2). En este capitulo
estudiamos si las abundancias superficiales de estas estrellas pueden ser productos de la
nucleosintesis estelar en condiciones donde un flash de H se sucede a un flash de He en
un escenario de hot flasher muy tardio, produciéndose mezcla de material interior hacia la
superficie de la estrella.

Para las estrellas iHe-sdOB en particular, fue propuesto que los elementos pesados apare-
cen en la superficie por la accién de la levitacién radiativa. Como vimos, la levitacién radiativa
actia en las atmosferas de las subenanas calientes que presentan pulsaciones, creando una
acumulacién de los elementos del grupo del Fe, que resulta ser responsable de la excitacién
de las pulsaciones. Sin embargo, por un lado, el enriquecimiento en He de estas estrellas su-
giere que la difusién se encuentra actuando, y no necesariamente llegd al estado de equilibrio.
Por otro lado, no es claro si las abundancias de la nube primordial en la cual se formaron
las estrellas serian suficientes para que la levitacion radiativa cree abundancias tan altas de
elementos pesados en la region de formacion de lineas. Por el momento, no hay cédlculos de
la accién de la levitacion radiativa en las abundancias de estos elementos, puesto que no es
simple el cédlculo de la interaccion de la radiacién con nicleos tan pesados. Sin embargo, si
es posible realizar calculos de la generaciéon de elementos pesados por captura de neutrones.
Como mencionamos en la introduccién, en los dos escenarios propuestos para la formacion de
subenanas calientes enriquecidas en He, podrian darse las condiciones para que ocurran estos
procesos. En este capitulo presentamos un estudio preliminar de la generacion de elementos
pesados por procesos de captura lenta de neutrones en un escenario de hot flasher muy tardio
(VLHF o DM), para lo cual desarrollamos un cédigo de pos-procesado de nucleosintesis este-
lar. Este trabajo estd siendo desarrollado en colaboracién con Aldo Serenelli, Marcelo Miller
Bertolami y Leandro Althaus, director de esta tesis. Asimismo, comparamos las abundancias
de las estrellas eHe-sdO con las predicciones de los hot-flasher tardios. Este tltimo trabajo
fue realizado en colaboracién con el grupo de astrofisica del Observatorio de Bamberg, Ale-
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4.1. Cbédigo de pos-procesado para el estudio de la nucleosintesis estelar

mania, y se encuentra publicado en Schindewolf et al. (2018) (con excepcién de la discusion
sobre las abundancias de elementos mas pesados que el Ne). En la seccién 4.1 presentamos
el nuevo codigo de pos-procesado, mientras que los resultados (preliminares) se presentan en
la seccién 4.2. En la seccién 4.3 resumimos brevemente las conclusiones del capitulo.

4.1. Cddigo de pos-procesado para el estudio de la nucleosin-
tesis estelar

En los cédigos de evolucion estelar, la evolucion de la estructura estelar es usualmente
calculada con una red nuclear pequena, pero que posee todos los isétopos y las reacciones
nucleares necesarias para seguir de manera precisa la generacién de energia nuclear, y asi
resolver la estructura estelar. Un cédigo de pos-procesado (CPP) se basa en utilizar modelos
de estructura estelar precalculados por un cédigo de evolucién estelar, y para cada paso de
tiempo, recalcular la evolucién quimica incluyendo més is6topos y reacciones nucleares, pero
donde las cantidades termodinamicas del modelo estelar base no se alteran. Esta metodologia
es consistente siempre y cuando las reacciones nucleares relevantes para la liberaciéon de
energia sean tratadas de igual manera en el CPP y en el cdédigo de evolucién estelar. En
particular, en este trabajo utilizamos el LPCODE, que, como mencionamos anteriormente, sigue
en detalle la quema del H y del He con una red nuclear que incluye 16 isétopos.

El uso de un CPP equipado con una red larga y flexible sobre modelos estelares precal-
culados posee la ventaja de brindar mayor versatilidad y menores tiempos computacionales,
en particular para el estudio de la captura lenta de neutrones, donde se requiere seguir la
abundancia de una gran cantidad de is6topos. Con esta metodologia, se puede testear fisi-
ca nuclear diferente (v.g. distintas tasas de reacciones o el tratamiento del apantallamiento
electrénico) sin la necesidad de recalcular los modelos estelares, asi como también distintos
tratamientos para la mezcla convectiva. En este trabajo utilizamos una red nuclear programa-
da por Aldo Serenelli (comunicacién privada) para la realizacién del c6digo de pos-procesado.
Esta red nuclear fue previamente utilizada en el trabajo de Cruz et al. (2013) para el estudio
de procesos-s e -i en los flashes del He (e H) de estrellas de baja masa y extremadamente
baja metalicidad. La ventaja de la red nuclear programada por Aldo Serenelli reside en que
el ntmero de is6topos no es fijo, sino que se puede elegir la cantidad de isétopos a utilizar en
el cdlculo, proveyendo mas versatilidad al c6digo de pos-procesado. En la seccién 4.1.1 deta-
llamos los aspectos mas relevantes de la red nuclear utilizada, en la seccién 4.1.2 detallamos
el cbédigo de pos-procesado armado en base a esta red, y en la secciéon 4.1.3 presentamos los
célculos realizados para testear el funcionamiento del CPP.

4.1.1. Red nuclear utilizada

Como mencionamos en la seccién 2.2, una red nuclear resuelve un sistema de ecuaciones
del tipo:

Oy
<3t>nuc_ Zl+5 (vo)i; Yiy; ZlJr(; (VO km YkYm

AN 2
p°N N
- Z 5 A <JU>1jk YiY;iYk + Z UU>jkm YiYkYm
ik ijk jkm jkm
=Y AimiNi+ Y AossilNi, i=1,..., Nisot- (4.1)
X Ok
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Abundancias

Valor fijo de

Tyop iniciales

arbitrarias Xi(tu)

. . Calculo de las
At arbitrario .
reacciones nucleares

Figura 4.3. Esquema de
la red nuclear utilizada. La
red lee un valor de tempera-
tura 7', un valor de densidad
p, un conjunto de abundan-
cias iniciales X; (o), y, dado
un paso de tiempo, calcula Abundancias quimicas

las abun,da.naas quimicas pa- parael préximo paso
sa el proximo paso de tiem-

po, Xj (ti+1 )

de tiempo Xi(ti+ )

Este sistema se puede escribir de la forma i = f () con ¥ = (Y1, ---,YNor ), ¥ Dara resolverlo
se linealiza y discretiza, resultando en una ecuacién matricial de dimensiéon Nigt X Nisot,
donde Nigot es el nimero de is6topos involucrados. Los coeficientes de la ecuacion a resolver
dependen de las tasas de reacciones nucleares, y en general poseen dimensiones muy diferentes.
Este tipo de problemas se conoce como problema stiff (rigidos). Para resolver este sistema
de ecuaciones, la red nuclear programada por Aldo Serenelli se basa en el método de Bader-
Deufthard (Bader & Deuflhard 1983) adecuado para problemas stiff, que consiste bésicamente
en un método de Bulisch-Stoer modificado. El paquete de dlgebra lineal utilizado para la
inversién de la matriz es el MA28 (Reid et al. 1986), adecuado para matrices ralas, como son
las de la ecuacién a resolver (v.g. Timmes 1999).

En la red nuclear, las tasas de las interacciones débiles (capturas electrénicas y decai-
mientos () son tomadas principalmente de Takahashi & Yokoi (1987), mientras que el resto
de las reacciones fueron tomadas de la base de datos JINA Reaclib (Cyburt et al. 2010),
particularmente, de los siguientes trabajos: Angulo et al. (1999); Caughlan & Fowler (1988);
Rauscher & Thielemann (2000); Rauscher et al. (1994); Wagoner (1969); van Wormer et al.
(1994); Hulke et al. (1980); Malaney & Fowler (1988); Ando et al. (2006); Sevior et al. (1986).
Algunas tasas de capturas de neutrones son calculadas a partir de Dillmann et al. (2006). La
mayoria de las reacciones (con excepcion de los decaimientos) estan parametrizadas segin la
férmula (Thielemann et al. 1987):

r=exp o +ar/Ty + axTy ° + agTy/* + auTy + 055" + agIn 1y, (4.2)

donde Ty es la temperatura en 10° K, 7 = N (ov), y los coeficientes a; son los proporcionados
por JINA Reaclib. En este trabajo modificamos las tasas de todas aquellas reacciones nuclea-
res que estan incluidas en el LPCODE de manera que sean coincidentes. El principal cambio es
el de la reaccién "“N(p,v)'°0O, obtenida de Imbriani et al. (2005).

Como mencionamos previamente, la red nuclear es flexible, permitiendo elegir la cantidad
de isétopos que se desee. Esto estd implementado mediante un programa en el lenguaje IDL
(Interactive Data Languaje), que, dado el conjunto de isétopos a utilizar, automaticamente
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Cantidad ~ Descripcién T"f‘bl"‘I 4'1t' Cantildg‘;)e;

N° de capa Numero de orden de la capa en el modelo, iii;i;ﬁiﬁeiif‘ gzlipchE
donde 1 corresponde a la capa superficial. a cada paso de tiempo.

Ty Temperatura en 10° K.

p Densidad en grcm 3.

indeony Indice que indica si la capa es convectiva o no.

13 ¢ =In(1 — m,/M,) donde M, es la masa estelar.

my Coordenada masa (masa de la esfera de radio r).

logo(7) Logaritmo decimal del radio de la capa en cm.

UMLT Velocidad convectiva (MLT).

Deonv Coeficiente de difusién convectivo (MLT).

1D Numero de identidad de la capa.

indmerge Indice de regrillado.

crea una red nuclear que consiste en un programa FORTRAN y resuelve el sistema 4.1 con los
isétopos requeridos y las reacciones nucleares correspondientes. Para resolver el sistema 4.1
se requiere la temperatura, la densidad y las abundancias quimicas. La figura 4.3 muestra el
esquema de la red nuclear programada por Aldo Serenelli (una vez que el nimero de isétopos
fue elegido), la cual acoplamos al c6édigo de pos-procesado.

4.1.2. Estructura del cédigo de pos-procesado

El c6digo de pos-procesado lee un conjunto de parametros globales de los modelos de una
secuencia del LPCODE, como ser, el paso de tiempo y la edad de la estrella en cada modelo.
Los pasos de tiempo a utilizar por la red nuclear estin de esta manera determinados por el
LPCODE. Ademds, el LPCODE provee los modelos estelares, sin estructura quimica. Unicamente
la estructura quimica del primer modelo es pasado al c6digo de pos-procesado. Las cantidades
més relevantes que lee el CPP para cada modelo estelar y cada punto del grillado (cada capa)
se encuentran en la tabla 4.1. En particular, la velocidad convectiva es necesaria para el calculo
de la mezcla quimica en todas las zonas de la estrella donde hay conveccién. Para el calculo
de las reacciones nucleares los valores necesarios son la densidad p y la temperatura T'. Las
abundancias quimicas iniciales proveidas por el LPCODE son, naturalmente, las abundancias
quimicas de los 16 isétopos de su red nuclear mas pequena. Para inicializar las abundancias
del resto de los isétopos de la red nuclear del CPP utilizamos la compilaciéon de abundancias
isotépicas para el sistema solar de Anders & Grevesse (1989) (obtenidas de observaciones
solares, terrestres o de meteoritos, segin el elemento, ver Anders & Grevesse 1989) y las
reescaleamos de manera tal que:

16 Nisot
ZXi,LPCODE + Z X;j=1 (4.3)
i=1 j#i

En la figura 4.4 mostramos un esquema del funcionamiento del CPP. Como dijimos, cada
paso de tiempo y cada modelo estelar es proveido por el LPCODE, asi como las abundancias
quimicas iniciales. La mezcla convectiva en el CPP es calculada de manera desacoplada a
las reacciones nucleares. De hecho, el sistema 4.1 no es estrictamente correcto, sino que se
debe agregar un término que describa el flujo de material de una capa a otra. Sin embargo,
resolver un sistema de esas caracteristicas es mas complejo y requiere mas tiempo de computo.
Desacoplar el tratamiento de la mezcla y la quema permite, ademas, paralelizar el c6digo. Para
que este tratamiento resulte consistente, los pasos de tiempo deben ser pequenos. En el caso
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LPCODE

Figura 4.4. Es- Modelos estelares:
quema del codigo de

pos-procesado. Las abun- T(rlti)l p(r:ti)r VMLT(rrti)
dancias iniciales, X;(r,to), 5 .

son tomadas del primer Pasos de tlempo.
modelo proveido por el At =t -t
LPCODE. Ademés, el LPCODE TR R
provee la temperatura,

densidad, y  velocidad Reacciones nucleares

de mezcla convectiva de . tall ient
cada capa, y a cada paso apantallamiento

Codigo de
posprocesado

de tiempo, junto con el electronico
siguiente paso de tiempo, At /n

At;y1. El cédigo de pos- !

procesado divide el paso de Mezcla

tiempo At en n subpasos
de tiempo, en los que
calcula sucesivamente la
nucleosintesis y la mezcla
del material, calculando

convectiva

finalmente las abundancias Abundancias at.
para el siguiente modelo - 1+
estelar. )kj(l',t.lﬂ)

en el que los tiempos tipicos de mezcla del material son mucho menores a los tiempos tipicos
de quema, este tratamiento es en general consistente. El problema puede provenir cuando
los tiempos tipicos de quema y mezcla son parecidos. Para el tratamiento de la conveccién,
entonces, el cédigo divide el paso de tiempo proveido por el LPCODE, At;, en n pasos de tiempo
més pequerios, y se calcula sucesivamente la quema nuclear (incluyendo las correcciones por
apantallamiento electrénico) y la mezcla convectiva en estos pasos de tiempo, utilizando un
esquema de mezcla dependiente del tiempo. Esto se encuentra esquematizado en la figura 4.4.
Una vez que se realizan los n pasos de tiempo més pequenos, las nuevas abundancias X
se utilizan para el siguiente calculo, junto con las cantidades del modelo 7 + 1 proveidas por
el LPCODE (tabla 4.1). Por otro lado, el LPCODE redefine el grillado en la coordenada m, cada
cierta cantidad de pasos de tiempo, para reproducir mejor las funciones de las cantidades
termodinamicas de la estrella. El CPP permite seguir este grillado adaptativo del LPCODE,
reconstruyendo céomo fue el regrillado después de cada paso de tiempo, a partir de dos indices
proveidos por el LPCODE para cada punto de la grilla (ID e indmerge €n la tabla 4.1). En lo que
sigue, describiremos primero el tratamiento de la conveccién, luego el del apantallamiento
electronico, y finalmente daremos mas detalles sobre el manejo del grillado adaptativo.

Conveccion

Para el tratamiento de la conveccion utilizamos el esquema de mezcla dependiente del
tiempo de Chieffi et al. (2001), en donde las abundancias luego de la mezcla a un tiempo At
se calculan como:

1
XF =%k 4 ST > (O = °XF) fi;Amy, (4.4)
conv

j=conv
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en donde OXJ'-" y OXf son las abundancias antes de la mezcla del is6topo k en las capas
J e i respectivamente, siendo j un indice que recorre las capas donde ocurre mezcla del
material. Am; es la masa de la capa j, y Mcony es la masa total de la zona convectiva,
Meonv = 3~ j—cony Amy;. El pardmetro f;; es:

At
v

y se utiliza para garantizar que la mezcla sea parcial cuando la escala de tiempo convectiva
7;; entre las capas 7 y la j es mayor que el paso de tiempo At utilizado en el calculo. A la
escala de tiempo convectiva la calculamos segin:

Tidr I Ary
Tij :/ = y (46)
r; UMLT 1—i U, MLT

donde vy mrT es la velocidad convectiva de mezcla de la capa [, calculada segun la MLT.

Apantallamiento electréonico

En la seccién 2.2 vimos que el efecto de los electrones del plasma estelar en la tasa de las
reacciones nucleares puede aproximarse de la siguiente manera:

<UU> = fe<v0'>sine*7 (47)

en donde (vo)g, .~ es la tasa de reaccién por par de particulas sin tener en cuenta el apan-
tallamiento electrénico, y fo = exp (—Up/kT) siendo Uy el valor que toma el potencial de
apantallamiento (es decir, el término del potencial de interaccién electrostética entre los ni-
cleos que tiene en cuenta la presencia de los electrones) en el origen (distancia entre nicleos
nula). Al valor de Uy lo calculamos siguiendo el tratamiento de Dewitt et al. (1973) y Gra-
boske et al. (1973), donde, para reacciones de dos particulas de cargas arbitrarias z1 y 22 se
tiene:

1/2
Uy = —kTHjs, Hio = kymy Gy A, Ao = 1.88 x 108 <MpTB> . (4.8)

siendo py el peso molecular medio de los iones. Los factores ky, m, ( v el pardmetro b
dependen de la intensidad del apantallamiento. El caso en que el pardametro de acoplamiento
de Coulomb es I' < 1 se denomina apantallamiento débil. En este caso la sobredensidad de
carga que se crea al rededor del nucleo es pequena, puesto que las cargas no se desplazan
significativamente por la fuerza electrostética, y el radio R a partir del cual el apantallamiento
del ntcleo comienza a ser apreciable, es grande. El caso en que I' > 1 y la temperatura
del plasma es alta, se conoce como apantallamiento fuerte. En este caso cada nucleo esta
rodeado casi literalmente por una nube de electrones y el radio R es menor puesto que
a menores distancias el niicleo ya se encuentra completamente apantallado. En este caso, la
temperatura debe ser lo suficientemente alta para que los nicleos que aportan a las reacciones
nucleares tengan energia cinética mayor que la de interacciéon culombiana. Entre el limite de
acoplamiento fuerte y acoplamiento débil se encuentra el régimen intermedio. Las reacciones
que ocurren en el régimen I' > 1 y temperatura baja (régimen picnonuclear) no son reacciones
termonucleares (que dependen principalmente de la temperatura), como la gran mayoria de
las reacciones en el interior estelar y las de interés en este trabajo. Este ultimo régimen
corresponde a alta densidad y baja temperatura, y si ocurren reacciones nucleares se debe
justamente a la alta densidad. Siguiendo a Dewitt et al. (1973) y Graboske et al. (1973)
calculamos His en los regimenes débil, intermedio y fuerte. De la tabla 4 del trabajo de
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Graboske et al. (1973) se tiene que los pardmetros de la ecuacién 4.8 para His en cada
régimen son:

= Apantallamiento débil:

b=1
ky = 1/2
m =2
G = 22122

= Apantallamiento intermedio:

b=10.86
ky = 0.38
<23b_1>

b = —2p_9_—9_of
o= =3p—2:2-2b

Cb _ (Zl + 22)1+b o le+b o Z%—H)

= Apantallamiento fuerte:

b=2/3
ky = 0.624
m = z'/3

G = (21 + 2) 0 — 270 — 1P
+0.3162"/3[(21 + 22)20 — 23 — 22%]
+0.7372 (21 + 22)® — 28 — 2] /AL

donde

z= [Zz?fmzee

siendo n; la densidad numérica de la especie i, ny la densidad numérica total, 0. el parametro
de degeneracion electronica, pe el potencial quimico del gas de electrones, e I/ las inte-
grales de Fermi-Dirac. Cuando hay cierto grado de degeneracién, los e~ de baja energia no
aportan al apantallamiento del nicleo. En el limite de alta degeneracion se tiene que 6, — 0.
Para determinar los distintos regimenes de manera independiente a la carga de los ntcleos
involucrados (I" depende de z; y z2), se sigui6 la sugerencia de Graboske et al. (1973), agre-
gando una interpolacién entre el régimen de apantallamiento débil e intermedio para que la
transicién resulte continua. Definiendo A1 = 2129z A, el criterio para los distintos regimenes
es:

1/2
_ I_y2(pe/KT)

) z= ZiJi, O = ——F—— i =ny/ny, 4.9

> aif (e by = nilmn (49)

(2

= Ay <0.1: apantallamiento débil.

= 0.1 < Ays <0.2: region de transicion entre apantallamiento débil e intermedio.
s 0.2 < Ays < 2: apantallamiento intermedio.

= 2 < Ajp < 5: regién de transicion entre apantallamiento intermedio y fuerte.

= Ao > 5: apantallamiento fuerte.
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Si llamamos Hi2 4, Hi2, Hi2¢ a las expresiones de Hiz en el régimen de apantallamiento
débil, intermedio y fuerte respectivamente, en el régimen de transicién entre régimen débil e
intermedio His es calculado como:

A12 —-0.1 A12 —0.1
Hip= (22— ) Hp;+ (1-=2—2)H 4.1
2 <0.2—0.1) 12"+( 0.2—0.1> 12 (4.10)

y en el régimen de transicién entre apantallamiento intermedio y fuerte, segiin la sugerencia
de Graboske et al. (1973):
H12 = min (H127i, H127f). (4.11)

Finalmente, el factor de apantallamiento es calculado como f. = exp Hio. El tratamiento
aplicado es vélido para reacciones de dos particulas tinicamente. Para estimar el apantalla-
miento electronico para la reaccién 3« la tnica de tres particulas de interés en este trabajo,
seguimos la sugerencia de Salpeter & van Horn (1969), y calculamos f3o = f (o, @) f(a,®Be),
donde f(a,a) es el factor de apantallamiento de la reacciéon *He(c,v) ®Be, y f(,®Be), el de
la reaccion 8Be(a, v)'2C. En términos de Hio

Hig 30 = Hia(, ) + Hiz(a, ®Be). (4.12)

La rutina que calcula el factor de apantallamiento electrénico fue principalmente progra-
mada por Aldo Serenelli, y en este trabajo la modificamos levemente, incluyendo el cédlculo
del factor de apantallamiento para la reaccién 3c, y la incorporamos a la red nuclear.

Redefinicién de la malla espacial en el LPCODE

El c6digo LPCODE trabaja modificando la malla en la coordenada m a cada cierta cantidad
de pasos de tiempo, elegida en 3 en la mayoria de nuestras simulaciones. Debido a esto, dos
capas con igual niimero de orden (No en la tabla ) en dos modelos sucesivos no corresponden
necesariamente a la misma capa estelar. Las abundancias quimicas que calcula el CPP se
basan en la malla del modelo i, mientras que seran utilizadas en el cdlculo de reacciones
nucleares y mezclas en el modelo ¢ + 1, por lo que es necesario reconstruir cémo fue el
regrillado de capas entre el modelo i y el i 4+ 1. Para llevar cuenta de cémo se redefinen las
capas, se les asigna a estas en el LPCODE un ntimero de identidad, que es la cantidad ID en la
tabla —, y que no depende qué orden tiene la capa en el modelo. La redefinicién de capas en el
LPCODE consiste basicamente de dos operaciones: agregado de capas (cuando se requiere mayor
resolucién espacial), o extraccién de capas (cuando se considera que una menor resolucion
espacial es suficiente para reproducir la estructura del modelo estelar). El agregado de una
capa en el LPCODE significa que una capa i de masa Am; se separ6 en dos capas, j v k, de
masas Am; y Amy, tales que Am; 4+ Amy, = Am,;. En estos casos, las abundancias asignadas
a las nuevas capas corresponden a las abundancias de la capa original. La capa mas externa
entre la j y k mantiene el nimero de identidad de la capa i, mientras que a la otra se le
asigna un nuevo nimero de identidad. De esta manera, el CPP tiene la informaciéon de que
una capa fue creada y le asigna las abundancias de la capa adyacente méas externa.

Por otro lado, cuando se quita una capa en el LPCODE, significa que dos capas adyacentes
de masas Am; y Amy, se juntan en una sola capa de masa Am; = Am; + Amy. En estos
casos, el LPCODE calcula las nuevas abundancias de la capa ¢, a partir de las abundancias de

las capas j y k como:
A Ap
X=X~ + X}—. 4.13
? J Az + Ak Az ( )
En estos casos, la capa ¢ toma el niimero de identidad de la capa mas externa entre la k y la
7, pero para poder determinar que la capa méas interna no estd méas en el grillado, se utiliza
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un indice adicional para cada capa, indmyerge. En esta situacion, el indice indyerge de la capa
1, que es originalmente cero para todas las capas, toma un valor +1 para indicar al c6digo
CPP que es una capa que se formé juntando dos capas adyacentes. De esta manera, el codigo
CPP puede calcular las abundancias de la capa i segin la ecuacion 4.13. Estos dos indices,
ID e indmerge fueron agregados en la escritura del LPCODE, para poder utilizar sus modelos en
el codigo CPP siguiendo el regrillado realizado.

4.1.3. Test al cédigo de pos-procesado

Para testear el funcionamiento del cédigo de pos-procesado comparamos los perfiles quimi-
cos obtenidos con este, con los perfiles quimicos obtenidos por el LPCODE en ocho simulaciones
correspondientes a diferentes regimenes de quema, con y sin apantallamiento electrénico y/o
mezcla convectiva. La red utilizada en el CPP incluye todos los isétopos estables hasta el
32Gi. Sin embargo, las tasas de algunas reacciones en el rango de masas A = 1 — 22, que no se
encuentran en el LPCODE y que tienen lugar en la quema estable de H principalmente, fueron
anuladas en el CPP. Las tasas de las reacciones mas relevantes en los ciclos pp, CNO y la
quema de He del CPP fueron elegidas coincidentes con las del LPCODE. Las caracteristicas de
las simulaciones realizadas se encuentran en la tabla 4.2. Para cada una de las simulaciones
realizadas presentamos los resultados en cuatro figuras y una tabla. La informacion en estas
figuras y tablas es la siguiente:

= En dos de las cuatro figuras se encuentran graficadas las abundancias por fracciéon de
masa de los 16 is6topos que posee la red nuclear del LPCODE, obtenidas con ambos
c6digos, para tres o cuatro modelos de diferentes edades en la quema estable de H o
He, segtin corresponda. Las figuras con lineas rosas corresponden a secuencias sin apan-
tallamiento electrénico y sin convecciéon. Las figuras con lineas celestes corresponden
a secuencias con apantallamiento electrénico y sin conveccion, y las figuras con lineas
naranjas corresponden a secuencias sin apantallamiento electrénico pero con mezcla
convectiva.

= Las otras dos figuras corresponden a comparaciones realizadas en dos modelos diferen-
tes. Uno de estos modelos corresponde al final de la quema estable de H 6 He. Dado que
el CPP tnicamente utiliza las abundancias del LPCODE del primer modelo proporcio-
nado, las diferencias en este modelo corresponden a las diferencias acumuladas durante
todo el célculo de la quema estable de H o He. El otro grafico corresponde al segundo
modelo de la secuencia, y sus diferencias se deben a la precisién de lectura de los datos
y el célculo del primer paso de tiempo. Cada una de estas figuras posee cuatro paneles.
La informacién en cada uno de estos paneles es la siguiente:

Panel superior izquierdo: diferencias absolutas entre el LPCODE y el CPP,
Dabs = | Xrpc — Xcpp|, en funcién de la coordenada m,., siempre y cuando estas
diferencias sean mayores a 1071%. X1pc y Xcpp son las abundancias en fraccién
de masa obtenidas con el LPCODE y con el CPP respectivamente.

Panel inferior izquierdo: diferencias relativas en funcién de m,.. Las diferencias
relativas se calcularon como Dyel = Daps/(Xprom), con Xprom = (Xrpc+ Xcpp)/2.

Panel superior derecho: valores medios de las diferencias relativas de cada
isétopo, en una regién que excluye la envoltura de las estrellas, junto con el valor
maximo de D, en dicha regién. En la quema estable del He, la regién sobre la que
se realiza el promedio excluye la quema de H en capas (m, < 0.25 M ). Ademas,
en el calculo de los valores medios excluimos todas aquellas capas en donde las
abundancias por fraccién de masa (en el LPCODE) son menores a 10710,
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Secuencias calculadas

Masa  Quema AE CV Tabla Figuras
estelar estable:

Ciclo pp 1M, H X X 43 4.5, 4.6, 4.7, 4.8
1M, H v X 44 4.9, 4.10, 4.11, 4.12
Ciclo CNO 3Ms H X X 45 4.13, 4.14, 4.15, 4.16
3Ms H v X 46 4.17, 4.18, 4.19, 4.20
Quema de He 3M; He X X 47 4.21, 4.22, 4.23, 4.24
3Ms  He v X 438 4.25, 4.26, 4.27, 4.28
Conveccién 3Ms H X v 49 4.29, 4.30, 4.31, 4.32
3Ms  He X v 410  4.33,4.34, 4.35, 4.36

Tabla 4.2. Secuencias calculadas para testear el funcionamiento del cédigo de pos-procesado.
Se indica la masa estelar de cada secuencia y si el cdlculo se realizé durante la quema estable de H
o He. Las columnas AE y CV indican si la secuencia se realizé incluyendo o no apantallamiento
electrénico o mezcla convectiva respectivamente. En las tdltimas columnas se encuentran las
referencias a las tablas y figuras donde se sintetizan los resultados de cada secuencia.

Panel inferior derecho: Lo mismo que el panel superior derecho, pero en loga-
ritmo decimal.

= En cada una de las tablas se encuentran, para el dltimo modelo de la quema estable
de H o He, los valores medios y maximos de las diferencias absolutas, D,yps, v relativas,
D.e1- Como en las figuras, las capas consideradas en el calculo de los promedios y en la
determinacién de los valores maximos, son todas aquellas tales que m, < 0.9,2.8 Mg
(quema estable de H en estrellas de 1 y 3M¢) o 0.25 M, (quema estable de He) y con
abundancias X1pc > 10710, Lo isétopos que poseen abundancias menores a 1071° en
toda la region donde se realiza el promedio no se encuentran tabulados.

El criterio utilizado para calcular los promedios y valores maximos en las secuencias de
quema estable de H en modelos de 1 y 3 Mg, m, < 0.9 Mg 6 m, < 2.8 My respectivamen-
te, se debe a que nos interesa comparar las abundancias principalmente en donde ocurren
reacciones nucleares, por lo que excluimos la envoltura, en la que el CPP sobreestima las
tasas de reacciones, puesto que no se encuentra aun acondicionado para funcionar a muy
bajas temperaturas. En la quema estable del He, para obtener las diferencias debidas a las
reacciones de la quema de He, tomamos m, > 0.25 M, para excluir la quema de H en ca-
pas. Ademads, como nos interesa comparar elementos que tengan abundancias significativas,
tomamos el criterio X1,pc > 1071, Los elementos con abundancias pequefias, tienen errores
relativos muy grandes que no son significativos. A continuacién describimos brevemente las
diferencias encontradas en los calculos.

Ciclo pp

Con el propédsito de testear las reacciones de la cadena pp, calculamos la evolucion de
una estrella de 1 M en la secuencia principal, sin y con correcciones por apantallamiento
electrénico (de ahora en més llamado AE), forzando a que no haya conveccion en la estrella,
dado que al principio de la secuencia principal, el nicleo es convectivo por un breve periodo
de tiempo. Luego, recalculamos las abundancias a cada paso de tiempo con el cédigo de pos-
procesado. Los resultados de las abundancias se muestran en las figuras 4.5, 4.6 (sin AE) y
4.9, 4.10 (con AE) para cuatro edades diferentes en la SP. En las figuras 4.7, 4.8 (sin AE) y
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4.11, 4.12 (con AE) se encuentran las comparaciones en los modelos inicial y final, y en las
tablas 4.3 (sin AE) y 4.4 (con AE) las diferencias obtenidas en el modelo final.

Para el H y el He, sin apantallamiento electrénico, las diferencias absolutas entre las
abundancias no superan Daps max ~ 1075. Para el H, las diferencias relativas hacia el final de
la quema en la SP son un poco mayores que para el He. Esto se debe a que la abundancia de
H es pequena en la region central donde ocurrié la quema. Por otro lado, en la secuencia que
incluye la correcciéon por apantallamiento electrénico, las diferencias absolutas para ambos
elementos no superan D,ps max ~ 10~*. En general, para todos los is6topos, las diferencias
son un poco mayores que en el caso sin apantallamiento electrénico. Esto puede deberse a que
el tratamiento que realiza el LPCODE para el apantallamiento electrénico no es exactamente
el mismo que el utilizado en el co6digo CPP. El LPCODE se basa también en el tratamiento de
Wallace et al. (1982) que, basandose a su vez en el trabajo de Alastuey & Jancovici (1978),
incluye correcciones a la aproximacion de cero separacion entre niicleos a la hora de calcular
el potencial de apantallamiento.

Para el resto de los isétopos, las diferencias absolutas son menores que para el H y el He,
y las diferencias relativas rondan el valor 1073, excepto para el 180 y el 19F, que tienen dife-
rencias relativas mayores. Estos elementos participan de los ciclos CNO3 y CNO4, que si bien
su funcionamiento residual a las temperaturas donde domina el ciclo pp, puede ser suficiente
para alterar una fraccién no despreciable de estos isétopos poco abundantes. Ademads, en la
red nuclear del CPP se encuentra la reaccién F — 80 + p, que es la reaccién inversa de
180 +p — 9F. Si bien esta tltima se encuentra en el LPCODE, la primera no. Puesto que la
abundancia de flior (oxigeno) calculada con el CPP es menor (mayor) que la calculada con el
LPCODE, es probable que esta reaccién inversa esté teniendo lugar. Como se puede ver en las
figuras 4.5 y 4.6, sin embargo, las abundancias de estos elementos son menores que 3 x 107°
durante toda la evolucién en la SP. Por otro lado, la abundancia de ??Ne es muy similar en
ambos cédigos. Esto se debe a que en la red nuclear del CPP apagamos explicitamente la
reaccién 2?Ne +p — 23Na, que no se encuentra en el LPCODE. En célculos de la nucleosintesis
de la secuencia principal de 1 Mg incluyendo la reaccion mencionada, casi la totalidad del
22Ne en el niicleo se quema dando lugar a ?*Na.

Ciclos CNO

Con el proposito de testear las reacciones de los ciclos CNO, calculamos la evolucion de
una estrella de 3 My en la secuencia principal, forzando a que todas las capas de la estrella
resulten radiativas, incluyendo, y sin incluir correcciones por apantallamiento electréonico. Las
abundancias obtenidas con ambos c6digos se muestran en las figuras 4.13, 4.14 (sin AE) y
4.17, 4.18 (con AE) para tres edades diferentes en la SP. En las figuras 4.15, 4.16 (sin AE) y
4.19, 4.20 (con AE) estan las comparaciones en los modelos inicial y final, y en las tablas 4.5
(sin AE) y 4.6 (con AE) las diferencias obtenidas en el modelo final.

Las diferencias encontradas en el H y el He son, en general, un poco mayores que en el
régimen de quema por pp, con valores medios para las diferencias absolutas de ~ 10™% sin AE,
y ~ 2x 1073 con AE. Las diferencias absolutas del resto de los elementos son menores que las
de H y He, pero las relativas mayores, al ser menos abundantes. Todos los elementos presentan
diferencias mayores en los céalculos con apantallamiento electrénico. De igual manera que en

la quema por ciclo pp, y por las mismas razones, los elementos més afectados son el 20 y el
19F.
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Quema de He

Con el propésito de testear las reacciones principales en la quema de He, calculamos la
evolucién de una estrella de 3 Mg en la etapa de quema estable del He, también forzando a
que todas las capas sean radiativas, sin y con correcciones por apantallamiento electrénico.
Las abundancias obtenidas se muestran en las figuras 4.21 y 4.22 (sin AE) y 4.25, 4.26 (con
AE) para cuatro edades diferentes en la SP. En las figuras 4.23, 4.24 (sin AE) y 4.27, 4.28
(con AE) estan las comparaciones en los modelos inicial y final, y en las tablas 4.7 (sin AE)
y 4.8 (con-AE) las diferencias obtenidas en el modelo final.

Las diferencias absolutas del He, >C y 0 no superan Daps,max ~ 4 X 1073 sin AE y
1072 con AE, mientras que las diferencias relativas hacia el final de la quema estable son
alrededor de 2 x 1072 sin AE y 4 x 1072 con AE, siendo en general un poco menores para
el 160. El resto de los is6topos, con excepcién del 2°Ne, presentan diferencias relativas més
grandes. Esto se debe principalmente a que la red utilizada en ambos c6digos difiere un poco
mas en el régimen de quema de particulas «. Los isétopos con mayores diferencias relativas
son el N, el 70 y el 1PF. En los gréficos de abundancias de la figura 4.22, puede verse que
el 15Ne, y en menor medida el F9, presentan sobreabundancias (en el CPP) en las zonas de
quema de He. Estas diferencias se deben a las reacciones siguientes:

Lota— BN4+p
UN4+a— TO+p
0 +a— ¥F+p (4.14)

que no se encuentran incluidas en el LPCODE, y que, si bien sus tasas de reacciones son menores
que las del tipo (a,7), ocurren en cierta medida. El '°N en particular, presenta picos de
abundancias en la zona mas externa de la quema de He. Esto se debe a que el °N reacciona
facilmente con particulas o, por lo que cierta abundancia de N sobrevive tinicamente a las
temperaturas mas bajas de la zona de quema de He, produciendo los picos observados. Por
otro lado, y aunque en menor medida, las abundancias de "N, 180 y ?2Ne también se ven
afectadas. Es de esperar que cualquier diferencia en la abundancia de N, se traslade a las
abundancias de 80 y 22Ne por las reacciones “N + o — B0 4+~ y O + a — 2?Ne.

Conveccion

Con el propésito de testear el funcionamiento de la rutina que calcula la mezcla convectiva,
realizamos el calculo de la evolucion de una estrella de 3 Mg, en la etapa de quema estable
del H y del He con conveccién, pero sin incluir correcciones por apantallamiento electrénico.
Los resultados se muestran en las figuras 4.29, 4.30 (quema de H) y 4.33, 4.34 (quema de He)
para cuatro edades diferentes en cada caso. En las figuras 4.31, 4.32 (quema de H) y 4.35,
4.36 (quema de He) se encuentran las comparaciones en los modelos inicial y final, y en las
tablas 4.9 (quema de H) y 4.10 (quema de He), las diferencias obtenidas en el modelo final.

Las diferencias absolutas de las abundancias de H y He hacia el final de la quema estable
del H no superan ~ 7 x 1073, menor que lo obtenido en la secuencia sin convecciéon pero con
apantallamiento electronico. Sin embargo, a diferencia de lo que ocurre en esa secuencia, en
donde los errores son comparables a lo largo de la evolucién, en la la secuencia con conveccién
las mayores diferencias se obtienen en modelos de edades intermedias. Lo mismo ocurre en
la quema estable del He con las abundancias de *He, 12C y 00, en donde las diferencias
a edades intermedias son apreciables en las figuras 4.33 y 4.34. La tendencia del resto de
los elementos es similar, estando presentes también las diferencias debidas a las distintas
reacciones utilizadas discutidas previamente.
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1 Mg al final de la SP.

Sin apantallamiento electrénico.

Is6topo <Dabs> Dabs,max <Drel> Drel,max

H 2.8814E-06 7.9800E-06 3.8906E-04 2.1797E-03
He4 2.6360E-06 7.8000E-06 3.3306E-06 8.2488E-06
He3 1.5138E-07 2.0530E-06 4.0476E-04 2.2513E-03
Be7 2.4444E-15 4.0100E-14 1.3517E-05 2.2912E-04
C12 3.7296E-09 8.5900E-08 8.9906E-05 3.2032E-03
C13 1.2702E-09 2.8080E-08 8.9559E-05 3.2662E-03
N14 2.6555E-07 6.1400E-07 3.2279E-05 7.2005E-05
N15 7.5948E-11 1.1020E-09 3.7021E-04 8.7737E-03
016 6.0370E-08 2.0700E-07 2.4386E-05 9.2714E-05
017 1.5281E-07 3.6100E-07 5.4503E-05 1.2983E-04
018 1.4337E-07 3.5787E-07 1.6417E-01 5.8279E-01
F19 3.0588E-08 8.6092E-08 1.3540E-01 4.4811E-01
Ne20 1.1125E-07 2.6000E-07 6.1501E-05 1.4373E-04
Ne22 9.2434E-10 2.2000E-09 6.4213E-06 1.5283E-05

Tabla 4.3. Diferencias entre las abundancias obtenidas con el CPP y con el LPCODE para la secuencia
de 1 Mg sin apantallamiento electrénico, en un modelo al final de la quema de H. Se tabulan los valores
medios y maximos de las diferencias absolutas, D,ps = |XLpc — Xcpp|, y relativas, Dyel = Dabs/(Xprom),
donde X1pc y Xcpp son las abundancias en fraccién de masa obtenidas con el LPCODE y con el CPP
respectivamente, y Xprom = (XvLpc + Xcpp)/2. Las capas consideradas en el calculo de los promedios
y en la determinacién de los valores méaximos, son todas aquellas tales que m, < 0.9 y con abundancias
Xrpc > 10710,

Resumen

Existe en general un buen acuerdo entre los perfiles calculados por el LPCODE y el CPP,
teniendo en cuenta las diferencias entre las dos redes nucleares utilizadas. Sin embargo, se
podria poner el mismo tratamiento del apantallamiento electrénico en ambos cédigos para
confirmar que las diferencias se deben a un tratamiento distinto y no a que haya algin error
de implementacién en el CPP. Por otro lado, queda por determinar el origen de las diferencias
obtenidas durante el calculo de la mezcla convectiva, puesto que si bien los tratamientos de
la conveccion son diferentes en ambos cédigos, no deberia haber diferencias significativas en
las etapas de mezcla casi instantanea, es decir, cuando los tiempos de quema son mucho
mayores que los tiempos caracteristicos de la conveccién, como sucede para la mayoria de los
elementos en la quema estable de H y He en una estrella de 3 M.
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1 Mg al final de la SP.
Con apantallamiento electrénico.

Is6topo <Dabs> Dabs,max <Dre1> Drel,max

H 2.6886E-05 7.2700E-05 2.0629E-03 1.0033E-02
He4 2.6430E-05 7.2400E-05 3.8467E-05 1.3714E-04
He3 1.9019E-06 2.5171E-05 5.5310E-03 1.3669E-02
Be7 4.7806E-14 1.0558E-12 2.8732E-04 7.7695E-03
C12 2.8995E-08 6.2640E-07 2.8645E-04 4.3607E-03
C13 8.9189E-09 2.0710E-07 2.9478E-04 4.4998E-03
N14 7.8583E-07 2.2760E-06 9.9920E-05 2.9331E-04
N15 7.4262E-11 9.1590E-10 4.1369E-04 9.3686E-03
016 8.1714E-07 2.6370E-06 2.8836E-04 7.7998E-04
017 2.8569E-07 1.2940E-06 1.6323E-04 8.3217E-04
018 1.4061E-07 3.2045E-07 1.6225E-01 5.4939E-01
F19 3.0388E-08 8.6433E-08 1.3588E-01 4.5036E-01
Ne20 1.1746E-07 2.7700E-07 6.4934E-05 1.5313E-04
Ne22 9.3263E-10 2.2000E-09 6.4789E-06 1.5283E-05

Tabla 4.4. Diferencias entre las abundancias obtenidas con el CPP y con el LPCODE para la secuencia
de 1 M n apantallamiento electrénico, en un modelo al final de la quema de H. Se tabulan los valores
medios y méximos de las diferencias absolutas, D,ps = |XLpc — Xcpp|, y relativas, Dyel = Dabs/(Xprom),
donde Xrpc y Xcpp son las abundancias en fraccién de masa obtenidas con el LPCODE y con el CPP
respectivamente, y Xprom = (XvLpc + Xcpp)/2. Las capas consideradas en el calculo de los promedios
y en la determinacién de los valores méximos, son todas aquellas tales que m, < 0.9 y con abundancias

Xppc > 10710,

3 Mg al final de la SP.

Sin apantallamiento electrénico.

Isétopo <Dabs> Dabs,max <Drel> Drel,max

H 8.0798E-05 3.2747E-04 7.4570E-03 4.1880E-02
He4d 7.8012E-05 3.2210E-04 8.9418E-05 3.5930E-04
He3 3.6301E-09 2.8500E-08 2.0967E-03  2.4089E-02
Be7 2.7045E-14 2.2504E-13 1.2114E-04 2.0418E-03
C12 2.6538E-08 8.7100E-07 1.9852E-04 9.3854E-03
C13 1.0205E-08 2.9830E-07 2.0598E-04 9.9030E-03
N14 3.3311E-07 3.0000E-06 3.5999E-05 2.5914E-04
N15 1.9649E-10 2.4579E-09 1.6603E-03 3.1713E-02
016 2.2521E-07 2.0140E-06 3.5734E-04 2.1267E-03
o17 1.6806E-07 1.6491E-06 6.6424E-04 3.7042E-03
018 7.4238E-08 1.5291E-06 2.0483E-01 1.1433E400
F19 6.6155E-09 8.5714E-08 1.3773E-01 5.3971E-01
Ne20 5.4728E-07 1.1930E-06 3.0247E-04 6.5934E-04
Ne22 3.0069E-07 1.0307E-06 2.0835E-03 7.1347E-03

Tabla 4.5. Diferencias entre las abundancias obtenidas con el CPP y con el LPCODE para la secuencia
de 3 Mg sin apantallamiento electrénico, en un modelo al final de la quema de H. Se tabulan los valores
medios y maximos de las diferencias absolutas, D,ps = |XLpc — Xcpp|, y relativas, Dyel = Dabs/(Xprom),
donde X1pc y Xcpp son las abundancias en fracciéon de masa obtenidas con el LPCODE y con el CPP
respectivamente, y Xprom = (XvLpc + Xcpp)/2. Las capas consideradas en el cdlculo de los promedios
y en la determinacién de los valores maximos, son todas aquellas tales que m, < 2.8 y con abundancias
Xrpc > 10710,

129



4. Nucleosintesis en estrellas He-sdOB

130

3 M al final de la SP.
Con apantallamiento electrénico.

ISétOPO <Dabs> Dabs,max <Drel> Drel,max

H 1.8746E-03 1.0219E-02 8.5989E-02  3.3528E-01
He4 1.8726E-03 1.0218E-02 2.4487E-03 1.3811E-02
He3 3.9547E-09 3.1100E-08 3.8817E-02  3.0027E-01
Be7 6.8776E-13 9.1426E-12 3.6319E-03  6.4190E-02
C12 2.7590E-06 5.2630E-05 1.6520E-02 1.4545E-01
C13 8.7921E-07 1.7006E-05 1.7739E-02 1.6053E-01
N14 1.0655E-05 1.6215E-04 1.8620E-03 2.6851E-02
N15 2.2157E-09 5.5948E-08 3.9132E-03  9.5837E-02
016 9.2608E-06 1.3513E-04 5.1218E-03 6.7395E-02
017 5.0791E-06 7.4516E-05 9.5236E-03  7.8304E-02
018 6.2554E-08 1.2411E-06 2.0345E-01 1.0036E+-00
F19 6.6818E-09 9.0420E-08 1.4125E-01  5.5648E-01
Ne20 5.8328E-07 1.2150E-06 3.2237E-04 6.7150E-04
Ne22 29117E-07 9.4520E-07 2.0180E-03  6.5448E-03

Tabla 4.6. Diferencias entre las abundancias obtenidas con el CPP y con el LPCODE para la secuencia
de 3 My con apantallamiento electrénico, en un modelo al final de la quema de H. Se tabulan los valores
medios y maximos de las diferencias absolutas, D,ps = |XLpc — Xcpp|, y relativas, Dyel = Dabs/(Xprom),
donde X1pc y Xcpp son las abundancias en fraccién de masa obtenidas con el LPCODE y con el CPP
respectivamente, y Xprom = (Xvppc + Xcpp)/2. Las capas consideradas en el calculo de los promedios
y en la determinacién de los valores maximos, son todas aquellas tales que m, < 2.8 y con abundancias

Xipo > 10710,

3 M al final de la quema estable del He.
Sin apantallamiento electrénico. Sin conveccién

ISétOpO <Dabs> Dabs,max <Drel> Drel,max

He4d 4.9820E-04 1.5620E-03 1.6515E-02  8.6553E-02
C12 1.5160E-03 3.6768E-03 1.0566E-02  6.3849E-02
N14 7.4925FE-05 5.4739E-04 2.0591E-01 1.8107E4-00
N15 1.0950E-06 1.1582E-05 1.2716E+00 1.9076E+00
016 8.3433E-04 3.4762E-03 3.0943E-03  6.2335E-03
o17 4.0551E-05 5.1342E-05 1.6150E+00 1.9998E+00
018 2.6358E-03 1.2615E-02 4.9045E-01  2.0000E4-00
F19 3.3998E-05 4.4739E-05 1.7871E+00 1.9965E+00
Ne20 4.3140E-05 5.4131E-05 2.3517E-02  2.9485E-02
Ne22 3.8972E-03 1.5333E-02 4.4475E-01  1.5899E+00

Tabla 4.7. Diferencias entre las abundancias obtenidas con el CPP y con el LPCODE para la secuencia de
3 M sin apantallamiento electrénico, en un modelo al final de la quema estable de He. Se tabulan los valores
medios y méximos de las diferencias absolutas, D,ps = |X.pc — Xcpp|, y relativas, Dyel = Dabs/(Xprom),
donde Xrpc y Xcpp son las abundancias en fraccion de masa obtenidas con el LPCODE y con el CPP
respectivamente, y Xprom = (XrLpc + Xcpp)/2. Las capas consideradas en el cdlculo de los promedios
y en la determinacién de los valores maximos, son todas aquellas tales que m, < 2.8 y con abundancias
Xipc > 10-10,
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3 M, al final de la quema estable del He.
Con apantallamiento electrénico. Sin conveccién

ISétOpO <Dabs> Dabs,max <Drel> Drel,max

He4 2.3381E-03 7.5660E-03 3.5505E-02  1.3133E-01
C12 4.1149E-03 8.6880E-03 2.3126E-02  6.4368E-02
N14 7.1691E-05 5.4770E-04 1.8898E-01 1.7673E400
N15 1.0989E-06 1.2294E-05 1.3378E+00 1.9127E400
016 1.8831E-03 4.4995E-03 9.1408E-03  2.7403E-02
017 4.1768E-05 5.2215E-05 1.6554E+00 1.9999E+00
018 2.5229E-03 1.2540E-02 4.7751E-01  2.0000E+-00
F19 3.4754E-05 4.5109E-05 1.8141E+00 1.9967E+00
Ne20 4.4511E-05 5.4979E-05 2.4259E-02  2.9941E-02
Ne22 3.6625E-03 1.5223E-02 4.2081E-01  1.5809E+00

Tabla 4.8. Diferencias entre las abundancias obtenidas con el CPP y con el LPCODE para la secuencia de
3 Mg con apantallamiento electrénico, en un modelo al final de la quema estable de He. Se tabulan los valores
medios y méximos de las diferencias absolutas, D,ps = |Xr,pc — Xcpp/|, y relativas, Dyel = Dabs/(Xprom),
donde X1pc y Xcpp son las abundancias en fraccion de masa obtenidas con el LPCODE y con el CPP
respectivamente, y Xprom = (XLpc + Xcpp)/2. Las capas consideradas en el cdlculo de los promedios
y en la determinacién de los valores maximos, son todas aquellas tales que m, < 2.8 y con abundancias

Xrpc > 10710,

3 M, al final de la SP.
Con conveccion. Sin apantallamiento electrénico.

ISétOpO <Dabs> Dabs,max <Drel> Drel,max

H 1.3333E-03 6.1221E-03 4.8971E-02 1.4624E-01
He4 1.3373E-03 6.1299E-03 1.7051E-03  9.5583E-03
He3 1.4312E-08 9.2000E-08 2.2023E-02 1.9569E-01
Be7 1.1033E-12  1.1264E-11 4.6043E-03  5.4898E-02
C12 6.8194E-07 3.4967E-06 7.9991E-03 4.0163E-02
C13 1.6222E-07 8.0463E-07 6.7181E-03  3.2977E-02
N14 5.9251E-06 1.1146E-04 5.3237E-04 1.1945E-02
N15 1.4255E-09 6.4314E-09 5.6708E-03  2.3197E-02
016 3.6421E-06 9.3395E-05 3.6724E-03  3.8140E-02
017 2.7300E-06  5.9930E-05 9.9354E-03 5.6283E-02
018 5.9161E-08 1.3585E-06 1.7213E-01 1.0886E4-00
F19 2.7219E-09 5.2749E-08 1.1914E-01 2.7829E-01
Ne20 5.3066E-07 1.1440E-06 2.9330E-04 6.3227E-04
Ne22 1.0520E-06 3.4230E-06 7.2354E-03  2.3500E-02

Tabla 4.9. Diferencias entre las abundancias obtenidas con el CPP y con el LPCODE para la secuencia de
3 Mg sin apantallamiento electrénico e incluyendo mezcla convectiva, en un modelo al final de la quema
de H. Se tabulan los valores medios y méximos de las diferencias absolutas, Daps = | XLpc — Xcppl, ¥
relativas, Dyel = Dabs/(Xprom), donde Xy,pc y Xcpp son las abundancias en fraccién de masa obtenidas
con el LPCODE y con el CPP respectivamente, y Xprom = (X1,pc + Xcpp)/2. Las capas consideradas en el
célculo de los promedios y en la determinacién de los valores maximos, son todas aquellas tales que m, < 2.8
y con abundancias Xppc > 10710,
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4. Nucleosintesis en estrellas He-sdOB

Abundancias por fraccién de masa
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Figura 4.5. Quema estable de H de 1 M, sin AE, sin convecci6n.
Las abundancias obtenidas con el LPCODE se grafican en lineas rayadas y las obtenidas con el CPP en lineas

llenas de color. AE := apantallamiento electrénico.
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4.1. Cbédigo de pos-procesado para el estudio de la nucleosintesis estelar
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Figura 4.6. Quema estable de H de 1 M, sin AE, sin conveccidn.
Las abundancias obtenidas con el LPCODE se grafican en lineas rayadas y las obtenidas con el CPP en lineas llenas de
color. AE := apantallamiento electrénico.
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4. Nucleosintesis en estrellas He-sdOB

3 M, al final de la quema estable de He.
Con conveccion. Sin apantallamiento electrdnico.

ISétOPO <Dabs> Dabs,max <Drel> Drel,max

He4 3.3320E-04 6.2708E-04 8.0270E-02  1.7306E-01
C12 2.2730E-03 4.7438E-03 2.7016E-02  6.6803E-02
N14 4.1947E-05 4.2498E-04 4.1057E-03  5.1208E-02
N15 1.8907E-06 1.0713E-05 5.7907E-01  1.9000E+00
016 1.9544E-03 4.1930E-03  8.5507E-03  2.1975E-02
017 2.9906E-05 5.0482E-05 1.0958E400 1.9584E4-00
018 1.2606E-04 2.0937E-03 8.7731E-02  5.4999E-01
F19 2.2831E-05 4.2296E-05 1.4787E400 1.9963E4-00
Ne20 3.6128E-05 6.3394E-05 1.9649E-02  3.4422E-02
Ne22 1.3174E-04 1.9443E-03 1.6172E-01 1.5062E+00

Tabla 4.10. Diferencias entre las abundancias obtenidas con el CPP y con el LPCODE para la secuencia de
3 Mg sin apantallamiento electrénico pero incluyendo mezcla convectiva, en un modelo al final de la quema
estable de He. Se tabulan los valores medios y méximos de las diferencias absolutas, Dabs = | X.pc — Xcpp|,
y relativas, Dyel = Dabs/(Xprom), donde X1pc y Xcpp son las abundancias en fraccién de masa obtenidas
con el LPCODE y con el CPP respectivamente, y Xprom = (Xppc + Xcpp)/2. Las capas consideradas en el
célculo de los promedios y en la determinacién de los valores maximos, son todas aquellas tales que m, < 2.8
y con abundancias Xj,pc > 10710,
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Figura 4.7. Quema estable de H de 1 M, sin AE, sin conveccién. Primer modelo.
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4.2. Resultados preliminares
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Figura 4.8. Quema estable de H de 1 M, sin AE, sin convecci6n. Ultimo modelo.

4.2. Resultados preliminares

En esta seccién presentamos los resultados preliminares en el estudio de las abundancias
de estrellas He-sdOB en el escenario de hot-flasher. En primer lugar, presentamos en la seccién
4.2.1 las abundancias superficiales en la rama horizontal extendida de edad cero (ZAEHB)
de los elementos hasta el 2?Ne obtenidas en el conjunto de simulaciones del escenario de
hot-flasher presentadas en el capitulo 3, para abundancias de He canénicas, y discutimos la
nucleosintesis de estos elementos durante los flashes de He e H. En la seccién 4.2.2 presentamos
los resultados preliminares del estudio de la generaciéon de elementos pesados por procesos
lentos de captura de neutrones en el escenario de hot-flasher, y en la secciéon 4.2.3 presentamos
la comparacién de las abundancias de estrellas eHe-sdOB con las predicciones del escenario
de hot-flasher.

4.2.1. Abundancias de elementos livianos en la ZAEHB

En el capitulo 3 presentamos las secuencias calculadas en el escenario de hot-flasher para
tres valores diferentes de las abundancias iniciales de helio y metales ([y = 0.285, z = 0.02];
[y = 0.247, z = 0.001] y [y = 0.4, z = 0.02]). Como mencionamos anteriormente, las secuen-
cias de hot-flasher se pueden clasificar principalmente en tres clases: hot-flashers tempranos
(EHF), y hot flashers tardios con mezcla superficial (SM) o profunda (DM 6 VLHF). En estos
dos ultimos casos las abundancias superficiales en la ZAEHB se ven alteradas respecto a los
valores previos al flash del He. Cuanto cambian las abundancias depende de la profundidad
de la mezcla convectiva producida por el flash de He. En las figuras 4.37 y 4.38, mostramos
las abundancias superficiales de distintos isétopos obtenidas en la ZAEHB, en términos de
la masa estelar al momento del flash de He, para z = 0.02, z = 0.001 y abundancias de
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4. Nucleosintesis en estrellas He-sdOB

Abundancias por fraccién de masa
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Figura 4.9. Quema estable de H de 1 M, con AE, sin conveccién.
Las abundancias obtenidas con el LPCODE se grafican en lineas rayadas y las obtenidas con el CPP en lineas llenas de

color. AE := apantallamiento electrénico.
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Figura 4.10. Quema estable de H de 1 M, con AE, sin conveccion.
Las abundancias obtenidas con el LPCODE se grafican en lineas rayadas y las obtenidas con el CPP en lineas llenas de
color. AE := apantallamiento electrénico.
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Figura 4.12. Quema estable de H de 1 M, con AE, sin conveccién. Ultimo modelo.
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Abundancias por fraccién de masa
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Figura 4.13. Quema estable de H de 3 M), sin AE, sin conveccion.
Las abundancias obtenidas con el LPCODE se grafican en lineas rayadas y las obtenidas con el CPP en lineas llenas de
color. AE := apantallamiento electrénico.
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Figura 4.14. Quema estable de H de 3 M, sin AE, sin conveccidn.
Las abundancias obtenidas con el LPCODE se grafican en lineas rayadas y las obtenidas con el CPP en lineas llenas de
color. AE := apantallamiento electrénico.

140



4.2. Resultados preliminares

-10

-12

l0910|Xcpp — Xipc|

-14

10g10[2|Xcpp = Xipc|/ (Xcpp + Xipc)]

l0910|Xcpp — Xipc|

—— 0.30 -
_ e media
—— He4 O
— D g 0.25 v max
P — He3 x lo
— Li7 "; 0.20
— Be7 &
LK1 —c1z | X 015
—oc13 | <
W —— N14 o]
" RN s | S 010 v
We » ~ M NN A T ML= === ——_
" "rﬂﬁ'v“r\\" :"v’ e ANV T - 813 I 0.05 >
FhARWALAN 1227 o & s iy
-—- Ne20 |
--- Ne22 | —-0.05
3.5 B g O g gt P PP O Y Wy e
w3
Hed 57 -1
D +
He3 a —2
Li7 5 v
Be7 x _3
c12 =~ v v
c13 E ° [ :
N14 < —4
N15 | d
016 & -5
017 N4 ks
018 = -6 ) 4
F19 ) T vV
Ne20 o
Ne22 | 8 -7 oe
3.5 B aeh O g2 g P P BEP NONT NP n® \@'L%gﬂ
Figura 4.15. Quema estable de H de 3 M), sin AE, sin conveccién. Primer modelo.
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Figura 4.16. Quema estable de H de 3 M, sin AE, sin convecci6n. Ultimo modelo.
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Abundancias por fraccién de masa
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Figura 4.17. Quema estable de H de 3 M, con AE, sin conveccion.
Las abundancias obtenidas con el LPCODE se grafican en lineas rayadas y las obtenidas con el CPP en lineas llenas de
color. AE := apantallamiento electrénico.
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Figura 4.18. Quema estable de H de 3 M, con AE, sin conveccion.
Las abundancias obtenidas con el LPCODE se grafican en lineas rayadas y las obtenidas con el CPP en lineas llenas de
color. AE := apantallamiento electrénico.
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Figura 4.19. Quema estable de H de 3 M, con AE, sin conveccién. Primer modelo.
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Figura 4.20. Quema estable de H de 3 M, con AE, sin conveccién. Ultimo modelo.
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Figura 4.21. Quema estable de He de 3 M, sin AE, sin convecci6n.
Las abundancias obtenidas con el LPCODE se grafican en lineas rayadas y las obtenidas con el CPP en lineas llenas de
color. AE := apantallamiento electrénico.
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Figura 4.22. Quema estable de He de 3 M, sin AE, sin convecci6n.
Las abundancias obtenidas con el LPCODE se grafican en lineas rayadas y las obtenidas con el CPP en lineas llenas de
color. AE := apantallamiento electrénico.
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Figura 4.24. Quema estable de He de 3 Mg, sin AE, sin conveccién. Ultimo modelo.
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Figura 4.25. Quema estable de He de 3 M, con AE, sin conveccién.
Las abundancias obtenidas con el LPCODE se grafican en lineas rayadas y las obtenidas con el CPP en lineas llenas de
color. AE := apantallamiento electrénico.
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Figura 4.26. Quema estable de He de 3 M, con AE, sin conveccién.
Las abundancias obtenidas con el LPCODE se grafican en lineas rayadas y las obtenidas con el CPP en lineas llenas de
color. AE := apantallamiento electrénico.
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Figura 4.27. Quema estable de He de 3 M, con AE, sin conveccién. Primer modelo.
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Figura 4.28. Quema estable de He de 3 Mg, con AE, sin conveccién. Ultimo modelo.
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Figura 4.29. Quema estable de H de 3 M, sin AE, con conveccién.

Las abundancias obtenidas con el LPCODE se grafican en lineas rayadas y las obtenidas con el CPP en lineas llenas de

color.

AE := apantallamiento electrénico.
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Figura 4.30. Quema estable de H de 3 M, sin AE, con conveccién.
Las abundancias obtenidas con el LPCODE se grafican en lineas rayadas y las obtenidas con el CPP en lineas llenas de

color. AE := apantallamiento electrénico.
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Figura 4.33. Quema estable de He de 3 M, sin AE, con conveccién.
Las abundancias obtenidas con el LPCODE se grafican en lineas rayadas y las obtenidas con el CPP en lineas llenas de

color. AE := apantallamiento electrénico.
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Figura 4.34. Quema estable de He de 3 M, sin AE, con conveccién.
Las abundancias obtenidas con el LPCODE se grafican en lineas rayadas y las obtenidas con el CPP en lineas llenas de

color.

AE := apantallamiento electrénico.
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~e- media
max
lo

N
)
<

Li7
Be7 A
C12
C13
N14
N15
016
017
--- 018
--- F19
--- Ne20
--- Ne22 |

[
o]

[
o

o
v

l0910|Xcpp — Xipc|
2|Xcpp — Xipel / (Xepp + Xipc)

o
=)

0.00 0.05 0.10 0.15 0.20 0.25 0.30

= =
X 4 X 0.0
+ +
& I
< = -0.5
=~ g =
2 210
< | X :
| |
& g5 .
[ O H @
x x ;
N N -2.0 H
E E
& --- Ne20 o> .
o --- Ne22 | O 25
0.00 0.05 0.10 0%,5\)4 ] 0.20 0.25 0.30 92 O 9@ 1 g8 3 A OH O O Y v ‘2\9$e'7'“\4éﬂ
mriMe

Figura 4.36. Quema estable de He de 3 M, sin AE, con conveccién. Ultimo modelo.

156



4.2. Resultados preliminares

log(X;)

Figura 4.37. Abundan-
cias superficiales (por frac-
cién de masa) en la ZAEHB
de los modelos de hot-
EHF flasher, para abundancias
quimicas iniciales de z =
0.02 e y = 0.285.
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He canonicas. Las regiones correspondientes a EHF, SM y DM se encuentran resaltadas en
distintos colores. Las abundancias de los modelos EHF son las mismas que las abundancias
previas al flash de He para todos los modelos, por lo que comparando las abundancias en las
regiones DM y SM con la region EHF se puede ver cémo variaron las abundancias luego del
flash. En el caso de mezcla superficial (SM), las abundancias de '2C y 'O decrecen y las
abundancias de He y N crecen respecto a las del EHF. Esto se debe a que en los eventos de
tipo SM, la envoltura se mezcla con la regién libre de H y rica en He y "N que se encuentra
inmediatamente debajo. Esta regién posee las abundancias tipicas de material que fue pro-
cesado durante la quema estable de CNO en la etapa de RGB. Ademas, como el H se mezcla
en esa region mas interna, la abundancia superficial de H disminuye. Esto se puede observar
en la figura 4.37 en la regiéon de SM.

En episodios de mezcla profunda (DM), el material de la envoltura rica en H se mezcla
en la zona convectiva generada por el flash de He, donde resulta rdpidamente consumido
en un flash de H. Cuando la mezcla ocurre, esta zona convectiva posee ya una abundancia
significativa de 12C generado por la reaccién 3. Dado que el H se quema en una regién rica
en 12C, se crea 3C. Esto se puede ver en la figura 4.39, en donde mostramos la evolucién
temporal de las abundancias quimicas en la zona convectiva generada por el flash de He,
y en la zona convectiva del flash de H, una vez que este se desarrolla. Cuando se crea una
abundancia significativa de '3C, éste también se fusiona con el H aumentando la abundancia
de "N, y por ende la abundancia superficial final de este elemento. Por otro lado, durante
el flash de He, el N que proviene de la quema previa de CNO en la RGB, se quema con
particulas a produciendo 0. A su vez, el O genera ??Ne. Al momento del flash del H,
el 180 que atin no se consumié en la quema de He, se fusiona con protones en una reaccién
del tipo (p,a) generando '°N, que a su vez, en una reaccién del mismo tipo, da lugar a la
creaciéon de '2C. Resumiendo, las reacciones nucleares que tienen lugar en los flashes de He y
H que alteran las abundancias de He, 2C, N, 0 y ?2Ne son las siguientes:

= Flash de He: 3ay 14N(Oé,7)180(04,7)22Ne'
» Flash de H: O(p, a)®N(p, a)'2C y 2C(p,y)3C(p, v)“N.

Una vez que el flash de H se enciende, la zona convectiva originalmente generada por el flash
de He se separa en dos zonas, donde la interior sigue siendo debida al flash de He, pero
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Figura 4.38. Abundan-
cias superficiales (por frac-
cién de masa) en la ZAEHB
de los modelos de hot-
flasher, para abundancias
quimicas iniciales de z =
0.001 e y = 0.247.

Figura 4.39. Evolucién
de las abundancias (por
fraccién de masa) durante
el flash de He y el flash de
H, en la zona convectiva ge-
nerada por el flash de He
primero, y en la regién del
flash de H una vez que este
se desarrolla. El tiempo es-
td4 medido en anos desde la
maxima liberacién de ener-
gia del flash de He. El mo-
mento de desarrollo del flash
de H corresponde a la linea
punteada gris.
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la exterior se debe al flash de H. Esta zona convectiva mas externa debida a la quema de
H en flash es demasiado fria para que siga teniendo lugar la quema de '¥0 en 22Ne (que
contintia en la zona convectiva més interna), por lo que en esta zona, la abundancia de 2?Ne
queda congelada al valor que tiene al momento de la separacién de las zonas convectivas
(no asf la abundancia de 80 que se fusiona con protones). Como es esta zona convectiva
mas externa la que eventualmente se mezcla con la envoltura, el valor de la abundancia
superficial de ??Ne en la ZAEHB depende de cuanto 2?Ne hay en el interior al momento de la
separacién de estas zonas convectivas. En el interior profundo, las abundancias de 180 y 22Ne
van aumentando a medida que va teniendo lugar el flash de He, por lo tanto, cuanto mas
tarda el flash de H en ocurrir luego del flash de He, mas abundancia de ??Ne se obtiene en la
ZAEHB. De la misma manera, més abundancia de 2O se obtiene en estos casos, pero esto
se debe principalmente a que cuanto mas tarda el flash de H en desarrollarse, menos intensa
es la quema de H. Efectivamente, en modelos con quema de H menos energética (modelos
con mezcla profunda més masivos, a los que llamamos DM*), la quema de H se da mucho
tiempo después del encendido de He (~ 150 anos en comparacién con ~ 1 ano en modelos
con un flash de H intenso). La tendencia de las abundancias de *O y ?2Ne segtin la masa
del modelo de hot-flasher, se pueden apreciar en las figuras 4.37 y 4.38, en donde se observa
que las abundancias de estos elementos son mayores para modelos DM*, que son los mas
cercanos a la zona SM. Por otro lado, la quema de H también afecta a las abundancias de 12C
y "N. La abundancia de '2C durante el flash de He aumenta, mientras la de **N disminuye.
Cuando el flash de H tiene lugar, se consumen nticleos de '2C y se generan nticleos de 4N,
por lo que las abundancias superficiales finales dependen de los detalles de cudndo ocurre la
quema de H y qué tan intensa es. En general se obtiene que las abundancias superficiales de
12C es mayor en aquellos casos en los que el flash de H tarda més tiempo en desarrollarse,
mientras que la abundancia de “N es menor en estos casos. Los resultados para z = 0.001
y para las secuencias con y = 0.4 son cualitativamente los mismos que los discutidos para
abundancias canénicas de helio. Cuantitativamente existen diferencias debido a las distintas
composiciones quimicas iniciales. Las abundancias que obtenemos en la ZAEHB para los
tres valores de composiciones quimicas iniciales consideradas, para los modelos de hot-flasher
tardios, se encuentran en la tabla 4.11.

En lo que sigue comparamos nuestros resultados con las abundancias obtenidas en los
trabajos de Miller Bertolami et al. (2008) y Xiong et al. (2017). Las diferencias tipicas entre
las abundancias superficiales obtenidas en este trabajo, y las obtenidas por Miller Bertolami
et al. (2008) representan menos del 20 % de nuestros valores, tanto para los casos DM como
SM. Las excepciones son las abundancias de C, Hy O en el caso DM. Las mayores diferencias
se encuentran en las abundancias de O, dado que las abundancias de Miller Bertolami et al.
(2008) son al rededor del doble de las abundancias obtenidas en este trabajo. En el trabajo
de Xiong et al. (2017) no se provee una clasificacion de modelos en DM y SM, por lo que
comparamos nuestras abundancias con aquellos modelos que resultan ser evidentemente casos
DM. Las diferencias para He, C, N y O (las tnicas abundancias superficiales proveidas en
Xiong et al. (2017)) son siempre menores al 20 %, exceptuando la abundancia de O, que
resultan ser también de al rededor del doble de lo obtenido en este trabajo. En todos los
casos las abundancias difieren en menos que un factor 2. Por lo tanto, las abundancias finales
luego de los flashes de He e H obtenidas en este trabajo, estdn cualitativamente en buen
acuerdo con las abundancias obtenidas por Xiong et al. (2017) (para z = 0.02), y Miller
Bertolami et al. (2008) (para z = 0.02 y z = 0.001).
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TipO 1H 4He 120 130 14N 160 180 201\]e 22Ne
Z =0.02, Y =0.285
SM 04664 0.5135 1.461E-3 1.135E-4 6.203E-3 6.178E-3 9.891E-6 1.809E-3 1.439E-4
DM* 3.659E-3 0.9426 2.933E-2 4.235E-3 6.515E-3 3.455E-4 5.599E-3 1.809E-3 1.891E-3
DM+ 9.880E-4 0.9463 3.057E-2 4.677E-3 6.883E-3 4.081E-4 2.593E-3 1.809E-3 1.717E-3
DM  4.469E-6 0.9529 2.333E-2 5.212E-3 1.171E-2 3.188E-4 3.372E-9 1.809E-3 6.673E-4
DM 6.230E-5 0.9539 2.114E-2 5.096E-3 1.317E-2 3.342E-4 4.346E-9 1.809E-3 4.998E-4
DM  9.554E-5 0.9543 1.990E-2 4.918E-3 1.412E-2 3.724E-4 5.094E-9 1.809E-3 3.863E-4
Z = 0.001, Y = 0.247
DM+ 3.537E-4 0.9538 2.839E-2 6.587E-3 5.973E-3 4.194E-3 5.869E-9 9.044E-5 1.484E-4
DM+ 1.028E-3 0.9562 2.830E-2 6.960E-3 7.072E-3 4.181E-5 7.882E-8 9.044E-5 1.419E-4
DM 1.614E-8 0.9636 1.865E-2 5.777E-3 1.157E-2 2.892E-5 2.759E-11 9.044E-5 5.590E-5
DM 1.210E-8 0.9660 1.437E-2 4.844E-3 1.446E-2 2.527E-5 2.284E-11 9.044E-5 3.719E-5
DM 3.037E-6 0.9703 1.015E-2 3.587E-3 1.560E-2 2.963E-5 1.471E-11 9.044E-5 1.719E-5
Z=002Y=04
SM  0.2391 0.7285 1.270E-2 5.729E-5 6.877E-3 0.3.944E-3 2.464E-3 1.809E-3 3.858E-4
SM  3.735E-2 0.9184 2.365E-2 3.119E-6 8.870E-3 0.5.117E-4 4.719E-3 1.809E-3 5.908E-4
DM* 7.017E-3 0.9444 2.268E-2 4.931E-3 1.262E-2 0.6.426E-4 1.224E-3 1.809E-3 5.849E-4
DM* 2.582E-3 0.9509 1.745E-2 4.981E-3 1.703E-2 0.6.557E-4 6.761E-5 1.809E-3 3.955E-4

Tabla 4.11. Abundancias superficiales (por fraccién de masa) en la ZAEHB de los modelos que atravesaron flashes
tardios del He.

4.2.2. Estrellas iHe-sdOB

En esta secciéon presentamos los primeros resultados en el estudio de la generaciéon de
elementos pesados mediante procesos lentos de captura de neutrones en el escenario de hot-
flasher, elementos que se observan en las estrellas iHe-sdOB. Como vimos en la seccién an-
terior, durante los flashes de He e H se sintetiza una cantidad significativa de ¥C, lo cual
permitiria la generaciéon de un flujo de neutrones mediante la reaccién

BCt+a—n+%0. (4.15)

Como se puede ver en la figura 4.2 al principio del capitulo, las estrellas iHe-sdOB poseen
sobreabundancias respecto al valor solar de elementos como el Sr (estroncio), Y (itrio), Zr
(zirconio) Y Pb (plomo). Sin embargo, una red nuclear hasta el Pb (Z = 82) en nuestro c6digo
de pos-procesado requiere atiin mucho tiempo de calculo, y el codigo necesitaria ser optimizado
para poder realizarlo. Por lo que para estudiar la generaciéon de elementos pesados por proceso
lento de capturas de neutrones utilizamos una red nuclear hasta el Mo (molibdeno, Z = 42).
Para esto generamos una red nuclear incluyendo 330 is6topos y 3285 reacciones nucleares
(incluyendo todos los decaimientos). Sobre esta red nuclear, hicimos la suposicién de que el
isétopo més pesado de cada elemento sufre un decaimiento 5~ instantdneo. De esta manera,
la red final utilizada incluye 294 isétopos y 3024 reacciones nucleares. Como mencionamos
en la seccién 2.2, la seccién eficaz de captura de neutrones depende, entre otras cosas, de
la estructura del nicleo. Ntcleos con los llamados niimeros magicos de neutrones poseen
una seccion eficaz de captura de neutrones menor. El primer isétopo estable con un niimero
mégico de neutrones, pero mas pesado que los elementos del grupo del Fe, es el 88Sr. (con
50 neutrones y 38 protones). Por este motivo, al realizar los primeros estudios, utilizamos
principalmente la abundancia de Sr como indicador de la ocurrencia de procesos s.

Para la realizacion de este trabajo utilizamos dos secuencias de hot-flasher muy tardio
de las calculadas en el marco de esta tesis. Las dos secuencias pertenecen al grupo con
metalicidad y abundancia de He inicial de z = 0.02, y = 0.285. Como vimos en la seccién
anterior, el tiempo que transcurre entre el desarrollo del flash de He y el desarrollo del flash
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Figura 4.40. Panel derecho: Abundancia por fraccién de masa de Sr en distintos modelos durante el flash de He
(lineas violetas) y el flash de H (lineas verdes/celestes). La linea roja punteada corresponde al modelo en la ZAEHB.
Panel izquierdo: Luminosidad liberada por quema de He (linea naranja) e H (linea lila). Los puntos corresponden a los
modelos graficados en el panel derecho. Los graficos corresponden a la secuencia DM.
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Figura 4.41. Panel derecho: Abundancia por fraccién de masa de Sr en distintos modelos durante el flash de He
(lineas violetas) y el flash de H (lineas verdes/celestes). La linea roja punteada corresponde al modelo en la ZAEHB.
Panel izquierdo: Luminosidad liberada por quema de He (linea naranja) e H (linea lila). Los puntos corresponden a los
modelos graficados en el panel derecho. Los graficos corresponden a la secuencia DM*.

de H afecta considerablemente la nucleosintesis y las abundancias finales de los elementos.
Por este motivo, elegimos para el calculo una secuencia de tipo DM (con mezcla profunda,
M, = 0.460 M), en donde el flash de H se desarrolla aproximadamente un afo después
del pico de liberacién de energia del flash de He, y una secuencia de tipo DM* (con mezcla
profunda, pero con menor energia liberada en el flash de H, M, = 0.466 M), en el que
el flash de H ocurre ~ 150 anos después que el flash de He. A la primera la llamaremos
secuencia DM, mientras que a la segunda, secuencia DM*. Una vez elegidas las secuencias
para este estudio, realizamos nuevamente el cdlculo evolutivo desde el momento previo al flash
de He, con una versién del LPCODE preparada para escribir la informacién necesaria para el
célculo de la nucleosintesis con el c6digo de pos-procesado (velocidad convectiva, identidad
de capas, etc). Luego, calculamos la nucleosintesis con el codigo de pos-procesado, con la red
nuclear mencionada, incluyendo tanto correcciones por apantallamiento electrénico, como
mezcla convectiva.

Los resultados para la abundancia de Sr en distintos momentos del flash de He y el flash de
H, asf como la abundancia en la ZAEHB, se muestran en la figura 4.40 para la secuencia DM y
la figura 4.41 para la secuencia DM*. En el panel de la izquierda se muestra la abundancia por
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fraccién de masa de Sr a lo largo de la estrella, y en el panel de la derecha, las luminosidades
por quema de He y de H en funcién del tiempo, donde se marcan los modelos graficados en el
panel izquierdo. La escala de los ejes verticales es distinta para cada secuencia. Si bien vemos
que la abundancia de Sr aumenta, el aumento es de alrededor del 1% respecto a su valor
inicial en la secuencia DM, y del 10 % en la secuencia DM* (ver también figura 4.42). En las
figuras 4.40 y 4.41 se puede ver que, aunque muy poco, la abundancia de Sr aumenta en la
etapa en la que todavia no se desarroll6 el flash de H, es decir que la convecciéon generada
por el flash de He atin no alcanzé la zona enriquecida en H. Esto puede deberse a que luego
de la etapa de quema de H en capas por ciclo CNO, se crea una sobreabundancia de 3C de
~ 5 x 107° en la regién de masa comprendida por m, ~ 0.41 — 0.458 M. Por debajo de esta
region, la abundancia de '3C antes del flash de He es nula. La zona convectiva generada por
el flash de He, antes de alcanzar la zona rica en H, alcanza esta regién con cierta abundancia
de 13C, que se fusiona en el interior profundo con particulas a generando un pequeiio flujo de
neutrones. Una vez que la zona convectiva del flash de He alcanza la zona rica en H, més '3C es
sintetizado, y al reaccionar con particulas «, aumenta el flujo de neutrones y la ocurrencia de
procesos s. Sin embargo, la generacién de C en la zona del flash de He cesa en el momento en
que las zonas convectivas del flash de He y la del flash de H se separan. Esta separacién ocurre
por la alta energia nuclear liberada en el flash de H. Una vez que estas zonas convectivas se
separan, por ende, la ocurrencia de procesos s puede continuar en la zona convectiva interna
hasta agotar la fuente de neutrones: el '3C. En la zona convectiva generada por el flash de H,
por otro lado, la temperatura baja rdpidamente como para que el *C se fusione con particulas
« y siga habiendo una fuente de neutrones. Por esto, la abundancia de elementos pesados en
esta zona queda practicamente fijada por el valor que obtienen al momento de la separacién
de las zonas convectivas. Esta es la razon por la que en la secuencia donde el flash de H ocurre
s6lo un afio después del flash de He y liberando mucha energia (Ly/Le ~ 10*!), la generacion
de elementos pesados por captura lenta de neutrones es escasa, en particular, la cantidad de
estos elementos que llega a mezclarse hacia la superficie. Por el contrario, en la secuencia
DM*, en donde el flash de H ocurre ~ 150 afios después del desarrollo del flash de He, la
sintesis de elementos pesados es mas importante, continuando cientos de afios después del
flash de H. En el panel izquierdo de la figura 4.41 puede verse que en nuestra secuencia DM*,
la luminosidad de H posee picos de luminosidad (con Ly ~ 107° L) luego del flash de H. Esta
caracteristica varia en distintas secuencias, dependiendo un poco del paso de tiempo utilizado.
Sin embargo, podemos interpretar estos picos en la luminosidad de H como un proceso no
continuo de ingestién de protones, que se da a lo largo de varios anos. Esta caracteristica
favorece la generacién de elementos pesados, puesto los protones son sintetizados en 3C sin
liberar la suficiente energia como para separar las zonas convectivas y que cese la produccién
de una fuente de neutrones. Si bien la existencia de esta ingestion discontinua de protones
en nuestros modelos es un efecto principalmente numérico, el tratamiento difusivo de la
conveccién en modelos estelares 1D no es necesariamente realista para modelar un proceso
que es esencialmente tridimensional, y no estd claro que la ingestién de protones deba darse
efectivamente de manera continua y violenta como se obtiene en los modelos 1D (ver, v.g.,
Herwig et al. (2014) y referencias alli citadas). Si hay eventos aislados de ingestién de protones
al interior, la generacién de elementos pesados puede ser mayor, como encontramos en nuestra
secuencia DM*,

En la figura 4.42 mostramos las abundancias superficiales de todos los elementos desde el
Ne (Z = 10) hasta el Mo (Z = 42) en la ZAEHB de las secuencias DM y DM*, relativas al
valor superficial antes de la ocurrencia de los flashes. En esta figura podemos ver que en la
secuencia DM obtenemos un 20 % de aumento en el Al (aluminio), mientras que en la secuencia
DM*, en donde los procesos s ocurren mas tiempo, se observa un aumento de hasta el 30 %
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4. Nucleosintesis en estrellas He-sdOB

en algunos elementos con Z ~ 15 — 30, como el Cl (cloro), Sc (escandio), Mn (manganeso) y
Cu (cobre); y aumentos de hasta 10-15 % en elementos mads allé del grupo del Fe, como el Ga
(galio), Kr (kriptén) y Sr. El aumento en la abundancia de Mo (molibdeno) puede deberse a
que es el ultimo elemento de la red nuclear. En la figura 4.43 comparamos las abundancias
(absolutas) con las obtenidas para dos estrellas iHe-sdOB por Dorsch et al. (2019), HZ44 y
HD127493. Las abundancias medidas en estas estrellas se grafican con circulos llenos, mientras
que los tridngulos indican cotas superiores a las abundancias (ver Dorsch et al. 2019). Elegimos
estas dos estrellas para comprar con nuestros calculos, puesto que poseen un nimero grande
abundancias determinadas, o, en su defecto, de cotas superiores a las abundancias. Como se
puede ver en la figura, la abundancia de los elementos pesados en estas estrellas es mucho
mayor que lo que obtenemos en nuestras dos secuencias estudiadas, en donde a lo sumo
encontramos aumentos del 15 % de elementos pesados, respecto a los valores previos al flash de
He (que son bésicamente los valores del sistema solar proporcionados por Anders & Grevesse
1989, escaleados a la metalicidad inicial, y a la abundancia total de elementos pesados en
los modelos iniciales). Sin embargo, por un lado, nuestros modelos no tienen en cuenta el
efecto de la levitacion radiativa, por lo cual no esperamos poder reproducir las abundancias
observadas. El objetivo es principalmente estudiar si los procesos s pueden ocurrir, proveyendo
una abundancia mayor de algunos elementos, que luego puedan ser llevados a la zona de
generacion de lineas por la levitacién radiativa. En particular, obtenemos que en los modelos
de tipo DM*, pueden darse aumentos de abundancias superficiales de hasta el 15 % de algunos
elementos pesados. Por otro lado, dado que la fuente de neutrones en el interior depende de
la interrelacién entre las zonas convectivas del flash de He y de H, y de la manera en la que
se mezclan los protones hacia el interior, es necesario estudiar con més detalle el efecto del
tratamiento convectivo sobre la generacién de elementos pesados. Como primer estudio en
esta linea, realizamos un experimento con la mezcla convectiva en el cédigo de pos-procesado,
que detallamos a continuacion.

Experimentos con la mezcla convectiva

En este experimento numérico queremos estimar qué efectos tendria sobre la sintesis de
elementos pesados el hecho de que pueda haber filtracién de material entre las dos zonas
convectivas. Para esto, estudiamos qué sucede si las zonas convectivas entre el flash de He
y el flash de H se mantienen conectadas, imponiendo en la secuencia DM un valor positivo
de la velocidad convectiva en el rango de la coordenada masa de 0.17 Mg < m, < 0.32 Mg
durante el flash de H. Este rango de masas cubre completamente la regién entre las zonas
convectivas de los flashes durante un tiempo (~ 0.6 afios) a partir del desarrollo del flash de
H. A esta imposicion la realizamos directamente en el codigo de pos-procesado, pidiendo que
en el rango de masas especificado la velocidad convectiva sea:

Uconv = min('UMLTa Ulim)a (416)

donde vy es la velocidad convectiva que se obtiene del tratamiento convectivo utilizando la
teoria MLT. Para v, elegimos dos valores, v, = 102 cm/s y 10° cm/s. El primer valor esta
por debajo de los valores tipicos de las velocidades convectivas en las zonas de los flashes de H
y He (de tres a un orden de magnitud menor), al menos hasta ~ 1 afio después del desarrollo
del flash de H. El valor v, = 10° cm/s, es, al contrario, un valor extremo, comparable a las
velocidades convectivas en estas regiones. Para ambos valores de la velocidad limite elegida,
al rededor de 0.6 anos después del desarrollo del flash de H, la zona convectiva que forzamos
a estar conectada hasta m, = 0.32 M se separa en dos zonas convectivas, una que llega
hasta m, = 0.32 My, y otra a partir de ~ 0.4 M. A partir de este momento, la nucleosintesis
interior no afecta las abundancias superficiales en la ZAEHB. En las figuras 4.44 y 4.45
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graficamos los perfiles de velocidades convectivas para los dos valores limites elegidos, para
distintos momentos desde el desarrollo del flash de H, hasta 0.6 afios después.

En las figuras 4.46 y 4.47 graficamos la evoluciéon de la abundancia de H en las zonas
convectivas. En cada panel graficamos para un valor de tiempo el perfil de H obtenido por el
CPP, junto con el perfil de H obtenido por el LPCODE. El primer panel (arriba a la izquierda)
corresponde al primer modelo calculado por el codigo de pos-procesado, un poco antes del pico
de la luminosidad por quema de H. En estas figuras se puede apreciar como la abundancia
de H en el interior profundo crece por estar conectadas las zonas convectivas (la zona de
conexién se marca con lineas punteadas negras, sobre el perfil de H del CPP). Los perfiles
de H en las zonas convectivas en los primeros modelos no son homogéneos en ninguno de
los dos cédigos, puesto que la mezcla no se puede considerar instantdnea. El hecho de que
los perfiles de H de ambos cddigos difieran se debe tanto a que las zonas convectivas en el
CPP estan conectadas, como a que el tratamiento de la conveccién dependiente del tiempo
no es exactamente el mismo en los coédigos. A medida que transcurre el tiempo, el H es
mezclado hasta obtener un perfil casi homogéneo. El tltimo panel de cada figura (abajo a
la derecha), corresponde al momento en que la zona convectiva interior finalmente se separa
en m, ~ 0.32 M. En estas secuencias, al ingresar mas cantidad de protones en la region de
quema de He, la generacién de elementos pesados en esta regién es mucho mayor que en las
secuencias DM y DM* calculadas anteriormente. En las figuras 4.48 y 4.49 puede verse que
la abundancia interna (en la regién del flash de He) de Sr en la ZAEHB es al rededor de un
orden de magnitud mayor en comparacién con el valor obtenido en la secuencia DM*. En los
paneles izquierdos de estas figuras, la luminosidad de He e H son las calculadas por el LPCODE
sin conexion entre las zonas convectivas, por lo que no son completamente consistentes con
los perfiles obtenidos por el CPP, pero las graficamos para ilustrar el tiempo luego de los
flashes, de cada modelo graficado en los paneles a la derecha.

En la secuencia calculada con el CPP con v}, = 10° cm/s, la mezcla de H ocurre més
rapido que en la secuencia con velocidad limite menor, vy, = 10% cm/s, como resulta espe-
rable. Como consecuencia, también, mayor cantidad de H es quemado en el interior antes de
la separacion de las zonas convectivas, y la generaciéon de procesos s es més importante en la
secuencia con vy, = 10° cm/s. En la figura 4.50 graficamos las abundancias superficiales en
la ZAEHB relativas a las abundancias superficiales previas a los flashes, para las secuencias
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con ambos valores de velocidades convectivas limites. Los aumentos en las abundancias son
en general mayores para la secuencia con v, = 10° cm/s, pero incluso para la secuencia con
Vi = 103 cm/s, obtenemos un aumento de Sr de alrededor del 25 %. En general, obtenemos
aumentos de abundancias de elementos pesados mucho mayores que en las secuencias DM y
DM* sin conexién en las zonas convectivas. Atn asi el aumento en la abundancia de Y y Zr
se mantiene por debajo del 10 % en ambas secuencias. Como se puede ver en la figura 4.51,
estas abundancias superficiales siguen estando bien por debajo de las cotas a las abundancias
obtenidas para HZ44 y HD127494 por Dorsch et al. (2019). Por otro lado, en la figura 4.52,
mostramos las abundancias en la ZAEHB, pero en la regién interna donde ocurrié el flash de
He, relativas a las abundancias en esta regién previas al flash de H. En estos graficos podemos
ver cémo fue la sintesis de los elementos, antes de la mezcla hacia la superficie. Obtenemos
aumentos del orden del 100 % de la abundancia de algunos elementos hasta z ~ 25, como el
P (fésforo), el Cl y el Sc, y aumentos de ~ 50% a 200 % en las abundancias de elementos
con Z entre 27 y 37. Las abundancias internas de Sr, Y y Zr no aumentan significativamente.
Sin embargo, como en la superficie de los modelos la abundancia inicial de estos elementos es
menor, luego de la mezcla el aumento relativo de las abundancias en la superficie es mayor
que en el interior. Para tener una idea de cuanta cantidad de elementos pesados se crean en
el interior en comparacion con las abundancias de las estrellas iHe-sdOB, graficamos en la
figura 4.53 las abundancias internas luego del flash de H, con las abundancias de las estrellas
iHe-sdOB y las abundancias superficiales antes de los flashes. Si hubiera mas mezcla convecti-
va entre la region donde se sintetizan estos elementos y la regién superficial, las abundancias
superficiales tomarian algtin valor entre los graficados en la figura 4.51 y las abundancias gra-
ficadas en la figura 4.53. Este aumento de las abundancias podria constituir la semilla sobre
la cual la levitacion radiativa actiia para aumentar las abundancias de elementos pesados a
los valores observados en las estrellas iHe-sdOB.

Conclusiones parciales

En este trabajo preliminar concluimos que la formaciéon de elementos pesados mediante
procesos lentos de captura de neutrones puede tener lugar en el escenario de hot-flasher
muy tardio, y que la eficiencia de estos procesos depende del tratamiento convectivo. Para
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poder lograr explicar las abundancias observadas en las estrellas iHe-sdOB, por otro lado, la
levitacion radiativa parece ser un ingrediente fundamental. Sin embargo, para tener una idea
mas cuantitativa de cémo afecta a la sintesis de elementos pesados, tanto el tratamiento de la
conveccion como el tiempo que ocurre entre flashes del He y H, es necesario un estudio sobre
un espectro méas amplio de secuencias evolutivas, y el estudio tratamientos diferentes de la
conveccion, no sélo en el CPP, sino también en el LPCODE, realizado de manera consistente
con la estructura térmica.

4.2.3. Estrellas eHe-sdO

En el marco del doctorado realizamos una colaboracién con el grupo de astrofisica del
Observatorio de Bamberg, Alemania (Schindewolf et al. 2018) para estudiar las abundancias
superficiales de una muestra de cuatro estrellas eHe-sdO, y aprender sobre sus historias evo-
lutivas, contrastando las abundancias medidas por el grupo de Bamberg con las predicciones
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Estrella Tipo Masa Urot Sen 4 Referencia

[Mo)] [km/s]
LSS 1274 CN 0.434£0.10 <5 Schindewolf et al. (2018)
LSIV +10°9 CN  0.38£0.09 <5 Schindewolf et al. (2018)
[CW83] 0832-01 CN 17+3  Schindewolf (2018)
GaJ095256.6-371940 CN 22+3  Schindewolf (2018)

[CW83] 0904-02 C 0.59+0.14 32+3  Schindewolf et al. (2018)
HE 0958-1151 C 20+ 2  Schindewolf (2018)
CD-31°4800 N 0.38 £0.09 <95 Schindewolf et al. (2018)
HZ1 N <10  Schindewolf (2018)

Tabla 4.12. Una muestra de estrellas He-sdO junto con la referencia de la cual obtenemos las
abundancias observadas y las velocidades de rotacién. Las masas tabuladas fueron determinadas
utilizando las paralajes de GAIA en combinacién con andlisis espectroscopicos, por Schindewolf
et al. (2018)

de los modelos de hot-flasher calculados en el marco de esta tesis, y las predicciones de los
modelos de coalescencia de dos enanas blancas de He de Zhang & Jeffery (2012). En esta
seccion incluimos para la comparacion de abundancias medidas y calculadas, cuatro estrellas
eHe-sdO més estudiadas por Markus Schindewolf en su tesis doctoral Schindewolf (2018). En
los trabajos de Schindewolf et al. (2018) y Schindewolf (2018), se determinaron por primera
vez abundancias superficiales de elementos méas pesados que el oxigeno en estrellas eHe-sdO,
incluyendo Ne, Mg, Al, Si, P, S, y para cuatro de ellas, Fe y Ni. Las estrellas de la muestra
que consideramos en esta seccién se encuentran en la tabla! 4.12, junto con la referencia
de la cual tomamos las abundancias superficiales medidas, las velocidades de rotacién, y las
masas estelares. Para las estrellas del trabajo de Schindewolf et al. (2018), se encuentra tabu-
lada también la masa obtenida a partir de datos del satélite GAIA en conjunto con analisis
espectroscopicos. Las estrellas eHe-sdO son usualmente separadas en tres grupos, aquellas
enriquecidas en N, aquellas enriquecidas en C, y las enriquecidas en ambos elementos. Nos
referiremos a estas estrellas como estrellas N, C y CN respectivamente. Las estrellas de la
muestra se encuentran graficadas en un diagrama de Kiel en la figura 4.54, junto a una de las
secuencias de hot-flasher muy tardio (la misma secuencia DM de la seccién anterior). En la
figura 4.55 graficamos las abundancias de las estrellas de la muestra, hasta el Ne,mientras que
en la figura 4.56 graficamos las abundancias de todos los elementos medidos en la muestra de
estrellas. Primero resumiremos algunas caracteristicas generales de las abundancias observa-
das en la muestra, y luego discutiremos los escenarios de coalescencia de enanas blancas y de
hot-flasher.
Las caracteristicas generales de las abundancias observadas son las siguientes:

» El H es un elemento traza, con abundancias del 0.06 % a 0.2% (en fraccién de masa).

= La abundancia de elementos mas alld del Ne es en general muy cercana a la solar, con
tendencia a ser un poco menor en particular para el Fe, pero sélo en un factor 2.

= Las abundancias de C, N, O y Ne difieren de la abundancia solar y parecen mostrar
signos de la ocurrencia de nucleosintesis.

= Las estrellas tipo N poseen, ademas de enriquecimiento en la abundancias de N, un em-
pobrecimiento en las abundancias de C y O, mostrando abundancias tipicas de material
procesado en los ciclos CNO.

110jalé las pudiera tener tan cerca!
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= Las estrellas C y CN poseen patrones de abundancias similares, siendo la tnica dife-
rencia que la abundancia de N es méas cercana a la solar en las estrellas de tipo C.

= Las estrellas C y CN muestran enriquecimientos en las abundancias de C, N y Ne,
mientras que la abundancia de O es menor a la solar.

Escenario de coalescencia

En el trabajo de Zhang & Jeffery (2012) estudiaron la coalescencia de dos enanas blancas
con nucleos de He, mediante un modelado unidimensional del evento de coalescencia de estre-
llas de igual masa (0.25 M +0.25 M), 0.3 M+0.3 Mg, 0.35 M5 +0.35 Mg, 0.4 Mo +0.4 Mg).
Los efectos de la nucleosintesis y la mezcla en las abundancias superficiales de los remanentes
pos-coalescencia, dependen de la transferencia de masa utilizada en el cdlculo. En este trabajo
realizaron simulaciones con una transferencia de masa de 10~° Mg, /afio, a las que llamaron
coalescencia lenta; 10* M, /afio, a la que llamaron coalescencia rapida; y también realizaron
simulaciones con transferencia de masa rapida al principio (10* M, /afio), y lenta después
(107° M, /afo). A este tipo de simulaciones las denominaron coalescencia compuesta. Du-
rante la coalescencia lenta las temperaturas se mantienen siempre demasiado bajas para la
ocurrencia de nucleosintesis. Por ende, el material acumulado en la superficie de la estrella
primaria, que pertenece a la EB secundaria, no sufre cambios de composicién quimica. Las
enanas blancas con nucleos de He son basicamente un nticleo de una gigante roja, corres-
pondiente a material procesado durante la quema de H mediante los ciclos CNO. Por ende,
este material es rico en He y N, y pobre en C. Por otro lado, en los modelos de coalescencia
rapida de Zhang & Jeffery (2012), la EB secundaria transfiere rdpidamente toda su masa
a la superficie de la estrella companera. En esta situacién, la temperatura en la base del
material acretado crece rapidamente, alcanzando valores suficientes para encender la quema
de He. Este proceso genera una zona convectiva que, dependiendo de la masa de las estrellas,
puede llegar hasta la superficie, alterando las abundancias superficiales. La consecuencia mas
relevante de esta mezcla es el aumento de la abundancia superficial de carbono. El modelo
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Figura 4.55. Abundancias de las eHe-sdO de la muestra considerada obtenidas por Schindewolf et al.
(2018) y Schindewolf (2018). Las estrellas tipo CN se encuentran graficadas en maganta, las estrellas C en
naranja, y las estrellas N en celeste. Comparamos con los rangos de abundancias obtenidos en las secuencias
DM calculadas en esta tesis (lineas verticales oscuras), y los rangos esperados para ntcleos de gigantes rojas
(lineas verticales celestes, calculados por M.M. Miller Bertolami enSchindewolf et al. 2018)
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Figura 4.56. Abundancias de las eHe-sdO de la muestra considerada, junto con las abundancias solares de Asplund
et al. (2009). Las estrellas tipo CN se encuentran graficadas en maganta, las estrellas C en naranja, y las estrellas N
en celeste. Comparamos con las abundancias obtenidas en la seccién anterior para todos los elementos con abundancias
medidas. v3 y vs corresponden a la secuencias con v, = 102 cm/s y 10% cm/s respectivamente.
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de coalescencia compuesto es un modelo intermedio entre los casos rapido y lento, en donde
parte del material acretado forma rapidamente una cascara caliente al rededor de la estrella
primaria, y la otra parte del material se acreta lentamente sin aumentar la temperatura. Las
abundancias predichas, por ende, varian entre las de el nicleo de una estrella gigante roja
(coalescencia lenta), y material procesado en quema en flashes del He, que es mezclado al ex-
terior. Cuanto material se mezcla hacia la superficie en un modelo de coalescencia compuesto
depende tanto de las masas de las estrellas como de la cantidad de material de la secun-
daria que forma la cascara caliente. Esta ultima cantidad es un parametro libre del modelo
1D (parametrizado mediante la tasa de transferencia de masa), y en el trabajo de Zhang &
Jeffery (2012) fue tomado de manera tal que sélo un valor de masa de 0.1 Mg se acrete de
manera lenta al final, siendo el resto de la masa acretada de manera rapida al principio de la
simulacion.

Las estrellas de la muestra tipo N, CD-31°4800 y HZ1, poseen abundancias tipicas de
material procesado en los ciclos CNO, y por ende, de las abundancias esperadas en un evento
de coalescencia lento, sin nucleosintesis estelar que cambie las abundancias superficiales. En
la figura 4.55 comparamos las abundancias de estas estrellas (simbolos celestes) con el rango
de abundancias de nicleos de estrellas RGB de diferentes masas (Mpygcleo = 0.2 y 0.45 M),
para metalicidad z = 0.001, y diferentes masas iniciales (M, = 1 y 1.5 Mg), de secuencias
evolutivas del trabajo de Miller Bertolami (2016) (barras celestes). Las abundancias de C, N
y Ne son cercanas a las predichas por los modelos, sin embargo, la abundancia de de O es
mayor en los modelos, lo que podria indicar que el ciclo NO (ciclo CNO2) operé a més altas
temperaturas en CD-31°4800 y HZ1 que en los modelos. Al ser esta la principal diferencia,
concluimos que las abundancias de las estrellas tipo N son consistentes con una historia evo-
lutiva de coalescencia lenta. Sin embargo, se espera que las estrellas que provienen de eventos
de coalescencia posean velocidades de rotacién superficial altas, de 30 a 100km/s segun el
trabajo de Schwab (2018). Las dos estrellas N poseen velocidades de rotaciéon proyectadas
en la linea de la visual pequenas (ver tabla 4.12), por lo que, si estas estrellas provienen de
eventos de coalescencia, o las dos poseen ejes de rotaciéon con inclinaciones pequefias respecto
a la linea de la visual, o existen mecanismos de pérdida de momento angular no tenidos en
cuenta en los modelos.

Por otro lado, los modelos de coalescencia compuesta de Zhang & Jeffery (2012) predicen
que las abundancias tanto de C, O y Ne crecen con la masa del remanente, mientas que la
abundancia de N decrece (aunque en menor medida, ver figura 4.57). Las abundancias de
las estrellas N son similares a las de los modelos de coalescencia compuesta menos masivos,
0.25 Mo + 025 Mg v 0.3 Mg + 0.3 Mg, pero esto se debe a que en estos modelos no hay
mezcla del material en la superficie, obteniendo los mismos resultados para las abundancias
que en la coalescencia lenta: las del material procesado por el ciclo CNO perteneciente a
la EB secundaria. Modelos de coalescencia mas masivos para la estrella N CD-31°4800, en
particular, pueden ser descartados no sélo por las abundancias superficiales, sino también por
el valor de la masa estimada de esta estrella (ver tabla 4.12).

Las altas abundancias de carbono de las estrellas C y CN no pueden ser explicadas por
la coalescencia lenta, y por ende tampoco por los modelos menos masivos de coalescencia
compuesta de Zhang & Jeffery (2012). A valores més altos de las masas, las abundancias
resultan menos discrepantes. Sin embargo, las masas bajas medidas para LSS 1274 y LSIV
+10°9 estan en discrepancia con los modelos masivos de la coalescencia compuesta. Del gru-
po de estrellas C y CN, [CW83] 0904-02 es la que posee mayor velocidad de rotacién, con
un valor consistente al minimo encontrado por Schwab (2018) en sus modelos. Ademads, esta
estrella posee también una masa medida maés alta, si bien considerando los errores es también
consistente con un modelo de hot-flasher. En la figura 4.57, adaptada de Schindewolf et al.
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Figura 4.57. Logaritmo de las
abundancias superficiales calcula-
das por Zhang & Jeffery (2012) en
el caso de coalescencia compuesta
(lineas con puntos) para las dis-
tintas masas finales de los mode- -4+ R
los de coalescencia (en masas so- C——
lares), junto con las abundancias N —e—
medidas de [CW83] 0904-02 por O——
Schindewolf et al. (2018) (franjas 5 Ne —a—
horizontales). Figura adaptada de - ’ :

Schindewolf et al. (2018). 0.5 0.6 M/M 0.7 0.8

o

(2018), comparamos las abundancias de estas estrellas con las predicciones de los modelos de
coalescencia compuesta de Zhang & Jeffery (2012). En esta figura se puede ver la discrepancia
de las abundancias predichas con las medidas a bajas masas del remanente pos-coalescencia.
La abundancia de C y Ne, sin embargo, se acercan a las observadas a mayores masas. La
abundancia de N de los modelos es en general mayor que la observada para todas las masas,
aunque la diferencia es menor a masas altas. La mayor discrepancia, sin embargo, se da en
la abundancia de O, como en el caso de las estrellas N y la coalescencia lenta. Particular-
mente, la discrepancia en el O es mayor para mayores masas que es donde mejor ajustan las
abundancias de C y Ne, por lo que concluimos que las abundancias calculadas por Zhang &
Jeffery (2012) no pueden explicar las observadas en [CW83] 0904-02. Dado que las medicio-
nes de velocidad de rotacién y masa sugieren que pueda ser una estrella proveniente de una
coalescencia, seria interesante tener nuevos modelos que consideren pares de EBs con masas
distintas en los modelos de coalescencia, y perfiles quimicos y de temperatura pos-coalescencia
basados en simulaciones hidrodindmicas. En efecto, Staff et al. (2012) realziaron estudios de
nucleosintesis durante la coalescencia de dos enanas blancas, una con nicleo de He y otra
con nucleo de C/O, para estudiar la formacién de estrellas RCrB. En este trabajo, el evento
de coalescencia es simulado con un cédigo hidrodindmico 3D, mientras que inmediatamente
después de que la estrella primaria acreta toda la masa de la secundaria, la nucleosintesis
se modela con un cédigo de pos-procesado sobre modelos 1D con perfiles de temperatura y
composicion quimica basados en la simulaciéon hidrodindmica. En este trabajo observan que
el perfil de temperatura y la cantidad de material del nicleo de la primaria que se mezcla
con el material de la secundaria, dependen fuertemente de la razén entre las masas de las dos
estrellas (resultado también encontrado en otros trabajos, v.g., Lorén-Aguilar et al. 2009).
Por ende, Staff et al. (2012) muestran que diferentes relaciones entre las masas de las estrellas
conllevan una evolucién muy distinta de la nucleosintesis del material, pudiendo afectar con-
siderablemente los resultados encontrados por Zhang & Jeffery (2012), en donde los modelos
son puramente 1D con estrellas de masas iguales.

Escenario de hot-flasher

De los tres tipos de secuencias de hot-flasher que se obtienen segin la masa de las estrellas
al momento del flash de He, son los hot-flasher con mezcla profunda los que pueden reproducir
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las temperaturas efectivas observadas en las estrellas eHe-sdO (ver figura 4.54). Los hot-
flasher tempranos, y tardios con mezcla superficial, predicen modelos mas frios. Por ende,
en la figura 4.55 comparamos el rango de abundancias superficiales abarcado por nuestros
modelos en la ZAEHB que pasaron por episodios de mezcla profunda (tanto DM como DM*)
con las abundancias medidas en las estrellas eHe-sdOB de la muestra, hasta el Ne, que es el
elemento méas pesado en la red nuclear del LPCODE. Las secuencias utilizadas para comparar
son las que poseen metalicidad inicial z = 0.02, puesto que la metalicidad de las estrellas
observadas no es mucho menor que la solar. La abundancia de carbono de las estrellas N,
tipicas del material procesado en los ciclos CNO, difiere completamente de las abundancias
predichas por los modelos de hot-flasher, por lo que no es probable que estas estrellas hayan
atravesado episodios de mezcla que lleve material procesado en la quema de He hacia la
superficie. Por otro lado, en la figura 4.55 se ve que la tendencia que siguen las abundancias
de las estrellas C y CN es cualitativamente las que predicen los modelos de hot-flasher (barras
oscuras), indicando que los patrones observados se corresponden con material procesado en
la quema de He. En particular, en los modelos de hot-flasher las abundancias de N, Ne y C
cambian seglin la masa al momento del flash de He. Dado que el Ne se produce a expensas del
N, ¥ que el C aumenta su abundancia por la quema de He, como discutimos al principio de la
seccion, se obtiene que a mayor C, mayor Ne, y menor N. Debido a esto, para estrellas cuyas
historias evolutivas puedan ser descriptas por el escenario de hot-flasher, esperamos cierta
relacién entre las razones de abundancias N/Ne y N/C. Por otro lado, la abundancia de O no
sigue una tendencia tan clara con la masa, o con el tiempo que tardan las zonas convectivas
en separarse, y tanto en nuestros modelos de z = 0.02 como de z = 0.001 la abundancia de
160 es menor para rangos intermedios de la masa de los modelos de hot-flasher con mezcla
profunda. En la figura 4.58 mostramos las razones de abundancias N/Ne vs N/C y N/O vs
N/C. Si bien la muestra es pequena y los errores son grandes, la tendencia de estas razones de
abundancias parece estar en acuerdo con lo esperado a partir de los modelos de hot-flasher.
Por un lado, no parece haber cierto tipo de correlacién entre N/O y N/C, mientras que
si parece existir una correlacion entre N/Ne y N/C. Para confirmar esto, sin embargo, se
necesitaria una muestra mas grande de estrellas.

Por otro lado, si bien la tendencia de las abundancias de las estrellas C y CN sigue
lo predicho por los modelos de hot-flasher, cuantitativamente la abundancia de nitrégeno
predicha es un poco mayor a las observadas, especialmente para las estrellas de tipo C,
mientras que la abundancia de Ne es en general mas baja que las observadas. Como el Ne es
generado en los modelos a expensas del N en la zona de quema del flash de He, esta diferencia
podria indicar que la zona convectiva del flash de He tarda mas tiempo en ingerir protones de
la superficie, de lo que se obtiene en los modelos con el tratamiento difusivo de la conveccién.
Cabe mencionar, ademas, que todas las masas medidas estan en acuerdo con el escenario de
hot-flasher.

Por 1ltimo, en la figura 4.56 comparamos las abundancias de todos los elementos medidos
en las estrellas eHe-sdO de la muestra, con las secuencias DM y DM* estudiadas en la seccién
anterior. Incluimos en el grafico las abundancias obtenidas con el cédigo de pos-procesado para
elementos mas pesados que el Ne, tanto para estas dos secuencias, como para las secuencias
que fueron forzadas a mantener las zonas convectivas conectadas por mas tiempo. En esta
figura se observan las diferencias de las abundancias predichas para los elementos livianos por
las secuencias DM y DM*. Las mayores diferencias entre las distintas secuencias se encuentran
en las abundancias de H, N y O. La secuencia DM* posee menor quema de H por lo que es
esperable que la abundancia de H predicha sea mayor que la de la secuencia DM. Lo mismo
ocurre con la abundancia de oxigeno, que en las secuencias DM* es mucho mayor que la
observada en las estrellas. Por otro lado, conectar las zonas convectivas en la secuencia DM

177



4. Nucleosintesis en estrellas He-sdOB

aumenta un poco la abundancia de O y disminuye un poco la abundancia de N (respecto
a la secuencia DM), tendiendo a reproducir mejor los valores observados. Esto se observa
también para la abundancia de H, que aumenta hasta los valores medidos en las estrellas.
Esto podria estar indicando que las estrellas C y CN son compatibles con modelos de tipo
DM con las zonas convectivas del flash de He y H conectadas por méas tiempo. Sin embargo,
la abundancia de Ne observada sigue siendo mas alta que la predicha por los modelos, y la
de N maés baja.

Por otro lado, las abundancias de las estrellas eHe-sdOB de los elementos méas pesados
que el Ne se mantienen cercanas al valor solar, con una tendencia a tener valores un poco
menores de Mg, Si, P, S y Fe, y un poco mayores de Ni. Una sola de las estrellas, LSS 1274,
presenta una abundancia de Al un poco mayor. Los modelos estudiados no predicen en general
cambios de abundancias significativos en este rango de masas, al menos en comparacion con
las variaciones que se observan de estrella a estrella. Los valores mayores de los modelos
respecto al solar se deben en general a que la metalicidad de los modelos es algo mayor
y a que las abundancias solares graficadas son las de Asplund et al. (2009) mientras que
las abundancias base utilizadas en nuestros modelos son las de Anders & Grevesse (1989).
En nuestros modelos, tnicamente la abundancia de Al se ve modificada en la secuencia
con v, = 10° cm/s, aunque no llega al valor observado en LSS 1274. Como mencionamos
en la seccién anterior para las estrellas iHe-sdOB, esta situaciéon podria cambiar segtin el
tratamiento de la mezcla convectiva.

Conclusiones de esta parte

En este trabajo concluimos que las estrellas tipo N de la muestra presentan abundancias
consistentes con una coalescencia lenta de dos estrellas enanas blancas con nicleos de He. Sin
embargo, dado que la velocidad de rotacién en estas estrellas es baja, seria necesario estudiar
tanto la posibilidad de que la velocidad de rotacién de los modelos este sobrestimadas para
el caso de coalescencia lenta, como otro escenario evolutivo que exponga material procesa-
do en los ciclos CNO en la superficie estelar. Una posibilidad es el escenario de hot-flasher
con mezcla superficial, sélo que en estos modelos, la temperatura efectiva es demasiado fria.
Por otro lado, las estrellas C y CN presentan un patréon de abundancias que coincide cuali-
tativamente con material procesado en la quema de He, aunque cuantitativamente algunas
abundancias discrepan con las predicciones, en particular el N y el Ne, lo que podria depender
del tratamiento convectivo en los modelos. Por ende, concluimos que el modelo de hot-flasher
con mezcla profunda es el que mejor predice las abundancias observadas en las estrellas ti-
po C y CN, especialmente en estas tltimas. Para la estrella [CW83] 0904-02 en particular,
que posee una masa medida mayor y la velocidad de rotacién mas alta de las estrellas de la
muestra, estudios mas detallados de las abundancias predichas por modelos de coalescencia
serfan necesarios.

4.3. Conclusiones

En este capitulo estudiamos las abundancias superficiales de las estrellas subenanas ca-
lientes enriquecidas en He, en el escenario de hot-flasher. Para esto, desarrollamos un nuevo
c6digo de pos-procesado para el calculo de la nucleosintesis estelar. Segin nuestros cdlculos
preliminares, las altas abundancias de elementos pesados observadas en estrellas iHe-sdOB
parecen deberse principalmente a la levitacién radiativa actuando sobre material previamente
procesado en los flashes del H y del He. Durante estos flashes, dependiendo de detalles del mo-
delado, las abundancias superficiales de elementos pesados pueden aumentar hasta un 25 %.
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Estos valores no alcanzan para explicar las abundancias de elementos pesados en las estrellas
iHe-sdOB, pero podrian constituir una base de enriquecimiento en elementos pesados sobre
la cual actta la levitacién radiativa. De todas maneras, mas estudios detallados serian ne-
cesarios, en particular incluyendo tratamientos de mezcla convectiva que sean esencialmente
diferentes de un tratamiento difusivo.

Por otro lado, las estrellas eHe-sdO presentan patrones de abundancias correspondientes
a material procesado por quema nuclear. El patron de abundancias de las estrellas eHe-sdO
N es tipico del material procesado por el ciclo CNO, y resulta consistente con un evento de
coalescencia lento. Sin embargo, esto se encuentra en discrepancia con las bajas velocidades
de rotacién medidas en estas estrellas. En cuanto a las estrellas eHe-sdO C y CN, presentan
un patrén de abundancias tipico del material procesado en la quema de He en flash. Por
lo tanto, independientemente de si el escenario de hot-flasher con los detalles del modelado
estudiados en esta tesis es el correcto o no, es muy probable que las estrellas eHe-sdO C y
CN hayan atravesado episodios de flashes y mezcla durante su vida. Las abundancias de estas
estrellas podrian ser utilizadas, por ende, para calibrar los modelos de mezcla utilizados, y
con ellos, estudiar la generaciéon de procesos s en las estrellas iHe-sdOB.
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CAPITULO 5

ENANAS BLANCAS
DEFICIENTES EN HIDROGENO

Este capitulo estd dedicado a presentar los trabajos realizados durante el doctorado que
conciernen a las enanas blancas deficientes en H. En la seccién 5.1 presentamos un estudio
sobre las enanas blancas descendientes de estrellas He-sdOB en el escenario de hot-flasher, y
estudiamos el potencial de la astrosismologia para distinguirlas de enanas blancas provenientes
de un escenario VLTP. Este trabajo se encuentra publicado en Battich et al. (2020). Por otro
lado, en la seccién 5.2 presentamos un estudio sobre el potencial de las enanas blancas DB
pulsantes para acotar la fisica de los axiones. Este trabajo se encuentra publicado en Battich
et al. (2016).

5.1. Enanas blancas deficientes en hidrégeno de baja masa

La formacién de las enanas blancas deficientes en H es aun un tema de estudio, como
ocurre con las estrellas He-sdOB. Como mencionamos en los primeros capitulos, se cree que
la mayoria de las enanas blancas DO y DB (deficientes en H con lineas de Hell y Hel res-
pectivamente) podrian ser las descendientes de las estrellas PG1159 (estrellas pre-EB con
envolturas ricas en He, C y O). A su vez, estas estrellas podrian formarse por la ocurrencia
de un pulso térmico muy tardio (VLTP) en estrellas pos-AGB (Althaus et al. 2005; Miller
Bertolami & Althaus 2006). En este escenario, el ultimo pulso térmico sucede cuando la capa
de quema de H de la estrella se encuentra practicamente apagada. En estas condiciones, el
flash de He que se desarrolla en una capa de la estrella, genera una zona convectiva que alcan-
za el manto rico en H, mezclando protones hacia el interior, donde se fusionan en un flash de
H. De esta manera se forma un objeto enriquecido en He y deficiente en H. Otra posibilidad
para la formacion de estrellas EB deficientes en H es que provengan de la evolucién de las
estrellas RCrBs (R Corona Borealis) o EHe (estrellas calientes extremadamente enriquecidas
en He). A su vez, aunque el escenario VLTP también fue estudiado para estas estrellas, se
cree que las RCrBs y EHe podrian haberse formado en eventos de coalescencia de dos enanas
blancas, una con un nicleo de C/O, y la otra con un niicleo de He (Webbink 1984; Saio &
Jeffery 2002; Longland et al. 2011). Por otro lado, las estrellas He-sdOB estudiadas en los
capitulos anteriores también evolucionan eventualmente a la etapa de enana blanca. Estos
objetos extremadamente ricos en He, y s6lo con trazas de H, podrian evolucionar a estrellas
EB deficientes en H. Como vimos en los capitulos anteriores, en el escenario de hot-flasher
con mezcla profunda (hot-flasher muy tardio, VLHF o DM), el flash de He es sucedido por un
flash de H, y eventos de mezcla convectiva que alteran las abundancias superficiales, creando
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objetos extremadamente enriquecidos en He. Dado que el hot-flasher ocurre en estrellas de
masas de alrededor 0.45 — 0.49 M), las EBs formadas mediante este escenario deben poseer
una masa en este rango. Reindl et al. (2014a) estimaron masas para una muestra de estrellas
DOs, obteniendo en algunas de ellas masas menores a 0.5 M), y propusieron que estas estre-
llas podrian ser descendientes de estrellas He-sdOB. Mas recientemente, Genest-Beaulieu &
Bergeron (2019) determinaron masas para una muestra mas amplia de estrellas DB, median-
te la combinacién de técnicas fotométricas y espectroscopicas, con datos astrométricos del
satélite Gaia. En este trabajo encuentran algunas estrellas DB con masas menores a 0.5 M.
Genest-Beaulieu & Bergeron (2019) argumentan que las estrellas con determinaciones de ma-
sas bajas pueden ser sistemas binarios tipo DB+DB no resueltos, lo que llevaria a estimar un
radio mayor, y por ende, una masa menor. Sin embargo, si este no es el caso para todas las
estrellas DB con determinaciones de masa menores a 0.5 M), estas estrellas podrian provenir
de la evolucion de una estrella He-sdOB. Sin embargo, si bien la evolucién hacia la etapa de
EB de estrellas PG1159 en el escenario VLTP se encuentra ampliamente estudiada y docu-
mentada, no ocurre lo mismo con la evolucién de estrellas He-sdOB hacia la etapa de EB
en un escenario de VLHF. Por ende, en este trabajo estudiamos el escenario de hot-flasher
muy tardio para la formacion de estrellas EBs. Las enanas blancas que evolucionan a partir
de subenanas calientes no atraviesan la etapa AGB ni la etapa de pulsos térmicos, a diferen-
cia de las EBs que provienen de un evento de VLTP. La etapa AGB y de pulsos térmicos
imprime cambios en los perfiles quimicos de las estrellas, por lo que es de esperar que EBs
formadas mediante un VLHF y un VLTP posean diferencias en sus estructuras quimicas.
Estas diferencias podrian trasladarse en distintas caracteristicas en sus espectros de periodos
pulsacionales. Por esto, utilizando el hecho de que las enanas blancas DB pulsan en el rango
de temperaturas efectivas de 20000 K a 32000 K, estudiamos el potencial de la astrosismolo-
gia para distinguir entre el escenario de VLTP y VLHF. En la seccién 5.1.1 describimos las
simulaciones realizadas. En la seccién 5.1.2 presentamos la evolucién de una estrella He-sdOB
hacia la etapa de enana blanca en el escenario de hot-flasher. La seccién 5.1.3 estd dedicada
al estudio de las propiedades pulsacionales de los modelos, y en la seccién 5.1.4 presentamos
las conclusiones.

5.1.1. Calculos realizados

Para la realizacién de este trabajo utilizamos dos secuencias evolutivas, una en el escenario
de VLHF y otra en el escenario VLTP. La secuencia VLHF utilizada es una de las secuencias
de hot-flasher calculadas en el marco de esta tesis, con masa M, = 0.46 M, metalicidad y
abundancia de He iniciales de z = 0.02 e y = 0.285. Previamente, esta secuencia fue calculada
hasta la ZAEHB (Battich et al. 2018). En este trabajo, continuamos la evolucién durante la
quema estable del He, y la posterior etapa de enana blanca, hasta cubrir completamente el
rango de temperaturas de las estrellas pulsantes DB (hasta T < 20000 K). La secuencia
VLTP la calculamos a partir de la ZAMS con la misma metalicidad y abundancia de He
inicial que la secuencia VLHF, y con una masa inicial de 1 M. En la etapa AGB, removimos
masa de manera artificial hasta obtener una estrella de 0.5 M, y continuamos la evolucién
del remanente a través de dos pulsos térmicos, de manera tal que el ultimo resulte un VLTP.
Antes de que la secuencia entre en la etapa de enana blanca, relajamos la masa a 0.46 M.
Esto lo realizamos, para que al comparar el espectro de periodos de los modelos en los dos
escenarios, las diferencias obtenidas se deban tunicamente a los distintos perfiles quimicos.
En ambas secuencias, la masa remanente de H luego del flash de H es de My < 10~7. Para
la secuencia VLHF, este valor disminuye a My < 10710 luego de los subflashes del He. El
valor exacto de la cantidad de H que se quema en el flash de H tanto en el VLTP como
en el VLHF puede depender de detalles del tratamiento de la conveccién y de la mezcla en
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posicién de los modelos de la
figura 5.2 (a, b, ¢, d) y el modelo
del panel derecho de la figura 3
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los bordes convectivos. El objetivo de este trabajo no es determinar la cantidad de mezcla
convectiva necesaria para obtener una estrella DB, sino estudiar las diferencias pulsacionales
de ambos escenarios. Por ende, antes de la etapa de enana blanca removimos artificialmente
el H restante en ambas secuencias. De esta manera obtenemos modelos de estrellas DB de
igual masa, pero con perfiles quimicos diferentes, debido a que una secuencia atraviesa la
etapa AGB y dos pulsos térmicos, mientras que la otra evoluciona de la quema estable del He
directamente a la etapa de EB. En la figura 5.1 mostramos la evolucion de las dos secuencias
en un diagrama HR, desde la SP hasta la etapa de enana blanca.

5.1.2. Evoluciéon hacia la etapa de EB y perfiles quimicos

Como mencionamos previamente, la evolucion de las estrellas PG1159 hacia la etapa
de EB en un escenario VLTP se encuentra bien documentada en la literatura (ver, v.g.,
Althaus et al. 2005; Miller Bertolami & Althaus 2006). Sin embargo, no ocurre lo mismo
con la evolucién de las estrellas He-sdOB hacia la etapa de enana blanca en el escenario
de VLHF. Por esto, mostramos primero la evolucién de la estrella en el escenario VLHF
desde el momento en que esta deja de quemar helio de manera estable en el niicleo, hasta
la etapa de EB. En el panel de la derecha de la figura 5.1, donde se encuentra la secuencia
VLHF representada en el diagrama HR, senalamos distintos puntos durante su evolucién. En
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la figura 5.2 mostramos la evolucion del perfil quimico desde el momento en que la estrella
termina la etapa de quema central y estable de He (panel a), hasta la etapa de EB (panel
d), correspondientes a los primeros cuatro puntos marcados en la figura 5.1. En el panel a se
puede ver que el nicleo rico en oxigeno llega hasta m,. ~ 0.15. A este punto, la quema central
de He ceso, pero contintia la quema de He en capas entre m, = 0.15 y 0.25. En los paneles b
y ¢ se puede ver como el He que queda en esta zona es transformado en C y O. En el panel
d la quema de He en capas también terminé y el niicleo de C y O se asentd a su estructura
final, dado que los procesos de difusién que tienen lugar en la etapa de EB no afectan la
estructura a las altas temperaturas del ntcleo. Este ya es, efectivamente, un modelo de EB
a Tyr = 65800 K. Luego, la estrella se enfria hacia las temperaturas de inestabilidad de las
DBV. En este proceso de enfriamiento, la sedimentacién gravitatoria produce una envoltura
de helio puro, como puede verse el panel inferior de la figura 5.3.

Comparamos ahora los modelos de EB que vienen de los escenarios de VLTP y VLHF. En
la figura 5.3 se encuentran graficados los perfiles de He, C y O de dos modelos a T = 30000 K,
uno procedente de un VLTP (izquierda) y el otro procedente de un VLHF (derecha). En los
dos escenarios, la estrella evoluciona a una EB deficiente en hidrégeno, pero la diferencia en
sus historias evolutivas se traslada a diferencias en los perfiles quimicos en la etapa de EB. En
el caso del VLTP, debido a la ocurrencia de los pulsos térmicos, se observan inhomogeneidades
en el nicleo de O y C, que no estdn presentes en el caso VLHF. En este modelo, debido a
que no ocurrieron pulsos térmicos, el perfil del nicleo tiene una estructura mas simple, con
menos cambios en las pendientes de los perfiles. También, debido a los pulsos térmicos, en el
modelo de VLTP se forma una zona donde coexisten abundancias significativas de He, C y O.
En el modelo de VLHF no existe una zona con estas caracteristicas. En el manto rico en He
de este modelo hay tinicamente una pequena porcién de C hasta ¢ = —log(1 — m,/M,) =5
vy O hasta ¢ = 1.5, como consecuencia de la mezcla en el flash de He. Ademads, en el modelo
VLTP, donde la capa que fusiona helio estuvo activa por més tiempo que en el modelo VLHF,
el nicleo de C y O es més masivo. En efecto, la transicién entre el C y el He se encuentra en
este modelo en ¢ ~ 1.3, mientras que para el VLHF se encuentra en ¢ ~ 1.
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5.1.3. Propiedades pulsacionales

En este trabajo calculamos modos de gravedad, no-radiales y no-adiabaticos para todos
los modelos de EB con temperaturas efectivas en el rango de inestabilidad de las DBVs
(22000 K < Tir < 32000K), en ambos escenarios evolutivos. Los célculos pulsacionales fueron
realizados para periodos desde 100 a 2500 s, y grado armonico £ = 1. Los periodos observados
en las estrellas DBV se encuentran entre 120 y 1100 s aproximadamente (Cérsico 2019), por lo
que abarcamos ampliamente el rango de periodos observados. En la figura 5.4 mostramos las
frecuencias de Lamb y Brunt-Viisild (més especificamente, log L? y log N?) en funcién de la
coordenada ¢, junto con los perfiles quimicos de la figura 5.3. La frecuencia de Brunt-Vaisila
es fuertemente dependiente de la estructura quimica. Cada interfase quimica imprime saltos
en N. Por esta razon, para una EB que evolucioné de un VLTP, N tiene una estructura
mas compleja que para una EB que evolucion6 de un VLHF. En particular, en la figura 5.4
podemos ver en el modelo VLTP un salto de N en ¢ = 1.7 que no se encuentra presente en
el modelo VLHF dado que este no posee una zona donde coexistan el He, C y O. Ademés, el
salto correspondiente a la transicién C/He es méas pronunciado en el modelo VLHF (¢ = 1)
que en el modelo VLTP (¢ = 1.3). Esto se debe a que la transicion C/He en el modelo
VLHF es mas marcada que en el VLTP, con una pendiente méas pronunciada, pasando de
una mezcla de C y O directamente a una composicion pura de He. Debido a esto, se forma
en el VLHF una cavidad de resonancia en el niicleo hasta la transicion C/He, més marcada
que en el VLTP. Ademas, esta cavidad en el VLHF abarca menor masa, ya que la transicién
se ubica a ¢ = 1, mientras que para el VLTP, se ubica a ¢ = 1.3. Todas estas diferencias en
N tienen su origen en diferencias en los perfiles quimicos de los modelos. En lo que sigue,
discutimos el impacto que estas diferencias tienen en el espectro de periodo de los modelos,
en la separacién entre periodos y en el cambio secular de los periodos (tasa de cambio de los
periodos), y finalizamos discutiendo la utilidad de estos resultados para estudiar la historia
evolutiva de una estrella DBV de baja masa a partir de la astrosismologia.

Periodos

En los paneles superiores de la figura 5.5 mostramos las diferencias entre los periodos de los
modelos VLHF y VLTP para dos valores de la temperatura efectiva: 30000 K y 22000 K. En los
paneles inferiores se encuentran graficadas las mismas diferencias pero relativas a los periodos
del modelo VLHEF. Todas las diferencias estan tomadas entre periodos que corresponden al
mismo orden radial k. Para los modos g, 6rdenes radiales menores corresponden a periodos
més cortos. De Gerénimo et al. (2017) determinaron espectros de periodos de estrellas EB
ricas en H pulsantes (DAVs) que atraviesan, y que no atraviesan pulsos térmicos. En este
trabajo, encontraron que las diferencias entre los periodos de modelos de EBs ricas en H
que experimentaron 3 pulsos térmicos, respecto a modelos que no atravesaron por la etapa
de pulsos térmicos, son menores a 15s (para una masa de 0.548 Mg y T = 12000K). En
contraste con este resultado, encontramos que las diferencias entre periodos del modelo VLHF
(que no atravesé pulsos térmicos) y el modelo VLTP (que atravesé dos pulsos térmicos)
pueden ser tan altas como 100s para k = 23 (que corresponde a un periodo de 1080s en el
modelo VLHF), y crecen a mayores valores de k. Esto puede deberse a la diferencia entre
los espaciamientos de periodos asintdticos de los dos modelos (ver seccién siguiente), pero
también puede deberse a que el modelo VLHF directamente no atraviesa la etapa AGB,
mientras que los modelos de De Gerénimo et al. (2017) que no atraviesan pulsos térmicos, si
atraviesan la etapa AGB. En consecuencia, hay mas diferencias en los perfiles quimicos entre
el VLHF y el VLTP, que entre los modelos comparados en De Gerénimo et al. (2017). Otra
diferencia entre nuestros modelos y los comparados en De Gerénimo et al. (2017) son la masa
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y la temperatura efectiva. Esto también puede impactar en las diferencias entre los periodos
encontradas. Enanas blancas més masivas son estrellas més densas (por la relacién masa-
radio de las EBs), y por ende, la frecuencia de Brunt-Véiséld es mayor en estas estrellas (ya
que N aumenta con la gravedad). Esto implica que en estrellas mas masivas todo el espectro
de periodos se mueve a valores menores, en comparacién con estrellas menos masivas. Como
consecuencia, al comparar modelos mas masivos es esperable que las diferencias absolutas
entre los periodos sean menores que al comparar modelos menos masivos entre si. Ademads, los
procesos de difusion se encuentran todavia activos a las temperaturas efectivas de las estrellas
DB pulsantes, por lo que puede haber diferencias mas pronunciadas en estos modelos, que a
una temperatura de 12000 K, donde pulsan las DAV, y donde los perfiles son més suaves por
el efecto de la difusién. Por otro lado, encontramos que los periodos del modelo VLHF son
sistematicamente mas largos que los periodos del modelo VLTP, cuando son comparados a
igual k, excepto para k = 1. Todas las diferencias en los periodos se deben principalmente
a dos diferencias en los perfiles quimicos: la existencia de la capa intermedia en el VLTP
donde coexisten abundancias significativas de C y He, y la diferencia entre la posicién de la
transicion C-He en los dos modelos.

Si bien las mayores diferencias absolutas entre el espectro de periodos de los modelos se
observan a periodos mds largos (valores de k més altos), las diferencias relativas mas impor-
tantes se encuentran para periodos con orden radial hasta ~ 10, siendo la mayor diferencia
del orden del 12% y para k = 4 (figura 5.5, paneles inferiores). Las lineas grises y horizonta-
les en los paneles inferiores de la figura 5.5 representan la diferencia entre los espaciamientos
asintoticos de periodos, relativa al espaciamiento de periodo asintético del modelo VLHEF.
Las diferencias relativas entre los periodos varian al rededor de este valor para ambas tem-
peraturas efectivas, especialmente para altos valores de k. Esto muestra que las diferencias a
periodos més largos (P 2 600s) se deben principalmente a las diferencias en los espaciamien-
tos de periodos asintéticos, mientras que las diferencias en periodos més cortos (P < 600s)
se deben también a las diferencias en los perfiles quimicos de los modelos. Por lo tanto, los
periodos mas cortos en el rango de periodos de las estrellas DBV, son los que resultan mas
sensibles a las diferencias en los perfiles quimicos, y los que podrian proveer informacion de la
historia evolutiva de las estrellas. Por ende, ajustes periodo a periodo de estrellas pulsantes
DBV podrian proveer informacién sobre el escenario de formacién de estas estrellas.

Espaciamiento de periodos

En la figura 5.6 graficamos los espaciamientos de periodos (AP) de ambos modelos,
es decir, las diferencias entre periodos consecutivos de un mismo modelo. Comparamos los
espaciamientos de periodos de los dos escenarios evolutivos en los mismos modelos de la figu-
ra 5.5, a Tyy = 30000 K y 22000 K. Por comparacién, graficamos también los AP asintéticos.
En todos los casos, la distribucion de espaciamientos de periodos muestra subestructuras de
atrapamiento de modos, que cambian a medida que actia la difusién. Estas subestructuras
son, sin embargo, algo diferentes para los dos escenarios evolutivos, especialmente sus ampli-
tudes. Para ambas temperaturas efectivas, la amplitud de atrapamiento del modelo VLHF es
mayor para periodos entre ~ 100s y 400s. Este rango de periodos coincide con el rango de
periodos de aquellos modos més sensibles a las diferencias en las estructuras quimicas, que
encontramos en la seccién anterior. Estas diferencias nos indican que medir espaciamientos de
periodos entre periodos en el rango de 100 — 400 s puede ayudarnos a determinar la historia
evolutiva de estrellas DB de baja masa.

Por otro lado, los espaciamientos asintoticos de periodos difieren solamente en 2-3s, y
aunque esto tenga un impacto diferente en los periodos de cada modelo, medir los espacia-
mientos asintoticos de periodos probablemente no resulte ttil para distinguir entre los dos
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escenarios evolutivos. De todas maneras, esta cantidad es muy dificil de medir, puesto que
se necesitaria medir varios periodos y érdenes radiales altos, y las estrellas enanas blancas
suelen mostrar pocos periodos pulsacionales.

Cambio secular de los periodos

Otra cantidad en principio observable en las pulsaciones de estrellas EBs son las tasas
de cambio de periodos (o cambio secular en los periodos, P). En las estrellas DBV medir
esta cantidad es particularmente dificil y no hay atn una medida precisa de un P en una
de estas estrellas. Sin embargo, existe una estimacién de P para una estrella DBV dada por
Redaelli et al. (2011), y podria haber méds mediciones de este tipo en un futuro. Por ende,
para analizar si estas determinaciones futuras de P en DBVs pueden aportar al estudio de la
historia evolutiva de las DB de baja masa, calculamos los cambios seculares en los periodos en
ambos modelos. En la figura 5.7 graficamos los resultados obtenidos para los mismos modelos
de las figuras anteriores. Se observa que a Tof = 30000 K las diferencias entre los P de ambos
modelos son mayores que a T = 22000 K, donde practicamente no hay diferencias entre
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los valores de P. Esto se debe a que Ty = 30000 K el modelo VLHF evoluciona més rapido
que el modelo VLTP, pero, poco tiempo después, el enfriamiento de las estrellas se produce
practicamente al mismo ritmo.

Para Tor = 30000 K, el valor medio del cambio secular en los periodos del modelo VLHF
es mayor que para el modelo VLTP. Sin embargo, esto no es cierto periodo a periodo, por
lo cual, determinar P para un tnico perfodo de pulsacién no permite inferir informacién
de la historia evolutiva de una DB de baja masa. Para temperaturas efectivas menores, las
diferencias entre los valores de P son menos marcadas. Por ende, dado que las diferencias no
son significativas, y no es probable poder medir el cambio secular en varios periodos de una
estrella DB pulsante a 30000 K (medir un periodo en una pulsante DBV constituye todo un
desafio), el cambio secular en los periodos no es una cantidad pulsacional que pueda proveer
informacién sobre la historia evolutiva de las DB de baja masa.

5.1.4. Discusion y conclusiones

En este trabajo comparamos las propiedades pulsacionales de estrellas enanas blancas DB
de baja masa que evolucionaron a partir de un pulso térmico muy tardio luego de la fase de
AGB, con modelos que experimentaron un flash del He muy tardio en el nticleo, luego de la fase
de RGB. Encontramos que estos dos caminos evolutivos para la formacién de enanas blancas
de baja masa (~ 0.46 M) y deficientes en H lleva a la formacion de perfiles quimicos muy
diferentes en la etapa de enana blanca. Como consecuencia, la frecuencia de Brunt-Vaisila
en la banda de inestabilidad de las DBVs exhibe distintas caracteristicas en cada modelo,
que se trasladan a diferencias en las propiedades de sus espectros de modos ¢g. En particular,
los periodos en el rango de 100 — 400s son mas sensibles a las diferencias en los perfiles
quimicos, presentando diferentes subestructuras de atrapamiento de modos en cada modelo.
Esto implica que tanto ajustes periodo a periodo de estrellas DB de baja masa pulsantes,
como la medicion del espaciamiento de periodos en el rango de periodos mencionado, pueden
proveer informacién para determinar la historia evolutiva de estrellas DB de baja masa.
En contraste, no es probable que los espaciamientos de periodos asintdticos (o medios) y el
cambio secular de los periodos puedan aportar a distinguir entre los dos caminos evolutivos
estudiados en este trabajo. Estas dos cantidades, sin embargo, resultan més complejas de
medir. En las EBs usualmente se observan pocos periodos, por lo que la determinacién de un
espaciamiento de periodos asintético tendria una incerteza alta. Ademads, en enanas blancas
DB en particular, es dificil encontrar periodos estables en el tiempo para poder determinar la
tasa de cambio de periodos. De hecho, el cambio secular de los periodos se encuentra medida
en pocos casos en las estrellas DA, que presentan periodos més estables.

Por todo esto, en este trabajo concluimos que tanto un anélisis comprehensivo de los
espaciamientos de periodos observados en estrellas DB pulsantes de baja masa, especialmente
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en periodos menores a ~ 500s, y ajustes astrosismoldgicos periodo a periodo detallados
pueden proveer informacion para entender la historia evolutiva de este tipo de estrellas.

5.2. Enanas blancas DB como laboratorios para la fisica de
los axiones

Como mencionamos en la seccién 2.4, la propuesta de Peccei & Quinn (1977) para la reso-
lucién del problema CP de la cromodinamica cuéntica, trae como consecuencia la existencia
de los axiones (Weinberg 1978). Estas particulas hipotéticas débilmente interactuantes poseen
una masa desconocida hasta el momento, aunque, por cotas derivadas por diferentes métodos,
hoy en dia es claro que la masa de los axiones se encuentra en el rango sub-eV. En los modelos
tipo DFSZ (ver seccién 2.4), los axiones interactian directamente con los electrones. En el
interior denso de las EBs se dan las condiciones necesarias para la emisién de axiones de este
modelo (Raffelt 1996). Como el acoplamiento con otras particulas es muy débil, los axiones
saldrian de la estrella sin volver a interactuar. Por ende, estas particulas constituirian una
importante fuente de enfriamiento extra en las enanas blancas. Esto impacta directamente
en la tasa de enfriamiento de las estrellas, y, en consecuencia, en las tasas de cambio de
periodos. Debido a esto, comparar las tasas de cambios de periodos medidas en enanas blan-
cas, con las tasas de cambio determinadas a partir de modelos evolutivos y pulsacionales de
EBs incluyendo la emisién de axiones, permite acotar la intensidad el acoplamiento de estas
particulas con los electrones. Isern et al. (1992) fueron los primeros en utilizar este método
para derivar una cota a la masa del axién a partir una enana blancas DAV, G117-B15A .
Posteriormente, diversos trabajos utilizaron el mismo método para derivar cotas a la masa
de los axiones utilizando tasas de cambio de periodos de esta estrella (Cérsico et al. 2001;
Bischoff-Kim et al. 2008; Cérsico et al. 2012a) y dos estrellas DAVs més, R548 (Cérsico et al.
2012b) y L19-2 (Cérsico et al. 2016).

Existe también otro método para acotar la fisica de los axiones mediante enanas blancas.
Como mencionamos, la emisién de axiones acelera los tiempos de enfriamiento de estas es-
trellas. El retraso o adelanto en los tiempos de enfriamiento se ve directamente reflejado en
la forma de la funcién de luminosidad de enanas blancas (FLEB)!. Comparando las funcio-
nes de luminosidad construidas mediante modelos teéricos con aquellas observadas, se puede
acotar el valor de la masa del axién. Esta técnica fue utilizada por primera ver por Isern
et al. (2008, 2009) y utilizando la funcién de luminosidad de EBs del disco galactico. Poste-
riormente, Miller Bertolami et al. (2014) aplicaron nuevamente esta técnica pero calculando
modelos de enanas blancas con un tratamiento consistente de la emisién de axiones con la
estructura térmica de las EB. Hansen et al. (2015) utilizaron la funcién de luminosidad de
EBs del cimulo globular 47 Tucanae, encontrando hasta el momento la cota méas restrictiva
a la masa de los axiones utilizando objetos astrofisicos. Las cotas obtenidas a la masa del
axion y a la constante de acoplamiento de axiones y electrones en el modelo DFSZ mediante
los dos métodos mencionados se encuentran en la tabla 5.1. El valor medido del cambio secu-
lar del periodo de 419s de G117-B15A fue variando con el tiempo, tendiendo en las tltimas
mediciones al valor ~ 4 x 1071°s/s (Kepler 2012). Por lo tanto, en la tabla 5.1 incluimos sélo
los trabajos que se basaron en las tltimas mediciones del P de esta estrella.

Puesto que las cotas derivadas dependen en cierta medida de los detalles del modelado y
las caracteristicas de cada objeto, resulta de interés derivar cotas a la masa del axién, no sélo
a partir de diferentes técnicas, sino también a partir de objetos astrofisicos de caracteristicas

'La funcién de luminosidad de enanas blancas representa el nimero de enanas blancas de cierta poblacién
estelar, por unidad de magnitud bolométrica (o luminosidad) y unidad de volumen, en funcién de la magnitud
bolométrica (o luminosidad)
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Método Estrella/poblacion  mg cos?3[meV]  gqe/10713  Referencia

Astrosismologia G117-B15A 26.5 7.4 Bischoff-Kim et al. (2008)
Astrosismologia G117-B15A 19.7 5.5 Cérsico et al. (2012a)
Astrosismologia R548 21.4 6 Cérsico et al. (2012b)
Astrosismologia L19-2 19.5 7 Cérsico et al. (2016)

FLEB Disco galactico 10 2.8 Miller Bertolami et al. (2014)
FLEB 47 Tucanae 4.1 0.84 Hansen et al. (2015)

Tabla 5.1. Cotas superiores a la masa del axién (mgq cos?8) y a la constante de acoplamiento entre
axiones y electrones (gaqe) en el modelo DFSZ, derivadas a partir del estudio de las enanas blancas.

diferentes. La banda de inestabilidad de las estrellas DB pulsantes se encuentra a mayores
temperaturas que la de estrellas DA pulsantes. En consecuencia, las fuentes principales de
energia en estas estrellas difieren, y se espera que la emisién de axiones en las DB sea mas im-
portante que en las DA, impactando de diferente manera en el enfriamiento de estas estrellas.
En este trabajo estudiamos cémo es el impacto de la emisiéon de axiones en las propiedades
evolutivas y pulsacionales de estrellas DBV. Por otro lado, como mencionamos en las seccién
anterior, no se dispone a la fecha de una medicion precisa del cambio secular de algtin periodo
en una estrella DB pulsante, pero si existe una estimacién de dicha cantidad para un periodo
de la estrella PG 13514489 (Redaelli et al. 2011). Utilizando esta estimacién, proporciona-
mos una cota al acoplamiento entre electrones y axiones del modelo DFSZ. En la secciéon
5.2.1 presentamos las simulaciones realizadas. En la secciéon 5.2.2 discutimos el impacto de la
emision de axiones en las enanas blancas DB, mientras que en la seccién 5.2.3 derivamos la
cota a la masa del axion a partir de PG1156 . Finalmente, en la secciéon 5.2.4 presentamos
las conclusiones.

5.2.1. Simulaciones realizadas

Para estudiar el impacto de la emisiéon de axiones en las propiedades evolutivas y pul-
sacionales de las enanas blancas DBV, utilizamos modelos de enanas blancas tipo DB de
0.515 My , 0.609 M v 0.870 M. Estos modelos fueron obtenidos por Miller Bertolami &
Althaus (2006) y Althaus et al. (2009) realizando un detallado célculo evolutivo a partir de
la ZAMS, de estrellas de 1 Mg, 3.05 My y 5.5 My respectivamente. Para cada modelo de
enana blanca DB realizamos el calculo del enfriamiento considerando emisién de axiones de
distintas masas: 0 meV, 5 meV, 10 meV, 20 meV y 30 meV. En cada caso efectuamos el calculo
hasta una temperatura efectiva de ~ 10000 K, cubriendo asi el rango de inestabilidad de las
estrellas DBV. Luego, realizamos calculos de pulsaciones estelares adiabaticas y no-radiales
en el rango de inestabilidad (20000 K a 32000 K en temperatura efectiva).

Para estimar una cota a la masa del axion a partir de la comparacién de la tasa de cambio
de periodo medida en PG 13514489, utilizamos un modelo astrosismologico para esta estrella
obtenido por Cérsico et al. (2014), pero al cual incorporamos la emisién de axiones de distintas
masas. Para la obtencién de dicho modelo, Cérsico et al. (2014) utilizaron un modelo de una
estrella progenitora de las DB, una PG 1159 (Althaus et al. 2005; Miller Bertolami & Althaus
2006). Para calcular II para distintas masas del axién utilizamos, entonces, el mismo modelo
inicial de PG 1159 del cual se obtuvo el modelo astrosismolégico mencionado, calculando la
evolucién a partir de alli pero incluyendo emisiéon de axiones. Realizamos este calculo para
masas del axién en un rango de 0 meV a 20 meV, con intervalos de 2 meV.
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5.2.2. Efecto de la emisién de axiones en las enanas blancas DB
Impacto en las propiedades evolutivas

Durante la etapa mas caliente en la vida de las enanas blancas, se produce en el interior
de estas estrellas un importante flujo de neutrinos. Los neutrinos en las enanas blancas no
se producen como un subproducto de la fusiéon nuclear, sino que se producen por procesos
térmicos. En particular, en las enanas blancas domina el decaimiento de fotones en el plasma
(v — vv), que es un proceso dependiente de la temperatura Kippenhahn et al. (2012). El
camino libre medio de los neutrinos a las densidades tipicas de una enana blanca es del orden
de ~ 3000 R (Kippenhahn et al. 2012), por ende, los neutrinos se escapan de la estrella sin
interactuar, resultando en una importante fuente de enfriamiento. En consecuencia, durante
la fase més caliente de la evoluciéon de las enanas blancas, el enfriamiento estd dominado
por la emision de neutrinos y fotones. Al principio, domina el enfriamiento por emisién de
neutrinos. Luego, a luminosidades del orden de L /Lg ~ —1 se torna més relevante la emision
de fotones. A esta luminosidad aproximadamente, una estrella enana blanca DB entra en la
zona de inestabilidad pulsacional. Posteriormente, la emisién de neutrinos practicamente cesa,
y el enfriamiento se debe tinicamente a la emisién de fotones. Esto se ilustra en la figura 5.8
donde se encuentran graficadas las luminosidades por emisién de neutrinos, de fotones, y la
variacién de la energia gravotérmica de la estrella para las secuencias estudiadas. La emisién
de axiones en el cédigo LPCODE esta incluida de manera consistente con la evolucién térmica
de la estrella, es decir, se considera el cambio en la estructura térmica de la estrella debido a
la emisién de los axiones. Esto resulta importante puesto que los axiones, como los neutrinos,
tienen un camino libre medio muy largo en comparaciéon al radio de la estrella, y resultan
en otra importante fuente de enfriamiento. Una consecuencia del impacto de la emisién de
axiones en la estructura térmica de la estrella, es que la emisién de neutrinos se ve afectada,
como ya fue encontrado para el caso de las estrellas DA por Miller Bertolami et al. (2014).
[lustramos este resultado en la figura 5.9 donde podemos ver que la emision de neutrinos
resulta menor cuanto mayor es la emisién de axiones. Esto se debe a que la emisién de
axiones y de neutrinos se da aproximadamente en la misma zona de la estrella. La emisién
de axiones disminuye la temperatura en las regiones donde estas particulas son creadas, lo
que tiene como consecuencia una menor emisiéon de neutrinos. Sin embargo, por mas que la
emision de neutrinos sea menor, el efecto neto de incluir la emisiéon de axiones en el modelado
de la evolucién es de acelerar los tiempos de enfriamiento de la estrella, que ahora tiene dos
fuentes de enfriamiento. Este aceleramiento de los tiempos de enfriamiento es mas importante
cuanto mayor es la intensidad de acoplamiento de los axiones con los electrones (i.e., mayor es
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la masa de los axiones). Este resultado puede observarse en la figura 5.10 donde mostramos la
luminosidad por emisién de fotones en términos del tiempo de enfriamiento para las distintas
secuencias y masas del axion consideradas.

Impacto en las propiedades pulsacionales

En la figura 5.11 mostramos los periodos de pulsacion correspondientes a grado arménico
¢ = 1y érdenes radiales £ = 1, 5 y 10, para temperaturas efectivas de 22000 K, 26000 K
y 30000K, y las tres masas de EBs estudiadas (0.515, 0.609 y 0.870 M), en términos de
myg cos? B. La variacion en los periodos debido a la emisién de axiones, para una temperatura
fija, resulta sélo del orden del 5%. Esto se debe a que, al alcanzar una dada temperatura
efectiva, la estructura de la EB es practicamente independiente de si se enfrié hasta dicha
temperatura emitiendo o no axiones. Lo que varia por la emisién de axiones, es cudnto
tiempo le lleva a la EB enfriarse a una dada temperatura (o luminosidad, figura 5.10). El
mismo resultado fue encontrado para las enanas blancas DAV por Cérsico et al. (2001).
Como vimos hasta ahora, entonces, la emision de axiones acorta los tiempos de enfria-
miento de la estrella. Mientras la enana blanca se enfria, los periodos varian debido al cambio
en la estructura termo-mecanica de la estrella. A medida que la temperatura del nticleo va
disminuyendo, la estrella va aumentando su grado de degeneracién, y como consecuencia la
frecuencia de Brunt-Viisild decrece. Este comportamiento de N? se puede apreciar obser-
vando la ecuacién: )
2 _9PXT
N* = ?Xfp(vad—v-i-B). (5.1)
Al aumentar el grado de degeneracién la presion se torna cada vez mas independiente de la
temperatura, con lo cual x7 (x7 = (0In P/0InT),) disminuye, y como consecuencia lo hace
también N2. Esto provoca que todo el espectro de modos g experimente un aumento de los
periodos. Por otro lado, la contraccion gravitacional residual actia acortando los periodos de
pulsacién. La competencia entre el aumento de la degeneracién y la contracciéon gravitatoria
da lugar a la tasa de cambio de periodos neta. Esta se relaciona con la tasa de cambio de la
temperatura en la regién de formacién del modo correspondiente, 7', y la del radio estelar,
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donde a y b son constantes cuyos valores dependen de los detalles del modelado de la enana
blanca (aunque en general tanto a como b son cercanas a la unidad, Winget et al. 1983a;
Althaus et al. 2010). El primer término en la ecuacién 5.2, correspondiente a la tasa de
cambio de periodo debida al enfriamiento de la enana blanca, es entonces una contribucién
positiva (T < 0). Mientras que el segundo término, que representa la tasa de cambio de
periodo por la contraccién gravitacional, es una contribucién negativa (R < 0). En el caso de
las enanas blancas DAV y DBV el enfriamiento domina frente a la contraccién gravitacional
de forma tal que el segundo término en la ecuacién 5.2 es en general despreciable (Althaus
et al. 2010). Por este motivo, se obtienen valores positivos de la tasa de cambio de periodo y un
aumento en los periodos de pulsacion a medida que la estrella se enfria. En consecuencia, la
tasa de cambio de perfodo I proporciona una medida de la tasa de enfriamiento de la estrella.
Como la emisién de axiones tiene una contribucion neta de aumentar la tasa de enfriamiento
de la EB comparado al caso sin axiones, siendo este efecto mas importante cuanto mayor es
la masa de la particula, lo mismo ocurre con la tasa de cambio de periodos. Graficamos este
resultado en la figura 5.12 Este resultado es consistente con lo encontrado por Corsico et al.
(2001, 2012a,b) para enanas blancas DAV.

Concluimos entonces, que dado que los valores de IT en el rango de temperaturas corres-
pondientes a la zona de inestabilidad de las enanas blancas DB aumentan significativamente
al tener en cuenta la emisién de axiones, las estrellas DBV son buenas candidatas para testear
la fisica de estas particulas hipotéticas.

5.2.3. Cota al acoplamiento de axiones y electrones a partir de PG 1351+489

Para estimar una cota al acoplamiento entre axiones y electrones de manera independiente
a las derivadas mediante estudios astrosismolédgicos de estrellas DAV, utilizamos el valor
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de P medido en la estrella PG 13514489 por Redaelli et al. (2011). El valor estimado en
este trabajo es de P = 2.0 + 0.9 x 10713 s/s y corresponde al modo de mayor amplitud
de la estrella, con un periodo de ~ 489s. La estrella posee, ademads, otros tres periodos
de pulsacién observados Redaelli et al. (2011). Este valor de P determinado por Redaelli
et al. (2011) para PG 13514489 fue utilizado por Corsico et al. (2014) para obtener una
cota la momento dipolar magnético del neutrino. En este trabajo, a partir de un detallado
estudio astrosismoldgico, encontraron para la estrella un modelo astrosismolégico, es decir,
un modelo que reproduce los periodos observados en la estrella. En este trabajo, utilizamos
este mismo modelo astrosismoldégico para estimar una cota a la masa del axién, dado que,
como vimos en la seccion anterior, la emision de axiones afecta significativamente las tasas
de cambio de periodos en el rango de temperaturas efectivas correspondiente a la banda de
inestabilidad de las DBVs. Para ésto, seguimos el mismo procedimiento que en el trabajo
de Cérsico et al. (2014). Determinamos primero una cota a la masa del axién utilizando
unicamente el modelo astrosismolégico derivado por Cérsico et al. (2014), y posteriormente
derivamos otra cota menos restrictiva utilizando modelos con temperaturas efectivas en el
rango de las determinadas espectroscépicamente para PG 13514489 (Beauchamp et al. 1999;
Bergeron et al. 2011; Rolland et al. 2018).

Cota a la masa del axion a partir de un modelo astrosismolégico de PG 1351+489

El modelo astrosismolégico para PG 13514489 en Corsico et al. (2014) fue obtenido a
partir de modelos iniciales (calientes) de enanas blancas DB obtenidos por Miller Bertolami
& Althaus (2006) y Althaus et al. (2009), realizando el célculo de la evolucién estelar desde
el principio de la SP hasta la etapa inicial de enana blanca, pasando por un pulso térmico
tardio. Luego, Cérsico et al. (2014) determinaron el modelo astrosismolégico calculando la
evolucién en la etapa de enana blanca sin considerar la emisiéon de axiones en ningin caso
(gae = 0). Las caracteristicas del modelo astrosismoldgico son las siguientes: la masa estelar es
de M, = 0.664+0.013 Mg, la temperatura efectiva Tor = 25775 + 150 K, gravedad superficial
log g = 8.10340.020 (ver figura 5.13) y el contenido total de helio My/M, ~ 5.5x 1073, En
la tabla 5.2 mostramos la comparaciéon entre los periodos y las tasas de cambio de periodos
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observados en PG 13514489, y aquéllos del modelo astrosismoldgico. En la figura 5.14 mos-
tramos la tasa de cambio de periodo para cada periodo en el modelo astrosismolégico en el
rango de 200 —700s, para grados armonicos £ = 1y 2. Podemos ver que en el rango graficado,
y en especial para periodos cercanos a 489s, no hay saltos muy grandes en el valor de P. Esto
indica que ninguno de los modos con periodos en este rango esta fuertemente atrapado en la
envoltura rica en He. Si asi fuera, obtendriamos una tasa de cambio de periodo mas chica,
puesto que la contraccién gravitacional (segundo término en la ecuacién 5.2) tendria més
efecto sobre ese modo. Por lo tanto, no hay efectos de atrapamiento de modos en el periodo
de interés, P = 489 s. Este resultado es diferente en los modelos astrosismologicos para las
enanas blancas DAVs G117-B15A y R548 utilizados por Cérsico et al. (2012a) y Cérsico et al.
(2012b) para acotar la masa del axién. En estos modelos, el periodo al cual se le pudo medir
la tasa de cambio corresponde a modos altamente atrapados en la envoltura de H, en los
modelos astrosismolégicos. Esto hace que los valores de P sean particularmente pequefios, y
se requiera masas del axion mayores para compensar el efecto del atrapamiento de modos, y
obtener el P observado en las estrellas.

Para obtener modelos con diferentes valores de la constante de acoplamiento entre axiones
y electrones, gqe, tomamos un modelo de la misma secuencia evolutiva de M, = 0.664 M,
utilizada en Cérsico et al. (2014), a una temperatura del orden de 100000 K, y calculamos la
evolucién de la EB considerando diferentes valores para la constante de acoplamiento g4, 0,
lo que es analogo en el modelo DFSZ, diferentes valores de mg cos? . Al incluir la emisién
de axiones a altas temperaturas (o luminosidades), la estructura de la EB tiene tiempo de
acomodarse al nuevo sumidero de energia bastante antes de llegar a la banda de inestabilidad
de las DBV. Los valores de m, cos? 8 adoptados fueron de 0meV a 20meV con un paso de
2meV. Como mostramos en la seccién anterior, a una temperatura efectiva fija, los periodos
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practicamente no varfan. Por esta razon, para cada valor de mgcos? 3 tomamos como el
modelo astrosismolégico de la estrella, aquél que tenga la misma temperatura efectiva que el
modelo encontrado por Cérsico et al. (2014). Mostramos los resultados en la figura 5.15 donde
se encuentran graficados los valores de P para distintos valores de myq cos? . Obtenemos como
cota para la interaccién entre axiones y electrones el valor:

Jae S 3.2 x 10713, mq cos? B < 11.5meV. (5.3)

La incerteza en el valor teérico de Pi, ep =0.5x% 10713 s/s, graficada en la figura 5.15 fue
estimada por Corsico et al. (2014) para gqe = 0, y tiene en cuenta las diferencias entre distintos
valores en la grilla de masas estelares utilizada para obtener el modelo astrosismologico.
Mas especificamente, €, surge de comparar el valor de P del modelo astrosismoldgico, con
los valores de P correspondientes a modos con periodo similar a ~ 489s de modelos con
masas M, = 0.741 Mg y M, = 0.609 Mg, y con la misma temperatura efectiva del modelo
astrosismolégico. Estos valores de la masa corresponden a los valores mas cercanos al valor del
modelo astrosismolégico (M, = 0.664 M) en la grilla utilizada para encontrar dicho modelo
(ver figura 5.13). Asumiendo que la incerteza en valor de P del modelo astrosismolégico no
depende del valor de g,e, extrapolamos el error derivado en Corsico et al. (2014) para los
valores de P calculados con emisién de axiones. Incertezas adicionales al valor teérico de
P provienen de varias incertezas en el célculo de la evolucién estelar previa. En particular,
como vimos en la seccién anterior, los periodos de las EBs son sensibles a los perfiles quimicos
adoptados para el cdlculo de pulsaciones. Por lo tanto, las incertezas en los perfiles quimicos
se trasladan en incertezas en la estructura del modelo astrosismoldgico. El perfil quimico de
una enana blanca, en particular, depende fuertemente de la tasa de la reaccién 2C(a, v)'*O
y de los detalles de la extramezcla adoptada durante la fase de quema estable de He en el
nucleo del progenitor de la EB. Ademas, cualquier proceso que afecte la tasa de enfriamiento
de la EB, afecta también la tasa de cambio de periodos. Por ejemplo, los valores exactos de
la tasa de emision de neutrinos, la masa de la envoltura de He del modelo, y las opacidades
conductivas utilizadas, son valores que afectan los tiempos de enfriamiento.

En este trabajo no daremos una estimacién robusta de estas incertezas teodricas, puesto
que, todavia, no hay una estimacién precisa de un valor medido de P en una estrella DBV.
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Composicion Tet [K] logg [cm/s?] Referencia
logH/He = —3.5 22600 £ 700  7.904+0.03 Beauchamp et al. (1999)
He puro 26100 £700  7.89+0.03 Beauchamp et al. (1999)

logH/He < —4.37 260104+ 1536  7.91 +£0.07  Bergeron et al. (2011)
logH/He < —5.32 26070+ 1522 7.91+0.04 Rolland et al. (2018)

Tabla 5.3. Determinaciones espectroscépicas de la temperatura efectiva y la gravedad superficial de PG
1359-+489.

Pero s daremos una estimacién aproximada del impacto en el valor de P de las incertezas en
la evolucién previa. Para estimar esto, calculamos las diferencias entre el P del modelo astro-
sismolégico, y valores de P de modos con perfodo similar a 419s, en modelos de temperatura
efectiva, masa y periodos similares a aquellos del modelo astrosismolégico, pero cambiando
artificialmente los perfiles quimicos a altas temperaturas. En particular realizamos dos ex-
perimentos numéricos. El primero de estos experimentos fue pensado para tener en cuenta
los efectos de las incertezas en la tasa de la reacciéon 2C(a,v)'00. El valor de la tasa de la
reaccion 2C(a,v)'%0 tiene una incerteza del orden de +30% Kunz et al. (2002) y afecta
directamente la abundancia relativa de 2C y 160 en el niicleo de la EB resultante. Dado
que el calor especifico de un plasma compuesto por una mezcla de carbono y oxigeno (C-O)
es menor cuanto mayor es el contenido de oxigeno, un nicleo compuesto de oxigeno puro se
enfriard mas rapido que un nicleo compuesto de C-O. Por lo tanto, en el caso extremo en
el que se produzca un niicleo de la EB compuesto exclusivamente de O (tasa de la reaccién
20(a, 4)'0 extremadamente eficiente), el valor de P serd mayor que el obtenido en una
mezcla de C-O. Incluso en este caso extremo, obtenemos un valor de P menor al observado
en PG 1351+489. El valor obtenido en este experimento es de P = 1.9 x 10713 s/s, que es
APco =0.38 x 10713 s/s veces mas alto que P del modelo astrosismoldgico. Concluimos en-
tonces, que incluso en un caso extremo de un nicleo compuesto por oxigeno puro, la variaciéon
APqo es menor que el valor adoptado del error e p-

El segundo experimento fue pensado para tener en cuenta la incerteza en el contenido de
He del modelo astrosismolégico. El contenido total de He en el modelo astrosismolégico es de
Mye/M, ~ 5.5 X 1073, A las luminosidades correspondientes a la banda de inestabilidad de
las DBV, los modelos de EBs con envolturas de He mas delgadas se enfrian algo més rapido
que modelos con envolturas mas gruesas (Tassoul et al. 1990; Corsico & Althaus 2004). Por
lo tanto, en este experimento reducimos artificialmente el contenido de He por dos érdenes de
magnitud, a temperaturas mas altas que la banda de inestabilidad de las DBVs. El valor de
P obtenido en este experimento a la temperatura del modelo astrosismolégico, es mayor que
el de este ultimo modelo en APHe =0.27x 107135 /s. Esta diferencia sigue siendo menor que
el error €. En resumen, las incertezas en el contenido de C y O del niicleo, y el contenido
de He de la envoltura, estan contenidas en la incerteza adoptada para acotar el valor de ggqe,
€p=0.5x 1078 s/s.

Cota a la masa del axiéon considerando datos espectroscépicos

Mientras que la restriccién a g, obtenida previamente depende tnicamente del mode-
lo astrosismolégico, es posible obtener otra restriccion que dependa principalmente de las
propiedades de la estrella inferidas espectroscopicamente (como su temperatura efectiva) y
del célculo de la evolucién de estrellas DBV, pero no especificamente del modelo astrosis-
moldgico. Los valores de temperatura efectiva inferidos para PG 13514489 difieren segin la
composicion quimica adoptada en el modelo de atmésfera utilizado en el analisis espectros-
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Masa [Mg] g [em/s?] Ty [K] k Pls] P[1073s/s] ep[10713s/5]
0.542 7.89 22600 8 450 0.69 0.07
9 504 0.79 0.08
0.542 7.88 26100 9 468 1.65 0.17
10 496 1.64 0.17
0.565 7.92 26000 9 458 1.17 0.17
10 494 1.51 0.15

Tabla 5.4. Temperaturas efectivas, gravedades superficiales, masas estelares junto con las
caracteristicas pulsacionales de los modos empleados en la derivaciéon de un limite a gq. k
es el orden radial, P el perfodo de pulsacién, P el cambio secular en el perfodo, y €p una
estimacién del error teniendo en cuenta la incerteza en la tasa de la reaccién ?C(a,7)'¢0.

cépico. En la tabla 5.3 mostramos los distintos valores de temperatura efectiva y gravedad
superficial obtenidos para PG 1351+489, que también se encuentran graficados en la figura
5.13, junto con los correspondientes valores del modelo astrosismolégico. Las determinaciones
mas recientes a la temperatura efectiva, que ajustan de mejor manera el contenido de H de la
estrella, rondan el valor T ~ 26000 K. Para obtener una cota al valor de g,. independiente
del modelo astrosismoldgico encontrado por Cérsico et al. (2014), utilizamos los valores de
temperatura efectiva de la tabla 5.3. Calculamos entonces la evolucién incluyendo emisiéon de
axiones de las secuencias que toman los valores mas cercanos a las temperaturas efectivas y
gravedades superficiales medidas (ver figura 5.13) y nos quedamos con los modelos con tem-
peraturas efectivas mas cercanas a las determinadas espectroscépicamente. Las temperaturas
efectivas y masas de los modelos, junto con las caracteristicas de los modos de pulsacién
empleados en el analisis se encuentran en la tabla 5.4. Puesto que estos modelos no estan
elegidos para reproducir con precision los periodos observados en PG 1351+489, ninguno de
sus modos normales de pulsacién tiene un periodo de 489s. Por lo tanto, para cada modelo
elegimos dos modos de pulsacién que tengan periodos cercanos a 489 s, uno levemente menor,
y el otro levemente mayor. Como la incerteza dominante en los tiempos de enfriamiento de las
enanas blancas DBV proviene de la incerteza en el valor de la reacciéon 2C(a, )10 (Fields
et al. 2016), estimamos el impacto de esta incerteza en el valor de P. En el marco de la ley
de enfriamiento de Mestel (1952), que reproduce cualitativamente muy bien el enfriamiento
de una enana blanca, Kawaler et al. (1986b) obtuvieron:

) 0.286 / a7\ —1-19
P=2x107304 (’g) <*) T2857p, (5.4)
He M@

donde A es el nimero maésico, u el peso molecular medio en la envoltura, y P el periodo.
Para un dado periodo, la tnica cantidad afectada por la razén C/O del nicleo es el nimero

masico promedio. Entonces, podemos escribir el cambio de P como

. .dA

dP = PZ. (5.5)
En el trabajo de Corsico et al. (2012a) estudiaron cémo se afecta el perfil de una enana blanca
al cambiar la tasa de la reaccién 12C(a,7)'®O en un factor f = 0.5y f = 1.5 en el calculo de
la evolucién previa. Las abundancias centrales de C y O encontradas en Cérsico et al. (2012a)
para las EBs resultantes fueron X¢ = 0.505 y Xo = 0.482 respectivamente, para f = 0.5,
y Xc = 0.193, Xp = 0.795 para f = 1.5. Utilizando estas abundancias, calculamos el valor
medio del nimero de masa atémica para cada plasma de C-O resultante, (As—;5) (Af—05),
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y estimamos el cambio relativo en A como
dA

_ o {Ar=15) = (Ay=05)
A (Ag=15) + (Af=05)

~ 0.087. (5.6)

Esto implica una incerteza en el valor de P de € p 0.1P. Los valores resultantes de € p para
cada modelo estén listados en la tabla 5.4, y son valores pequefios. El resultado de nuestro
andlisis puede verse en la figura 5.16. Utilizando las ultimas determinaciones a la temperatura
efectiva de PG 13514489 (Bergeron et al. 2011; Rolland et al. 2018), obtenemos:

Gae < 2.8 x 10713, Mg cos® B < 10 meV. (5.7)
Si, en cambio, tenemos en cuenta los valores medidos por Beauchamp et al. (1999), obtenemos:
Gae <55 x 10713, mgcos® B < 19.5meV. (5.8)

Este ultimo valor nos podria dar una estimacion de la incerteza en el contenido de H, dado
que el modelo espectroscopico de Beauchamp et al. (1999) con temperatura menor (que es el
que determina una cota menos restrictiva), posee un contenido de H mayor al ajustado por
los tltimos modelos espectroscopicos (Bergeron et al. 2011; Rolland et al. 2018).

5.2.4. Conclusiones

En este trabajo estudiamos el potencial de las estrellas DBV para acotar la fisica de
los axiones. La emisién de axiones impacta directamente en los tiempos de enfriamiento y
en los periodos pulsacionales a las temperaturas efectivas correspondientes a la banda de
inestabilidad de estas estrellas. Por ende, las estrellas DBV resultan buenas candidatas para
acotar la fisica de los axiones. Utilizamos, ademas, dos métodos para acotar la masa de
los axiones utilizando el valor estimado del cambio secular de uno de los periodos de la
estrella PG 1351+489. La cota més conservativa que obtenemos es de g4e < 5.5 X 10713
(Mg cos? B < 19.5meV), mientras que si utilizamos tinicamente las tltimas determinaciones
espectroscépicas de la temperatura efectiva de PG 13514489 obtenemos g, < 2.8 x 10713
(mg cos? B < 10meV). La principal incerteza en estas determinaciones, sin embargo, proviene
del valor estimado del cambio secular de uno de los periodos de PG 1351+489. En el trabajo
de Redaelli et al. (2011) aclaran que este valor es sélo una estimacién, debido principalmente
a que para obtenerlo deben asumir que el periodo es estable en un largo periodo de tiempo,
y esta hipétesis no puede ser testeada.

Existe en general un buen acuerdo entre las cotas derivadas al acoplamiento de axiones con
electrones a partir de los estudios de EBs, excepto, quizas, con el valor derivado por Hansen
et al. (2015) que resulta mucho més restrictivo. De todas maneras, estos valores deben ser
tomados como cotas superiores estimadas, y no como mediciones de la masa del axién. Lo
que es claro, es que si el acoplamiento entre axiones y electrones supera el valor 1 x 10712,
los modelos de enanas blancas sin emisiéon de axiones deberian discrepar mucho mas con
las observaciones (a menos que haya un efecto de cancelaciéon dado porque también falte una
fuente extra de energia en un amplio periodo de tiempo en la vida de las enanas blancas). Por
otro lado, el trabajo reciente de Blouin et al. (2020), revisaron los calculos de las opacidades
conductivas de Cassisi et al. (2007), y encuentran diferencias con este trabajo que afectan las
edades de EBs a baja temperatura (< 5500 K para una DA de 0.6 Mg ), acortando en general
los tiempos de enfriamiento. Si bien las estrellas pulsantes DAV poseen temperaturas mayores
(2 10000K) en donde el efecto no es tan marcado, es igualmente de interés estimar cémo
afectan las nuevas opacidades conductivas a los valores de P de estas estrellas, ya que, si se
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5.2. Enanas blancas DB como laboratorios para la fisica de los axiones

enfrian un poco mas rapido que en los modelos actuales, se obtendria un mejor acuerdo entre
las tasas de cambio de periodo medidas y observadas, sin la necesidad de incluir emisién de
axiones, o con cotas a la masa del axién mas restrictivas.
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CAPITULO 6

CONCLUSIONES

“Shed a little light on this,
help me see.

Shed a little light on this.
Underneath the scarring
from his defiling,
underneath the pain.”

Tori Amos, Flicker

El objetivo general del trabajo de doctorado fue realizar estudios tedéricos que aporten
a nuestro conocimiento sobre la formacién de estrellas He-sdOB, basandonos, en particular,
en el escenario de hot-flasher, y mediante el estudio de las pulsaciones de estrellas iHe-sdOB
y estrellas enanas blancas descendientes de las eHe-sdOB, asi como en la relacién entre la
nucleosintesis en el interior estelar y los patrones observados de abundancias superficiales en
estas estrellas. En lo que sigue resumimos los resultados y conclusiones mas generales del
trabajo de doctorado, y discutiremos trabajos a futuro que pueden realizarse para seguir
estudiando la formacién de estas estrellas.

= Durante esta tesis encontramos una nueva banda tedrica de inestabilidad pulsacional para
las estrellas subenanas calientes, debida al mecanismo e actuando en los subflashes del He.
Ademas, mostramos que el mecanismo estocastico actuando en la misma etapa evolutiva,
puede excitar pulsaciones en estas estrellas hasta amplitudes de magnitud observables
mediante la tecnologia actual. Las estrellas candidatas a encontrarse pulsando por alguno
de estos mecanismos, en especial por el mecanismo estocéastico, son LS IV-14°116 y Feige 46,
mientras que KIC 1718290 podria encontrarse pulsando especificamente por el mecanismo
estocdstico. Nuestros resultados, ademas, constituyen una base tedrica a partir de la cual
realizar busquedas de estrellas He-sdOB pulsantes. Mediante una caracterizacion detallada
de las pulsaciones observadas en estas estrellas, se podria determinar si se encuentran en la
etapa evolutiva de los subflashes del He. De confirmarse que esta es la etapa evolutiva en
la que se encuentra alguna estrella, constituiria también la confirmacién de la existencia de
los subflashes del He. El principal observable que nos permitiria discernir la etapa evolutiva
de estas estrellas, son las tasas de cambio de periodo. En esta tesis proporcionamos valores
esperados para las tasas de cambio de periodo de estrellas atravesando los subflashes del
He, de manera de contrastarlas con los primeros valores que se puedan ser determinados.

» Las pulsaciones estelares también pueden ser utilizadas para testear el escenario de hot-
flasher en la etapa de enana blanca. En esta tesis encontramos que el espectro de periodos
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en enanas blancas DB de baja masa que provienen de un hot-flasher muy tardio, y las
que provienen de un pulso térmico muy tardio, presentan diferencias potencialmente ob-
servables, que podrian ayudar a discernir entre los dos escenarios evolutivos. En particular,
la cantidad observable mas sensible a las diferencias producidas por las distintas historias
evolutivas, es el espaciamiento de periodos a cortos periodos pulsacionales P < 500s. Espe-
ramos, también, que ajustes astrosismologicos periodo a periodo puedan ayudar a distinguir
entre ambos escenarios.

= Por otro lado, en esta tesis estudiamos la posibilidad de que los patrones de abundancias
en estrellas He-sdOB estén influenciados por material procesado en el interior durante la
formacion de estos objetos, centrandonos en particular en el escenario de hot-flasher. A
continuacién resumimos las conclusiones de este estudio:

¢ Respecto a las estrellas eHe-sdOB, en este trabajo comparamos sus abundancias con
los modelos de hot-flasher calculados en esta tesis, los modelos de Zhang & Jeffery
(2012) de coalescencia de enanas blancas con nicleos de He, y abundancias de ntcleos
de estrellas RGB obtenidas de Miller Bertolami (2016). Concluimos que las estre-
llas tipo N, que presentan patrones tipicos de la quema CNO, podrian formarse por
un evento de coalescencia lenta. Sin embargo, las velocidades de rotacién de las dos
estrellas N de la muestra estudiada son mas bajas que lo esperado para objetos pos-
coalescencia, por lo que se requiere seguir estudiando posibles escenarios para estas
estrellas. Respecto a las estrellas C y CN, la comparacion de abundancias con las pre-
dicciones en modelos de hot-flasher dejan en evidencia que muestran patrones tipicos
de la quema de He. Sin embargo, dado que cuantitativamente no se puede explicar las
abundancias de algunos elementos, como el Ne y el N, que dependen de los detalles de
la mezcla convectiva, seria necesario un estudio més detallado incluyendo diferentes
tratamientos de la conveccién y de la mezcla en los bordes convectivos. Por otro lado,
el escenario de coalescencia podria potencialmente explicar la formacién de estas estre-
llas con las velocidades de rotacién y las masas mas altas observadas. La comparacion
de abundancias medidas en la inica estrella de la muestra con estas caracteristicas, y
los resultados de Zhang & Jeffery (2012) discrepan significativamente. Sin embargo,
para poder descartar o no el escenario de coalescencia para este tipo de estrellas, es
necesario el calculo de modelos de coalescencia méas detallados, abarcando un rango
mas amplio de relaciones de masas de las estrellas primaria y secundaria.

¢ Respecto a las estrellas iHe-sdOB, las cuales presentan sobreabundancias respecto a la
solar de elementos pesados, encontramos que en el escenario de hot-flasher es posible
la generacién de estos elementos en la zona interior del flash de He; y que el material
que se mezcla al exterior, si bien representa una fraccién mucho menor, podria cons-
tituir una base de abundancia sobre la que actia la levitacién radiativa. Sin embargo,
tanto la nucleosintesis como la cantidad de material que se mezcla hacia la superficie,
dependen también del tratamiento convectivo. Por lo tanto, para testear la hipdtesis
de que a los elementos pesados “la nucleosintesis los crea y la levitacién radiativa los
amontona” en la regién de formacién de lineas, simulaciones més detalladas con dife-
rentes tratamientos convectivos serian necesarios. Asi como también una estimacion
de cémo actiia la levitacién radiativa sobe estos elementos.!

'Una conclusién del trabajo de tesis, que quizés no estd directamente relacionada a los objetivos originales
de ésta, es que resulta imposible escribir bien y con cierta velocidad la palabra abundancias, al menos en
condiciones en las que se tipea utilizando la mayoria de los dedos de las manos, en especial, cuatro dedos de la
mano izquierda y sobre teclados qwerty. Si bien esta conclusién se basa en una muestra un tanto pequena de
personas (una sola), creo firmemente que es extrapolable a un grupo més grande. Aunque quizds un estudio
maés detallado con una muestra mas amplia de personas, resultaria algo méas apropiado que la firme creencia.
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6.1. Trabajos a futuro

o Finalmente, como un trabajo de revisién y continuacién de la tesis de Licenciatura,

6.1.

caracterizamos el potencial de las enanas blancas DB para acotar la fisica de los
axiones, y derivamos una cota a la masa del axién a partir de una estimacién de la
tasa de cambio de periodo en una estrella DBV. La existencia de los axiones impacta
notablemente en la evolucion y las propiedades pulsacionales de las estrellas DBV. En
consecuencia, estas estrellas resultan buenas candidatas para acotar la fisica de los
axiones. Sin embargo, seria necesario disponer de una medicién mas precisa de una
tasa de cambio de periodo en alguna de estas estrellas.

Trabajos a futuro

Algunos estudios a realizar como continuacién del trabajo de doctorado son los siguientes:

= Respecto a las pulsaciones de las estrellas iHe-sdOB:

Quizéas lo mas interesante, puesto que nos permitiria determinar si las estrellas se
encuentran o no en la etapa de los subflashes del He, seria poder obtener una medicién
de una tasa de cambio de periodo.

Nuestro trabajo sobre el mecanismo € provee una base tedrica a partir de la cual
buscar nuevas estrellas pulsantes entre las He-sdOB catalogadas. En este sentido,
comenzamos una colaboraciéon con el grupo de astrofisica estelar del Instituto de
Astrofisica de la Universidad de Potsdam, en Alemania, para la bisqueda de estrellas
He-sdOB pulsantes, con quienes llevamos realizadas tres campanas de observacion,
dos en el telescopio Jorge Sahade, en Casleo, y una en el telescopio de Calar Alto,
Espana.

Respecto al mecanismo estocastico, seria interesante obtener el espectro de energia en-
tregada por la conveccion a los modos g a partir de simulaciones tri-dimensionales del
flash del He, ya que es una de las cantidades de la cual dependen nuestros resultados,
y que posee una de las mayores incertezas.

En el trabajo preliminar de Miller Bertolami et al. (2013) muestran que el mecanismo
€ puede excitar pulsaciones en modelos estelares 1D de la coalescencia de enanas blan-
cas con nucleos de He. Como continuacién de este trabajo, y lo realizado en esta tesis,
seria interesante estudiar en detalle tanto el mecanismo ¢ como el mecanismo esto-
castico en modelos estelares pos-coalescencia, basados en resultados de simulaciones
hidrodindmicas del evento de coalescencia.

= Respecto a la nucleosintesis en el interior de estrellas He-sdOB y las abundancias que se
observan en éstas:

¢ Es claro que la nucleosintesis durante los flashes de He e H que suceden en el escenario

de hot-flasher muy tardio, asi como la cantidad de material del interior que se mezcla
hacia la superficie, dependen del tratamiento de la conveccién. Por lo tanto, resulta
de interés estudiar diferentes tratamientos de la conveccion, especialmente aquellos
esencialmente diferentes al tratamiento 1D difusivo de la MLT (como por ejemplo, un
tratamiento basado en el trabajo de Cannon 1993), tanto en el c6digo de evolucién
estelar, como en el de pos-procesado. Dado que las estrellas eHe-sdO presentan abun-
dancias tipicas de la quema de He, y las discrepancias con los modelos de hot-flasher
calculados en esta tesis pueden deberse al tratamiento convectivo, una posibilidad es
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calibrar la mezcla convectiva con las abundancias de elementos livianos e interme-
dios observadas en estrellas eHe-sdOB, y estudiar asi los procesos de captura lenta de
neutrones en estrellas iHe-sdOB.

o Por otro lado, seria interesante estudiar la nucleosintesis (tanto de elementos livianos y
pesados) durante el evento de coalescencia de dos estrellas enanas blancas con niicleos
de He, utilizando la metodologia empleada en Staff et al. (2012), es decir, mediante
simulaciones hidrodindmicas del evento de coalescencia, y calculando la nucleosintesis
con el codigo de pos-procesado sobre modelos 1D de la evolucién pos-coalescencia,
con perfiles quimicos y de temperaturas iniciales que estén basados en la simulacién
hidrodindmica.

= Respecto al estudio de las enanas blancas descendientes de estrellas He-sdOB, restaria
estudiar qué caracteristicas posee el espectro de periodos de estrellas DB que provengan
de una coalescencia de dos EBs con ntcleos de He, y determinar si la astrosismologia nos
puede ayudar a discernir entre este escenario y los dos estudiados en esta tesis, VLHF y
VLTP.

= Respecto al escenario de hot-flasher en general, hay todavia mucho por estudiar sobre
cémo se pierde la mayor parte de la masa de la envoltura de la estrella en la rama de las
gigantes rojas. En particular, el escenario de envoltura comiin se encuentra poco estudiado
para estas estrellas, debido principalmente a que resulta el mas complicado de modelar.
En el trabajo de Kramer et al. (2020) estudian la masa minima de la estrella compaifiera
de la gigante roja, que puede llevar al desprendimiento de la envoltura de ésta. Pero seria
interesante, también, estudiar cual es la distribucién de masas remanentes de H esperadas
luego de un evento de coalescencia, tanto con estrellas companeras enanas blancas o de
secuencia principal de baja masa. Dado que la ocurrencia de un DM o un SM depende de
la masa de la envoltura de H remanente, de esta manera podriamos determinar cuantas
estrellas He-sdOB esperamos que se formen por cada uno de estos tipos de hot-flasher, que
predicen diferentes patrones de abundancias en la superficie de estas estrellas.
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