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Astrosismología de estrellas enanasblan
as variables ZZ Ceti
ResumenLas estrellas enanas blan
as 
onstituyen la etapa �nal más 
omún de la evolu-
ión estelar en la Vía Lá
tea. Por lo tanto, la pobla
ión a
tual de estos objetos
ontiene valiosa informa
ión a
er
a de la historia de nuestra Galaxia. A lo largode su evolu
ión, las estrellas enanas blan
as atraviesan varias etapas de inestabili-dad pulsa
ional. Esto permite estudiarlas usando la Astrosismología, que estudia laspropiedades evolutivas y estru
turales de las estrellas pulsantes a partir del espe
-tro de períodos observado. En parti
ular, la astrosismología de enanas blan
as es laúni
a herramienta 
ono
ida para estimar la masa de las envolturas de hidrógeno yhelio, y determinar la masa estelar 
on gran presi
ión.En esta Tesis realizamos un estudio astrosismológi
o apli
ado a estrellas enanasblan
as variables de tipo DA 
ono
idas 
omo ZZ Ceti. Para ello, 
al
ulamos una grillade modelos evolutivos representativos de estrellas enanas blan
as DA, 
ara
terizadospor una estru
tura quími
a interna detallada. También, realizamos un estudio delas propiedades evolutivas y estru
turales de estos modelos, en parti
ular la rela
iónmasa ini
ial−masa �nal. Luego, 
al
ulamos el espe
tro de períodos adiabáti
os depulsa
ión de los modelos evolutivos, en un rango de temperatura efe
tiva su�
ientepara 
ubrir ampliamente la banda de inestabilidad observada (∼ 12 500 − 10 500K). Luego realizamos ajustes astrosismológi
os período a período sobre una muestrade 45 estrellas ZZ Ceti. Comenzamos 
on un 
onjunto de 44 ZZ Ceti 
lási
as, que
uentan 
on determina
iones pre
isas de la temperatura y gravedad super�
iales.En parti
ular se realiza un análisis astrosismológi
o detallado del arquetipo de la
lase, G117−B15A. También realizamos un estudio detallado de WD J1916+3938,la primera enana blan
a DA variable des
ubierta en el 
ampo de la misión Ke-pler. Finalmente, realizamos un análisis de las propiedades pulsa
ionales globales dela 
lase de ZZ Cetis. Estudiamos la distribu
ión en masa, temperatura y masa dehidrógeno, para la muestra analizada. En parti
ular, en
ontramos que el espesor dela envoltura de hidrógeno adopta diferentes valores 
on masas de hidrógeno en elrango 10−4 − 10−10M∗, 
on un valor medio más pequeño que aquel predi
ho por lateoría de evolu
ión estándar. Este resultado impli
a la existen
ia de un es
enario deforma
ión que da lugar a envolturas de hidrógeno más delgadas. Aquí proponemosuna posible es
enario, rela
ionado 
on un episodio de un pulso térmi
o tardío (Al-thaus et al. 2005b).palabras 
lave: estrellas: enanas blan
as − interiores estelares − evolu
ión estelar

− astrosismología − pulsa
iones estelares − estrellas ZZ Ceti.i



Asteroseismology of variable whitedwarf stars ZZ Ceti
Abstra
tWhite dwarf stars are the most 
ommon evolutionary endpoint in the Milky Way.Therefore, the 
urrent population 
ontains valuable information about the history ofour Galaxy. During their evolution, white dwarf stars 
ross several phases known aspulsational instability strips. This allows us to study white dwarfs using Asteroseis-mology, whi
h studies the evolutionary and stru
tural properties of pulsating starsfrom the observed period spe
trum. In fa
t, asteroseismology is the only tool knownto estimate the mass of the hydrogen and helium envelopes, and to infer the stellarmass with great a

ura
y.In this work we perform an asteroseismologi
al study of variable DA white dwarfstars known as ZZ Ceti stars. We start by 
omputing a grid of evolutionary mod-els representative of DA white dwarfs, 
hara
terized by detailed 
hemi
al pro�lesfrom the 
enter to the surfa
e. We analyze the 
hemi
al stru
ture and evolutionaryproperties of these models, with spe
ial attention on the initial−�nal mass relation.Then, we 
ompute the adiabati
 pulsation spe
trum of these evolutionary modelsfor a surfa
e temperature range wide enough as to 
omfortably 
over the DA insta-bility strip (∼ 12 500 − 10 500K). We perform asteroseismologi
al �ts for a sampleof 45 ZZ Ceti stars. We study the 44 
lassi
al ZZ Cetis, that have well determinedvalues of surfa
e temperature and gravity. In parti
ular, we perform a detailed aster-oseismologi
al analysis on the arquetypi
al star, G117−B15A. We also perform anasteroseismologi
al analysis on the ZZ Ceti star WD J1916+3938, the �rst DA vari-able white dwarf observed in the �eld of the Kepler mission. Finally, we analyze theglobal pulsational properties of the 
lass of ZZ Ceti variables. We study the distribu-tions of stellar mass, temperature and hydrogen envelope thi
kness. In oarti
ular, wefound that the hydrogen envelope 
an adopt di�erent values with masses of hydrogenwithin the range 10−4 − 10−10M∗. The mean value of the hydrogen envelope mass,for the sample of 44 ZZ Ceti stars, is smaller than the one predi
ted by the standardevolution theory. Therefore, there should be an evolutionary s
enario that leads tothe formation of thin hydrogen envelopes. In this work we propose a Late ThermalPulse s
enario given by Althaus et al. (2005a).Key words: stars: white dwarf − stellar interiors − stellar evolution − asteroseis-mology − stellar pulsation − ZZ Ceti stars.
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CAPÍTULO 1 Introdu

ión
1.1. Evolu
ión EstelarLas estrellas na
en a partir de nubes masivas de gas y polvo, 
uando una parte dedi
ha nube se vuelve inestable frente al 
olapso gravita
ional y 
omienza a 
ontraerse.Gran parte de la energía poten
ial que se libera por la 
ontra

ión gravita
ional seutiliza para 
alentar la materia que forma la protoestrella, y el resto es radiadodesde la super�
ie. Eventualmente, las regiones 
entrales se vuelven su�
ientementedensas y al
anzan la temperatura ne
esaria para que se en
ienda la 
ombustión dehidrógeno en helio en el 
entro. Así, la energía liberada por las rea

iones nu
leareses su�
iente para 
ontrarrestar el 
olapso gravita
ional, y la estrella se estable
e enla Se
uen
ia Prin
ipal. Si la masa ini
ial de la protoestrella es menor a 0.08M⊙,nun
a al
anzará la temperatura de 
ombustión de hidrógeno (T ∼ 6 × 106 K). Eneste 
aso, la materia se vuelve fuertemente degenerada y la energía liberada por la
ontra

ión es absorbida por el gas de ele
trones degenerado en lugar de aumentarla temperatura. Estos objetos se 
ono
en 
omo enanas marrones.La Se
uen
ia Prin
ipal es la etapa más larga en la vida de una estrella, debido lagran diferen
ia en las energías de ligadura del hidrógeno y el helio y a que los 
i
los de
ombustión en esta etapa involu
ran rea

iones débiles. En esta etapa la estrella seen
uentra en un estado de equilibrio, donde la energía proveniente de la 
ombustión
entral de hidrógeno en helio se opone a la 
ontra

ión gravita
ional. Cuanto másmasiva es la estrella, la luminosidad es más alta y la produ

ión de energía debeser mayor. De esta manera, estrellas de masas mayores tienen tiempos de vida más
ortos en la Se
uen
ia Prin
ipal. Por ejemplo, para una estrella de 20M⊙ esta faseini
ial dura alrededor de ∼ 6 × 106 años, mientras que para una estrella de 1M⊙dura ∼ 1010 años. Por otro lado, para una estrella 
on una masa menor a 0.09M⊙ eltiempo de vida en la Se
uen
ia Prin
ipal ex
ede la edad a
tual del Universo.Cuando el 
ombustible nu
lear se agota en el 
entro de la estrella, la 
ombustiónde hidrógeno se desplaza a una 
ás
ara que rodea al nú
leo inerte ri
o en helio. Elnú
leo se 
ontrae, mientras que la envoltura se expande. Esta expansión da lugara una disminu
ión de la temperatura super�
ial y la estrella as
iende por la Rama1



1.1 Evolu
ión Estelar 2

Figura 1.1: Esquema que ilustra los tres posibles 
aminos evolutivos, dependiendo si laestrella es una estrella de baja masa (�la superior), de masa intermedia (�la 
entral), o dealta masa (�la inferior). Ver texto para más detalles (Adaptado de Castanheira 2007).de Gigantes Rojas donde aumenta su luminosidad a temperatura 
asi 
onstante. Lamasa del nú
leo de helio aumenta debido a la presen
ia de la 
ás
ara de hidrógenoen 
ombustión que avanza ha
ia la super�
ie. Cuando la temperatura del nú
leo dehelio al
anza ∼ 108 K 
omienza la 
ombustión de helio, primero en 
arbono y luegotambién en oxígeno. Esta fase se 
ono
e 
omo Se
uen
ia Prin
ipal de helio o RamaHorizontal.La evolu
ión posterior a la quema 
entral de helio depende dire
tamente de lamasa 
on la 
ual la estrella 
omenzó su vida. De esta manera, las estrellas se puedendividir en tres grupos dependiendo de la masa ini
ial: las estrellas de baja masa, 
onmasas ini
iales entre 0.08M⊙ y ∼10M⊙, las estrellas de masa intermedia, 
on masasen el intervalo de ∼ 10−25M⊙, y las estrellas masivas, 
on M∗ ∼> 25M⊙. Un esquemade los diferentes 
aminos evolutivos de los tres grupos se muestra en la �gura 1.1.Las estrellas de baja masa, una vez que se agota el helio 
entral, desarrollanun nú
leo degenerado de 
arbono y oxígeno rodeado por una 
ás
ara de helio en
ombustión. A su vez, la estrella 
uenta 
on una segunda fuente de energía dadapor la 
ás
ara de hidrógeno en 
ombustión. Dado que no hay rea

iones nu
learesen el nú
leo, este se 
ontrae y la región entre las 
apas en 
ombustión se expande.Esto provo
a la disminu
ión de la temperatura en la región donde se en
uentra la
ás
ara de hidrógeno en 
ombustión, que se vuelve ina
tiva. De esta manera, laenvoltura se expande y la estrella se mueve ha
ia la Rama Asintóti
a de las Gigantes(AGB), al
anzando luminosidades muy altas. Para estrellas 
on masas menores a
∼ 8M⊙ el nú
leo nun
a al
anza la temperatura de fusión de 
arbono. Esto se debeprin
ipalmente a dos fa
tores. Primero, la densidad del nú
leo de 
arbono y oxígenose vuelve tan alta que los ele
trones forman un gas degenerado. Segundo, los neutrinosprodu
idos en el nú
leo es
apan 
asi sin intera
tuar 
on la materia, dando lugar a



1.1 Evolu
ión Estelar 3un sumidero de energía. Ha
ia el �nal de la AGB, la 
ombustión de helio en la 
apaque rodea al nú
leo se vuelve inestable y la estrella sufre una serie de inestabilidadestermonu
leares, 
ono
idas 
omo pulsos térmi
os. A medida que la estrella sigue suevolu
ión en la AGB, la masa del nú
leo aumenta debido al avan
e de la 
ás
ara dehelio en 
ombustión. Además, las fuertes pérdidas de masa van erosionando las 
apasexternas de la estrella, resultando en la eye

ión de la mayor parte de la envoltura ri
aen hidrógeno. El nú
leo de 
arbono y oxígeno es un objeto 
ompa
to y fuertementedegenerado, 
on una masa de 0.5−1M⊙ y un radio 
omparable al de la Tierra. En estepunto el nú
leo es prá
ti
amente una enana blan
a. La materia eye
tada alrededor dela estrella brilla por algunos miles de años 
omo una Nebulosa Planetaria, resultadode la �uores
en
ia dada por la energía radiada por el objeto 
entral en el rangoultravioleta, antes de disiparse en el medio interestelar. El resultado �nal es una enanablan
a 
on un nú
leo de 
arbono y oxígeno que brilla prin
ipalmente a expensas dela libera
ión de energía térmi
a alma
enada en el gas de iones no degenerados. Enparti
ular, las estrellas que poseen masas ini
iales entre ∼ 8−10M⊙ logran en
enderel 
arbono en 
ondi
iones semi-degeneradas dando 
omo resultado una estrella enanablan
a masiva 
on un nú
leo de oxígeno y neón.Luego del agotamiento del helio 
entral, las estrellas de masa intermedia (∼
10 − 25M⊙) nun
a desarrollan un nú
leo degenerado, 
on lo 
ual la 
ombustión nu-
lear de 
arbono y elementos más pesados o
urre en 
ondi
iones normales. La seriede rea

iones nu
leares, desde la fusión del 
arbono hasta elementos del grupo delhierro, dura solamente algunos 
ientos de años, durante los 
uales las 
apas más ex-ternas de la estrella permane
en invariantes. Como resultado, la estrella posee unaestru
tura de �
ebolla�, donde 
apas de elementos 
ada vez más pesados se van su
e-diendo en el re
orrido ha
ia el 
entro. Con la forma
ión de hierro, el nú
leo ya nopuede generar energía mediante fusión nu
lear, dado que la fusión de hierro es unarea

ión endotérmi
a. Como resultado, la úni
a fuente de energía es la 
ontra

ióngravita
ional, que da lugar a un aumento de temperatura del nú
leo y a la diso
ia
iónde los nú
leos atómi
os en protones y neutrones. A medida que aumenta la densidad,los protones 
apturan ele
trones para formar neutrones, emitiendo neutrinos. Final-mente, los neutrones forman un gas degenerado. El 
olapso de las 
apas externasse frena 
uando el nú
leo al
anza densidades del orden de los nú
leos atómi
os y lamateria se vuelve in
ompresible. Como resultado, se genera una onda de 
hoque que,junto 
on la emisión de neutrinos, trans�ere momento a la envoltura eye
tándola enforma de una explosión de supernova. El 
olapso dura solamente algunos minutos.El nú
leo remanente, extremadamente 
ompa
to, se transforma en una estrella deneutrones, 
on masas típi
as alrededor de 1.4M⊙ pero menores que ∼ 2M⊙. Estosobjetos se pueden observar 
omo pulsares.Por último, las estrellas 
on masas ini
iales ∼> 25M⊙ son estrellas masivas. Lasestrellas masivas pasan 
asi toda su vida en una fase de Wolf-Rayet 
omo objetosmuy luminosos. A medida que la estrella evolu
iona el material que ha sido pro
esadoen el nú
leo 
entral, gradualmente al
anza la super�
ie de la estrella. Cuando una
antidad su�
iente de material se a
umula en la super�
ie, este absorbe gran partede la radia
ión de la estrella dando lugar a fuertes vientos, 
on tasas de pérdida demasa de 10−6−10−5M⊙/año. Este viento se vuelve tan espeso que o
ulta totalmente
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as 4la estrella. Se 
ree que los pro
esos que o
urren en el interior de las estrellas masivasson similares a aquellos en las estrellas de masa intermedia, 
on lo 
ual, se formaríaun nú
leo 
entral de hierro y una estru
tura interna de 
apas. Al �nal de sus vidas,estas estrellas también explotarán en un evento de supernova. En este 
aso, la masadel nú
leo ex
ede la masa límite para las estrellas de neutrones, y la presión dadapor el gas de neutrones degenerados no es su�
iente para 
ontrarrestar el 
olapsogravita
ional. El nú
leo sigue 
ontrayéndose para formar un agujero negro.En un evento de forma
ión estelar, la 
antidad de estrellas que na
en no es lamisma para todas las masas. Según la fun
ión de masa ini
ial, por 
ada estrellade 10M⊙ que se forma, na
en aproximadamente 300 estrellas de 1M⊙, 
on lo 
ual,la mayor parte de la pobla
ión estelar estará dada por estrellas de masas bajas eintermedias. Por lo tanto, las estrellas enanas blan
as 
onstituyen el �nal más 
omúnen la vida de las estrellas. De he
ho, un 98% de las estrellas de la Galaxia terminaránsus vidas 
omo enanas blan
as.1.2. Estrellas Enanas Blan
asLas estrellas enanas blan
as 
omienzan sus vidas 
omo nú
leos 
on altas temper-aturas rodeados por una nebulosa planetaria, produ
to de la evolu
ión de estrellasprogenitoras 
on masas ini
iales menores que 10 ± 2M⊙ (Ritossa et al. 1999; Seiss2007).A partir del análisis de la distribu
ión de energía y del espe
tro en el ópti
o yultravioleta, se sabe que las enanas blan
as se pueden en
ontrar en un amplio rangode temperatura efe
tiva (150 000 − 4 000 K). Estudios espe
tros
ópi
os llevan a ladetermina
ión de la gravedad super�
ial, dado que la intensidad y el an
ho de laslíneas espe
trales son sensibles a la densidad de partí
ulas de la atmósfera, que a suvez está ligada a la gravedad super�
ial. El valor promedio de la gravedad super�
iales log g ∼ 8[cgs], mu
ho mayor a la solar (log g ∼ 4.4). También se pueden en
ontraren un ámplio rango en luminosidad, 
omo 
onse
uen
ia de la extensión en Teff , desde
∼ 10−4,7L⊙ para las enanas blan
as más débiles 
ono
idas, hasta ∼ 102−103L⊙ paralas más brillantes.Las estrellas enanas blan
as dete
tadas se sele

ionan a partir de muestras deobjetos 
on movimientos propios signi�
ativos, y por 
onsiguiente, relativamente
er
anos al Sol. Un 
riterio de sele

ión basado en el 
olor permite distinguirlas delas estrellas de Se
uen
ia Prin
ipal, que son menos azules que las enanas blan
as, ysu naturaleza degenerada se 
on�rma a través de observa
iones espe
tros
ópi
as. Ladistribu
ión de enanas blan
as en la Galaxia es 
onsistente 
on una pobla
ión deldis
o, 
on una es
ala de altura estimada de 250 − 300 p
. La densidad espa
ial es delorden de 0.005 p
−3 para Mbol < 15, y la tasa de na
imiento es del orden de (1.5 −2.3) ×10−2p
−3año−1, in
luyendo la 
ontribu
ión de las enanas blan
as en sistemasbinarios.La mayoría de las estrellas enanas blan
as, 
omo des
endientes dire
tos de un nú-
leo de nebulosa planetaria, na
en 
omo objetos 
olapsados 
on temperaturas muyaltas. En ese punto 
omienzan a enfriarse debido a que las fuentes de energía nu-
lear están prá
ti
amente agotadas y la energía gravita
ional no se libera en forma
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iente, ya que la presión dada por los ele
trones degenerados impide 
ualquier
ontra

ión adi
ional. Como la presión no depende de la temperatura, la estrellaevolu
ionará a radio 
asi 
onstante. En parti
ular, la degenera
ión ele
tróni
a delnú
leo es dire
tamente responsable de la 
uriosa rela
ión entre la masa y el radio deuna enana blan
a: 
uanto mayor es la masa de la estrella, menor es su tamaño. De lamisma manera, la degenera
ión ele
tróni
a en el límite relativista es responsable dela existen
ia de una masa límite por en
ima de la 
ual no puede existir una estrellaenana blan
a. Esta masa límite se 
ono
e 
omo la masa de Chandrasekhar y es delorden de ∼ 1.4 M⊙.Otra propiedad de los ele
trones degenerados es que son ex
elentes 
ondu
toresde 
alor, por lo 
ual el nú
leo de una enana blan
a es 
asi isotérmi
o. En el rangode temperatura efe
tiva de 16 000 − 8 000 K, donde se en
uentran la mayor partede las enanas blan
as, la temperatura del nú
leo varía desde ∼ 2 × 107 K a 5 × 106K. La importante 
aída en la temperatura entre las regiones 
entrales y la super�
iese da prin
ipalmente en la envoltura de la estrella. En modelos fríos, este gradientede temperatura da lugar a la forma
ión de zonas 
onve
tivas en la super�
ie. Estaszonas 
onve
tivas, 
uando están presentes, regulan el �ujo de energía emergenteha
ia el exterior de la estrella. La 
onve

ión también tiene un papel 
lave en laevolu
ión de una enana blan
a ya que afe
ta dire
tamente la tasa de enfriamientode la misma. Esto o
urre 
uando la base de la zona 
onve
tiva exterior al
anza elinterior degenerado, a
oplando la super�
ie y el nú
leo, y aumentando de este modola tasa de transferen
ia de energía a través de la envoltura, en 
ompara
ión 
on el
aso donde el transporte en radiativo.Los iones, no degenerados, están 
ompletamente desa
oplados de los ele
trones,y son los que proveen la energía térmi
a que lentamente se transporta a la super�
ie,produ
iendo la luminosidad de la estrella. Por lo tanto, una enana blan
a aisladabrilla a expensas de su reservorio térmi
o. A medida que la energía 
inéti
a de losiones disminuye, el gas de iones pasa de un estado gaseoso a uno líquido y luegoa un estado sólido. El pasaje de �uído a sólido, 
ono
ido 
omo 
ristaliza
ión, dalugar a la libera
ión de 
alor latente, 
apaz de disminuir 
onsiderablemente la tasade enfriamiento de la estrella. Finalmente, la reserva de energía térmi
a se agota y laestrella desapare
e en la forma de un objeto frío y 
ristalizado 
ono
ido 
omo enananegra.La distribu
ión de masa de las estrellas enanas blan
as muestra un pi
o muypronun
iado alrededor de ∼ 0.59M⊙. De he
ho, usando la rela
iones masa−radioteóri
as y 
on un valor promedio de log g ∼ 8, se obtiene una masa media de M ≈0.6M⊙ (Kepler et al. 2007). La distribu
ión de masa de las estrellas enanas blan-
as también muestra dos 
omponentes menos pobladas, ha
ia masas bajas y altas.Las enanas blan
as masivas tienen una masa espe
tros
ópi
a entre 1.0 y 1.3 M⊙,
onteniendo un nú
leo presumiblemente formado por oxígeno y neón. Se 
ree queestas estrellas son el produ
to de la fusión o merger de dos enanas blan
as de masaintermedia en sistemas de binarias 
er
anas (Guerrero et al. 2004; Lorén Aguilar etal. 2009) o de la evolu
ión de una estrella aislada de masa intermedia que ha experi-mentado repetidos �ashes de 
arbono en una 
ás
ara que rodea al nú
leo (Ritosa etal. 1999). Finalmente, la distribu
ión de masa 
omprende una pobla
ión de estrella



1.2 Estrellas Enanas Blan
as 6Tabla 1.1: Clasi�
a
ión espe
tral de estrellas enanas blan
as.Tipo espe
tral Cara
terísti
asDA Líneas de H, sin He I o metales presentesDB Solamente líneas de He I, sin H o metales presentesDC Espe
tro 
ontínuo sin líneas distinguiblesDO Líneas intensas de He II, He I o H pueden estar presentesDZ Solamente líneas de metales, sin H o HeDQ Presen
ia de 
arbono, mole
ular o atómi
ode baja masa. Dado que los progenitores de estas estrellas ne
esitarían un tiempomayor que la edad del Universo para al
anzar la 
urva de enfriamiento, las estrellasenanas blan
as de baja masa se produ
en en su mayoría en sistemas binarios, dondela evolu
ión estelar es trun
ada por la transferen
ia de masa a la estrella 
ompañeradurante la primera etapa de gigante (Sarna et al. 1999).Considerando la historia termonu
lear previa y la e�
ien
ia de los pro
esos desedimenta
ión, una enana blan
a típi
a tiene una estru
tura quími
amente estrati�-
ada, 
on un nú
leo de 
arbono y oxígeno que 
ontiene el 99% de la masa total dela estrella. Rodeando al nú
leo se en
uentra una 
apa delgada de helio (10−2M⊙), asu vez rodeada por una 
apa de hidrógeno aún más delgada (∼ 10−4M⊙). Aunquetienen un espesor muy pequeño, las 
apas externas son extremadamente opa
as ala radia
ión y regulan el �ujo saliente de energía de la estrella, un aspe
to muyimportante en la evolu
ión de una enana blan
a.Las estrellas enanas blan
as se pueden dividir en dos grupos de a
uerdo 
on loselementos quími
os dominantes en la envoltura. La mayoría de la enanas blan
asposeen envolturas 
asi puras en hidrógeno 
on algunas trazas de otros elementosmás pesados. Estas estrellas se denominan enanas blan
as DA y 
onstituyen alrede-dor del 85% de todas las enanas blan
as � Ver Eisenstein et al. (2006) y referen-
ias. El segundo grupo está formado por las estrellas enanas blan
as 
on envolturasde�
ientes en hidrógeno, usualmente 
ono
idas 
omo enanas blan
as no−DA, las
uales forman alrededor del 15% de la pobla
ión total. Se 
ree que las enanas blan-
as de�
ientes en hidrógeno son el resultado de mergers o de un progenitor que enla post-AGB experimenta �ashes térmi
os tardíos. Las enanas blan
as no−DA sepueden dividir en varias sub
lases: las enanas blan
as DO, 
on temperaturas efe
ti-vas 45 000K ≤ Teff ≤ 200 000K, que muestran líneas relativamente fuertes de heliouna vez ionizado (HeII), las enanas blan
as DB (11 000K ≤ Teff ≤ 30 000K), 
on lin-eas fuertes en helio neutro (HeI), y las enanas blan
as DC, DQ y DZ (Teff < 11000 K)que muestran trazas de 
arbono y metales en su espe
tro. A medida que una enanablan
a DO evolu
iona, el HeII se re
ombina para formar HeI, transformándose enuna enana blan
a DB. La transi
ión de DO a una etapa DB más fría se interrumpepor el gap no−DA (30 000K < Teff < 45 000K) donde se observan muy po
os objetos
on atmósferas de�
ientes en hidrógeno (Eisenstein et al. 2006). También se deben
onsiderar aquellas enanas blan
as 
on atmósferas híbridas o abundan
ias pe
uliares,y las re
ientemente des
ubiertas DQ 
alientes (hot DQ) 
on atmósferas ri
as en 
ar-bono, 
on Teff ∼ 20 000K (Dufour et al. 2007, 2008a). Se 
ree que las enanas blan
as
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Figura 1.2: Esquema de los posibles 
aminos evolutivos para las enanas blan
as a medidaque se enfrían. La 
olumna izquierda indi
a la temperatura efe
tiva. La mayor parte de lapobla
ión de enanas blan
as 
orresponde a estrellas DA que permane
e así durante todala evolu
ión (segunda 
olumna). Las enanas blan
as DO pueden seguir diferentes 
aminos,partiendo ya sea desde las estrellas PG 1159 
alientes, ri
as en helio, 
arbono y oxígeno o apartir de estrellas formadas en eventos de merger. Las estrellas PG 1159 también podríanser los progenitores de las estrellas hot DQ. La a
re
ión de material del medio interestelar,
omo metales, por estrellas enanas blan
as frías ri
as en helio daría lugar a las enanasblan
as de tipo DZ (Adaptado de Althaus et al. 2010a).
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iones Estelares 8hot DQ son los des
endientes fríos de las estrellas PG 1159, y el resultado de unamez
la 
onve
tiva a temperaturas efe
tivas más bajas (Dufour et al 2008a; Althauset al. 2009a). El esquema más 
omún de 
lasi�
a
ión espe
tral se en
uentra en latabla 1.1.A
tualmente la eviden
ia observa
ional apunta ha
ia una posible evolu
ión es-pe
tral de las enanas blan
as, es de
ir, que la 
omposi
ión super�
ial de una dadaenana blan
a podría 
ambiar durante su evolu
ión debido a la 
ompeten
ia entrealgunos pro
esos físi
os, 
omo 
onve

ión, episodios de pérdida de masa, a
re
ión,levita
ión por radia
ión y asentamiento gravita
ional. La intera

ión entre estos pro-
esos podría brindar alguna pista para entender la evolu
ión de las enanas blan
asa medida que se enfrían. Un esquema de los posibles 
aminos evolutivos de las es-trellas enanas blan
as se muestra en la �gura 1.2. Una des
rip
ión detallada de laspropiedades evolutivas de las estrellas enanas blan
as se puede en
ontrar en Althauset al. (2010a).1.3. Pulsa
iones Estelares1.3.1. Las Estrellas VariablesA simple vista, las estrellas pare
erían ser objetos estáti
os. Sin embargo, 
omoya vimos, estos objetos 
elestes son muy a
tivos y experimentan grandes 
ambios ensu estru
tura interna a medida que evolu
ionan. Algunas de estas estrellas puedenexperimentar 
ambios en su brillo a es
alas temporales 
ortas, volviéndose estrellasvariables.Las estrellas variables se pueden dividir en dos grandes 
ategorías: las variablesintrínse
as y las variables extrínse
as. Las variables intrínse
as son aquellas estre-llas 
uya varia
ión en la luminosidad se debe a 
ambios en las propiedades físi
asde la estrella en sí misma. En esta 
ategoría se en
uentran las variables pulsantes,que modi�
an su forma y tamaño en forma periódi
a, las variables eruptivas, queexperimentan erup
iones en la super�
ie, por ejemplo, por eje

ión de masa, y lasvariables 
ata
lísmi
as, estrellas que experimentan 
ambios brus
os 
omo las novasy supernovas. Las variables extrínse
as son aquellas estrellas donde la variabilidades 
ausada por agentes externos. A su vez, esta 
ategoría se puede dividir en dossubgrupos. El primero 
orresponde a las binarias e
lipsantes, sistemas dobles donde,vistas desde la Tierra, las estrellas se e
lipsan una a otra. El segundo 
orresponde alas variables rotantes, 
uya varia
ión está rela
ionada 
on la rota
ión de la estrella.Las primeras variables re
ono
idas fueron las novas y las supernovas. Estas vari-ables 
ata
lísmi
as, explotan aumentando su brillo en forma repentina e intensa, paraluego desapare
er lentamente al 
abo de algunas semanas o meses. Observa
iones deeste tipo de estrellas se remontan a varios siglos antes de Cristo, en registros llevadospor astrólogos imperiales en China, y luego en Japón y Corea.Ex
epto por las novas, se pensaba que las estrellas permane
ían 
onstantes hastaque, en el año 1596, David Fabri
ius des
ubrió la primera variable no-eruptiva enla 
onstela
ión de Cetus, una estrella gigante roja pulsante 
ono
ida 
omo o Ceti oMira. Esta estrella fue 
onsiderada primero una nova hasta 1660 
uando se 
on
luyó
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iones Estelares 9que era una estrella pulsante 
on un período de ∼ 11 meses. A
tualmente esta estrellaes el prototipo de una 
lase de estrellas pulsantes 
on el mismo nombre.Algunas notas 
asuales fueron reemplazadas por registros sistemáti
os alrededordel año 1700, dando lugar a más des
ubrimientos. De esta manera E. Pignott de-mostró que la estrella Θ Serpentis era una variable, 
on�rmando las sospe
has de G.Montanari un siglo antes, y Goodri
ke en
ontró varia
iones periódi
as en la estrella
δ Cephei, el prototipo de las pulsantes Cefeidas, y en β Lyrae, una binaria e
lipsante.El des
ubrimiento de estrellas pulsantes fue al prin
ipio lento, hasta la apari
ión de lafotografía. Alrededor del año 1800, solamente se 
ono
ían∼ 10 estrellas pulsantes, sinembargo los registros permanentes en pla
as fotográ�
as aumentaron rápidamenteeste número a algunos miles entre los años 1850 y 1900.1.3.2. El Fenómeno de las Pulsa
iones EstelaresUna estrella se puede 
onsiderar 
omo una esfera de gas 
on gravedad propiaque se en
uentra inmersa en un 
ampo de radia
ión. En general, la estrella es unsistema extremadamente estable, donde la energía generada por rea

iones nu
learesse pierde en forma de radia
ión desde la super�
ie (equilibrio térmi
o). Di
ho sistematambién se en
uentra en equilibrio me
áni
o tal que en 
ada punto de la estrellala gravedad 
ompensa exa
tamente el gradiente de presión. Si la presión aumenta,la estrella se expande, mientras que si la gravedad ex
ede al gradiente de presión,la estrella se 
ontrae. Bajo 
iertas 
ir
unstan
ias, una pequeña perturba
ión sobreuna estrella puede 
re
er 
on el tiempo y tornarse su�
ientemente grande 
omopara ser observada, dando lugar a una estrella pulsante. Las pulsa
iones estelaresse mani�estan prin
ipalmente a través de varia
iones periódi
as en la luminosidadde una estrella, aunque también se ponen de mani�esto a través de varia
iones en laslíneas espe
trales. Di
has varia
iones pueden tener su origen en 
ambios en el radioestelar, en la temperatura super�
ial, en el área y orienta
ión de la super�
ie estelar,o una 
ombina
ión de todos estos efe
tos.Las os
ila
iones son un fenómeno 
omún en la Tierra, 
omo es el 
aso de lasondas en la super�
ie de los o
éanos produ
idas por la gravedad y las ondas desonido produ
idas por gradientes de presión. Las os
ila
iones estelares, 
ausadas porestos dos tipos de fuerzas, son de la misma naturaleza que las os
ila
iones en laTierra. En otras palabras, los prin
ipios físi
os que determinan las 
ara
terísti
asde las os
ila
iones son los mismos en ambos 
asos: la 
onserva
ión de la masa, elmomento y la energía. Existen, sin embargo, algunas diferen
ias entre la des
rip
iónde las os
ila
iones estelares y las ondas en la Tierra, siendo la más importante lapresen
ia de un 
ampo de radia
ión. Dado que las pulsa
iones en una estrella debenser auto-ex
itadas, es ne
esaria la existen
ia de un pro
eso físi
o que 
onvierta algúntipo de energía en energía 
inéti
a de pulsa
ión. Cualquier pro
eso por el 
ual unapor
ión de gas estelar absorbe o emite radia
ión durante un 
í
lo de pulsa
ión, es elme
anismo ne
esario para la ex
ita
ión de las pulsa
iones.Dentro de la teoría de pulsa
iones estelares se pueden de�nir dos tipos de os
ila-
iones: radiales y no radiales, siendo las primeras un 
aso parti
ular de las segundas.En el 
aso de las pulsa
iones radiales, las varia
iones en la luminosidad se deben a



1.3 Pulsa
iones Estelares 10
ambios en el volumen de la estrella en forma periódi
a, manteniendo la simetríaesféri
a. La os
ila
iones radiales son ondas a
ústi
as, donde la fuerza restauradoraestá dada por la presión. Por otro lado, en el 
aso de las pulsa
iones no-radiales, laestrella se aparta de su estado de equilibrio sin 
onservar la simetría esféri
a en elpro
eso. El material estelar se despalza tanto en dire

ión radial 
omo en dire

iónhorizontal siendo tanto la presión 
omo la gravedad las fuerzas restauradoras. En este
aso, la gravedad a
túa 
omo fuerza restauradora a través de la �ota
ión. Enton
es,mientras las pulsa
iones radiales tienen un espe
tro de modos a
ústi
os o de presión(modos p), las pulsa
iones no-radiales muestran además un espe
tro de modos degravedad o modos g (Cowling 1941).1.3.3. Propiedades de las Pulsa
iones no-RadialesA 
ontinua
ión des
ribiremos en forma breve las 
ara
terísti
as generales de lasos
ila
iones no-radiales. Un desarrollo 
ompleto de las e
ua
iones que modelan laspulsa
iones no-radiales en la aproxima
ión adiabáti
a se presenta en el Apéndi
eA, donde se sigue el tratamiento presentado por Unno et al. (1989). Para más de-talles sobre la teoría de pulsa
iones no-radiales apli
ado a os
ila
iones estelares sere
omienda 
onsultar los trabajos de Cox (1980) y Unno et al. (1989).Las e
ua
iones fundamentales que gobiernan las pulsa
iones no-radiales son lase
ua
iones bási
as de la hidrodinámi
a, dadas por las e
ua
iones de 
onseva
ión de lamasa (e
. A.1), el momento (e
. A.2) y la energía (e
. A.3). Apli
ando pequeñas per-turba
iones sobre un estado de equilibrio 
on simetría esféri
a se obtiene un sistemade e
ua
iones linealizadas, siempre suponiendo que las perturba
iones sean su�
ien-temente pequeñas para despre
iar términos de orden dos o mayor. En esta situa
ión,para un modo normal, las variables se pueden es
ribir 
omo:
f ′

k,ℓ,m(r, θ, φ, t) = f ′
k,ℓ,m(r)Y m

ℓ (θ, φ) exp(iσk,ℓ,mt) (1.1)Aquí, f ′ representa la perturba
ión Euleriana de una dada 
antidad físi
a f , 
omoel desplazamiento, la presión o el poten
ial gravitatorio, Y m
ℓ (θ, φ) son los armóni
osesféri
os1, y σk,ℓ,m es la fre
uen
ia de os
ila
ión. La fun
ión f ′

k,ℓ,m(r) representa laparte radial de las autofun
iones. Para modelos realistas, el problema de os
ila
ionesno-radiales se debe resolver en forma numéri
a, dando 
omo resultado las autofun-
iones f ′
k,ℓ,m(r) 
on su 
orrespondiente autovalor σk,ℓ,m. Bajo la aproxima
ión adi-abáti
a (δS = 0)2, el problema de pulsa
iones no-radiales linealizado se redu
e aun problema de autovalores de 
uarto orden en el espa
io dado por las e
ua
iones(A.53)-(A.56).Como se puede ver a partir de la e
ua
ión (1.1) 
ada modo normal está 
ara
teri-zado por tres números: el orden radial k, el grado armóni
o ℓ y el orden azimutal m.Tanto k 
omo ℓ son números naturales, mientras que m es un número entero tal que

−ℓ ≤ m ≤ ℓ. El grado armóni
o indi
a el número de líneas nodales en la super�
iede la estrella, donde |m| 
orresponden a meridianos y ℓ − |m| son paralelos, estos1Apéndi
e B2En la aproxima
ión adiabáti
a se despre
ia la varia
ión lagrangiana de la entropía, suponiendoque no hay inter
ambio de 
alor entre los elementos de �uído al os
ilar.
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Figura 1.3: Esquema de 
ontornos de la parte real de los armóni
os esféri
os Y m
ℓ (θ, φ)sobre la super�
ie de una estrella que pulsa en modos no-radiales. Los 
asos ilustrados son:

ℓ = 0, 1, 2, 3 y m = 0, 1, 2, 3, además del 
aso ℓ = 10 y m = 5.modos se 
ono
en 
omo modos esferoidales (Unno et al. 1989). En la �gura 1.3 seesquematizan los patrones nodales sobre la super�
ie de una estrella dependiendo delvalor de ℓ y m. En parti
ular se observa que, si m = 0, todas las líneas nodales sonparalelos, mientras que, si ℓ = |m|, solo se tienen meridianos. Por último, el 
aso 
on
ℓ = m = 0 
orresponde a una os
ila
ión radial, donde la simetría esféri
a se 
onservaen 
ada os
ila
ión. En general, la super�
ie de la estrella queda dividida en regionesde fase opuesta en brillo y velo
idad del material. Como resultado, la suma de laluminosidad de las diferentes regiones da lugar a las varia
iones en la luminosidadtotal de la estrella. Por último, tenemos que las regiones limitadas por las líneasnodales se vuelven 
ada vez más pequeñas a medida que el grado armóni
o aumenta.Esto da lugar a un fenómeno de 
an
ela
ión geométri
a, tal que la variabilidad de laestrella se vuelve muy pequeña para ser observada. Por este motivo, los modos 
onun grado armóni
o ℓ ∼> 3 son muy difí
iles de observar.Si suponemos la ausen
ia de rota
ión, 
ampos magnéti
os o 
ualquier otro agenteexterno que perturbe la simetría esféri
a, las e
ua
iones de pulsa
ión no dependenexplí
itamente del orden azimutal, por 
onsiguiente los autovalores σ2 serán inde-pendientes de m, dando lugar a una degenera
ión de orden 2ℓ + 1 en las fre
uen
iasde os
ila
ión. Es de
ir, que los 2ℓ + 1 modos normales 
ara
terizados por los mismosvalores de ℓ y k estarán 
ara
terizados por la misma fre
uen
ia de os
ila
ión.



1.3 Pulsa
iones Estelares 12Finalmente, para modelos estelares homogéneos el orden radial k representa elnúmero de nodos radiales, es de
ir el número de super�
ies esféri
as 
on
éntri
asde radio ri (
on 1 ≤ i ≤ k) donde el movimiento del material es nulo. En modelosestelares realistas, esta 
orresponden
ia uno a uno entre k y el número de nodosradiales se pierde, en espe
ial para modos de bajo orden radial.1.3.4. Cara
terísti
as de los Modos EsferoidalesComo ya men
ionamos, existen dos grandes 
lases de modos esferoidales depen-diendo de la fuerza restauradora que a
túa en 
ada 
aso. Si la fuerza restauradoraestá dada por los gradientes de presión se tienen modos de presión o modos p, mien-tras que si la fuerza restauradora es la gravedad, a través de la �ota
ión, enton
esse tienen modos de gravedad o modos g (Cowling 1941). A su vez, las propiedadesde los modos esferoidales están gobernadas por las fre
uen
ias 
ara
terísti
as, 
ono-
idas 
omo las fre
uen
ias de Lamb y de Brunt-Väisälä. Los modos de presión estáníntimante rela
ionados 
on la fre
uen
ia de Lamb, dada por:
L2

ℓ =
(ℓ + 1)ℓ

r2
c2
S (1.2)donde c2

S es la velo
idad adiabáti
a del sonido dada por cS =
√

Γ1p/ρ, 
on p lapresión, ρ la densidad y Γ1 el exponente adiabáti
o. En parti
ular, la fre
uen
iade Lamb es inversamente propor
ional al tiempo que tarda una onda de sonido enre
orrer una distan
ia λℓ = 2πr/ℓ. Los modos de presión se 
ara
terizan por des-plazamientos del material prin
ipalmente en la dire

ión radial. En este 
aso, 
omola fuerza restauradora está dada por los gradientes de presión, este tipo de modosse puede 
onsiderar 
omo el análogo no-radial de los modos radiales. Los modos po
upan la región de las altas fre
uen
ias (períodos 
ortos) las 
uales aumentan 
on
k y ℓ 
re
ientes. En general, los modos de presión se propagan en las regiones de laenvoltura de la estrella donde muestran amplitudes de os
ila
ión grandes.Por otro lado, los modos de gravedad están rela
ionados 
on la fre
uen
ia deBrunt-Väisälä, dada por:

N2 = g

(

1

Γ1

d ln p

dr
−

d ln ρ

dr

)

, (1.3)que representa la fre
uen
ia 
on la que una burbuja de gas os
ila alrededor de suposi
ión de equilibrio por la in�uen
ia de la gravedad. Los modos de gravedad se
ara
terizan por desplazamientos prin
ipalmente en la dire

ión horizontal y se pro-pagan generalmente en las regiones internas de la estrella, 
er
anas al nú
leo. Esta
lase de modos o
upa el dominio de las bajas fre
uen
ias (períodos largos), tal quelos períodos de pulsa
ión se vuelven más largos a medida que k y ℓ aumentan. Para el
aso de las estrellas enanas blan
as, la fre
uen
ia de Brunt-Väisälä toma valores muybajos en el 
entro de la estrella, debido a la degenera
ión ele
tróni
a en el nú
leo,obligando a los modos de gravedad a propagarse en regiones 
ada vez más externasa medida que el grado de degenera
ión se in
rementa.



1.3 Pulsa
iones Estelares 13Por último, para 
ada valor de ℓ > 1, se puede en
ontrar un úni
o modo 
uyafre
uen
ia se en
uentra entre el espe
tro de modos de presión y de gravedad. Estemodo se denomina modo f o modo de Kelvin. En modelos estelares simples, el modo
f no tiene nodos radiales y su fre
uen
ia aumenta 
on el valor del grado armóni
o.Una idea de las propiedades generales de las os
ila
iones no-radiales se puedeextraer de un análisis lo
al (Unno et al. 1989). Supongamos la situa
ión donde laslongitudes de onda de los modos de os
ila
ión son 
ortas 
omparadas 
on las es
alasde altura relevantes para las 
antidades físi
as involu
radas. Si además 
onsideramosla aproxima
ión de Cowling, donde despre
iamos la perturba
ión Euleriana del po-ten
ial gravitatorio (Φ′ = 0) (Cowling 1941), los 
oe�
ientes en las e
ua
iones depulsa
ión se pueden 
onsiderar 
asi 
onstantes. Bajo estas hipótesis podemos supon-er una dependen
ia de la 
oordenada radial de la forma exp(ikrr), donde kr es la
omponente radial del número de onda. Como resultado obtenemos una rela
ión dedispersión de la forma:

k2
r =

1

σ2c2
S

(

σ2 − L2
l

) (

σ2 − N2
) (1.4)A partir de esta rela
ión se puede ver 
omo las fre
uen
ias 
ara
terísti
as determinanlas propiedades de las pulsa
iones no-radiales. Para que un dado modo se propaguelo
almente se debe 
umplir que k2

r sea positivo. Esto o
urre en dos situa
iones: si σ2 >
L2

ℓ , N
2 y si σ2 < L2

ℓ , N
2. Si por el 
ontrario N2 < σ2 < L2

ℓ ó L2
ℓ < σ2 < N2, k2

r < 0,el número de onda radial es puramente imaginario y las solu
iones son evanes
entes.Como resultado, el interior de la estrella queda dividido en zonas de propaga
ióny zonas evanes
entes determinadas por el per�l de las fre
uen
ias 
ara
terísti
as deLamb y Brunt-Väisälä.Una forma útil de visualizar los resultados obtenidos del análisis lo
al es medianteun diagrama de propaga
ión (ver Cox 1980; Unno et al. 1989). En la �gura 1.4 semuestra un diagrama de propaga
ión para un modelo de una estrella en la RamaHorizontal (sub-enana B ó sdB) 
ara
terizada por M∗ = 0.473 M⊙, Teff ∼ 28 700K y
log g ∼ 5.53. En ella se gra�
an las fre
uen
ias de Lamb y Brunt-Väisälä, L2

ℓ y N2respe
tivamente. Con línea punteada se indi
an las autofre
uen
ias adimensionales ω2para los modos 
on ℓ = 1 junto 
on los nodos de la autofun
ión radial 
orrespondiente(y1, e
. A.51). Las regiones sombreadas 
orresponden a las zonas evanes
entes dentrodel modelo, que separan las dos regiones de propaga
ión donde los modos tienenpermitido os
ilar. Como ya men
ionamos, los modos p 
orresponden al dominio delas altas fre
uen
ias y se propagan en zonas más bien externas de la estrella, en laregión indi
ada 
omo MODOS P en la �gura 1.4, donde ω2 > L2
ℓ , N2. Los modos g,por el 
ontrario, se propagan en una región más interna, denotada 
on MODOS G enla �gura 1.4, donde se 
umple que ω2 < L2

ℓ , N2. En general, los modos normales seránaquellos 
uya longitud de onda sea igual a la distan
ia entre los bordes de la región depropaga
ión, 
onvirtiéndose en una onda esta
ionaria. De esta manera, las regionesde propaga
ión a
túan 
omo 
avidades resonantes donde los modos normales quedanatrapados.El modo f posee una autofre
uen
ia 
er
ana al mínimo lo
al de N , separando laszonas de propaga
ión de los modos de presión y los modos de gravedad. Como ya
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Figura 1.4: Diagrama de propaga
ión 
orrespondiente a un modelo de una estrella en laRama Horizontal (sdB) 
on M∗ = 0.473 M⊙, Teff ∼ 28 700K y log g ∼ 5.53 para modos 
on
ℓ = 2. Las zonas blan
as 
orresponden a regiones de propaga
ión, mientras que las zonassombreadas son regiones evanes
entes. El logaritmo del 
uadrado de la fre
uen
ia de Brunt-Väisälä y de la fre
uen
ia de Lamb se indi
an 
on línea llena y a trazos, respe
tivamente.Las líneas horizontales muestran el 
uadrado de las autofre
uen
ias, y los 
ír
ulos indi
anla posi
ión de los nodos de la autofun
ión radial (y1) para el modo fundamental f y paralos modos p y g de bajo orden radial.



1.3 Pulsa
iones Estelares 15men
ionamos, en un modelo realista la 
lasi�
a
ión de modos se vuelve más 
ompleja,sobre todo para los modos de bajo orden radial. En parti
ular, en la �gura 1.4 laautofun
ión radial para el modo f muestra dos nodos radiales, aunque en modelosestelares más simples este modo no posee nodos en la dire

ión radial.Por último, en modelos quími
amente homogéneos, los per�les de las fre
uen
ias
ara
terísti
as tienen una dependen
ia suave 
on la posi
ión (Unno et al. 1989).Sin embargo, en los modelos estelares realistas, 
omo el que se muestra en la �gura1.4 para una estrella sdB, se pueden observar algunos pi
os en los per�les de lasfre
uen
ias de Lamb y Brunt-Väisälä. Como veremos más adelante, estas estru
turasestán aso
iadas 
on 
ambios abruptos en la 
omposi
ión debido a la presen
ia deinterfases quími
as.1.3.5. Aproxima
ión Asintóti
aPara obtener el espe
tro de modos normales de os
ila
ión de un dado modeloestelar, se deben resolver las e
ua
iones que gobiernan las os
ila
iones no-radiales, porlo general en forma numéri
a. Por otro lado, se puede apli
ar un método asintóti
opara modos 
on orden radial alto (k ≫ 1) y valores de ℓ pequeños, y obtener asísolu
iones asintóti
as. Una des
rip
ión detallada del método asintóti
o apli
ado alproblema de pulsa
iones radiales y no-radiales se puede en
ontrar, por ejemplo, enlos trabajos de Tassoul & Tassoul (1968) y Tassoul (1980), respe
tivamente. Para losmodos de presión, la fre
uen
ias en el límite asintóti
o se pueden aproximar por:
σk,ℓ ≈

π

2

(

2k + ℓ + n +
1

2

)[
∫ R∗

0

1

cS(r)

]−1 (1.5)donde n es el índi
e politrópi
o3 que 
ara
teriza la estru
tura de las 
apas super�-
iales del modelo estelar. A su vez, a partir de la expresión (1.5) se puede obtener elespa
iamiento asintóti
o de fre
uen
ias para un valor de ℓ �jo, de�nido 
omo:
∆σa = σk+1,ℓ − σk,ℓ = π

[
∫ R∗

0

1

cS(r)

]−1 (1.6)Notar que ∆σa en el límite de orden radial alto, o de altas fre
uen
ias, es una
onstante que depende úni
amente del per�l de la velo
idad adiabáti
a del sonido enel interior de la estrella, que a su vez es propor
ional a la fre
uen
ia de Lamb paraun dado valor de ℓ.En el estudio de los modos de gravedad, se debe tener en 
uenta el tipo de trans-porte, radiativo o 
onve
tivo, presente en una dada región de la estrella. Si el modelo
ontiene tanto regiones radiativas 
omo 
onve
tivas, el espe
tro de períodos de mo-dos de gravedad se divide en modos g+ y modos g−, 
ara
terizados por autovaloresreales e imaginarios, respe
tivamente. Si 
onsideramos un modelo quími
amente ho-mogéneo donde el transporte es púramente radiativo o 
onve
tivo, las fre
uen
ia deos
ila
ión de los modos de gravedad en el límite asintóti
o se puede aproximar por:3Apéndi
e B
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σ−1

k,ℓ ≈
π

2

(

2k + ℓ + n +
1

2

)

1
√

ℓ(ℓ + 1)

[
∫ R∗

0

N(r)

r
dr

]−1

, (1.7)De manera similar a los modos de presión, se puede obtener una expresión para elespa
iamiento asintóti
o de fre
uen
ias en el límite de alto orden radial. Sin embargo,para los modos de gravedad resulta más 
onveniente trabajar en términos de losperíodos, de�nidos 
omo Πk,ℓ = 2π/σkℓ, en lugar de la fre
uen
ia. Así, podemosde�nir el espa
iamiento asintóti
o de períodos 
omo:
∆Πa

ℓ = Πk+1,ℓ − Πk,ℓ =
2π2

√

ℓ(ℓ + 1)

[
∫ R∗

0

N(r)

r
dr

]−1

, (1.8)Esta 
antidad resulta ser una 
onstante, determinada por el per�l de la fre
uen
iade Brunt-Väisälä. A diferen
ia de los modos de presión, ∆Πa
ℓ depende de ℓ.1.3.6. Efe
tos de la Rota
ión y el Campo Magnéti
oEn presen
ia de rota
ión o de un 
ampo magnéti
o la simetría esféri
a del modelose rompe. De esta manera se rompe la degenera
ión de orden 2ℓ+1 en el orden azimu-tal, debida a la ausen
ia de un eje preferen
ial de simetría. Para el 
aso de rota
iónlenta, donde la fre
uen
ia angular de rota
ión Ω es mu
ho menor que 
ualquier fre-
uen
ia de os
ila
ión de los modos normales, se puede ha
er una 
orre

ión a primerorden en la fre
uen
ia de os
ila
ión tal que:

σk,ℓ,m(Ω) = σk,ℓ(Ω = 0) + δσk,ℓ,m. (1.9)donde la 
orre

ión a primer orden depende explí
itamente del orden azimutal m. Deesta manera 
ada fre
uen
ia de os
ila
ión en el sistema no rotante σk,ℓ se separa ensus 2ℓ + 1 
omponentes, removiendo 
ompletamente la degenera
ión en fre
uen
ia.El es
enario más sen
illo 
orresponde a una estrella que rota 
omo un 
uerpo rígido,tal que Ω = 
te. En este 
aso, la 
orre

ión a la autofre
uen
ia para k y ℓ dados sepuede es
ribir 
omo (Cowling & Newing 1949; Ledoux 1951):
δσk,ℓ,m = −mΩ(1 − Ck,ℓ) (1.10)donde

Ck,ℓ =

∫ R∗

0
ρr2[2ξrξt + ξ2

t ]dr
∫ R∗

0
ρr2[ξ2

r + ℓ(ℓ + 1)ξ2
t ]dr

(1.11)son los 
oe�
ientes de splitting rota
ional, que dependen de la estru
tura del modelosin rota
ión y del modo 
onsiderado. En la expresión anterior, ξr y ξh 
orrespondenal desplazamiento radial y horizontal, respe
tivamente. En el límite asintóti
o, paralos modos de presión, el desplazamiento del material en la dire

ión radial es mu
homayor que el desplazamiento horizontal, siendo ξr ≫ ξh, tal que Ckℓ → 0 para ordenradial 
re
iente. Por otro lado, en el 
aso de los modos de gravedad se 
umple que
ξr ≪ ξh para orden radial 
re
iente, y Ckℓ → 1/[ℓ(ℓ + 1)] en el límite asintóti
o.



1.3 Pulsa
iones Estelares 17Si ahora suponemos que la velo
idad angular de rota
ión es una fun
ión del radio(Ω = Ω(r)), la 
orre

ión a primer orden en la fre
uen
ia está dada por:
δσk,ℓ,m = −m

∫ R∗

0

Ω(r)Kk,ℓ(r)dr, (1.12)donde Kk,ℓ(r) se 
ono
e 
omo el kernel rota
ional, que depende de las fun
iones dedesplazamiento del modelo en equilibrio 
on rota
ión nula 
omo:
Kk,ℓ(r) =

ρr2ξ2
r − 2ξrξt − ξ2

t [1 − ℓ(ℓ + 1)]
∫ R∗

0
ρr2[ξ2

r + ℓ(ℓ + 1)ξ2
t ]dr

(1.13)El kernel rota
ional a
túa 
omo una fun
ión de peso para Ω(r) en fun
ión de laprofundidad.En presen
ia de un 
ampo magnéti
o débil las fre
uen
ias de pulsa
ión sufrenpequeños 
ambios respe
to del 
aso no magnéti
o, tal que se pueden aproximar por:
σk,ℓ,m(B0) = σk,ℓ(B0 = 0) + σ′

k,ℓ,m (1.14)donde σk,ℓ(B0 = 0) es la fre
uen
ia de os
ila
ión 
on 
ampo magnéti
o nulo y σ′
k,ℓ,mes la 
orre

ión a primer orden. La expresión para σ′

k,ℓ,m depende de la autofun
ión
ξ en el 
aso no magéti
o y de B0 
omo (Jones et al. 1989):

σ′
k,ℓ,m =

1

8πσk,ℓ(B0 = 0)

∫M

0
ρ−1|B′|2dmr −

∫

S
[(ξ∗ × B0) × B

′] · n̂ds
∫

M
|ξ|2dmr

(1.15)La integral sobre S es la integral sobre la super�
ie de la estrella, siendo n̂ la normalsaliente a di
ha super�
ie. Las integrales restantes son sobre todo el volumen de laestrella. Finalmente B
′ está dado por:

B
′(r) = ∇× (ξ ×B0) (1.16)Eligiendo una expresión simple para el 
ampo magnéti
o, 
omo por ejemplo un
ampo 
onstante o dipolar, la 
orre

ión en la fre
uen
ia σ′

k,ℓ,m, además de su depen-den
ia 
on |B0|, depende del orden azimutal 
omo m2. Esto impli
a que la fre
uen
ia
σk,ℓ se divide en ℓ + 1 
omponentes y no en 2ℓ + 1 
omo en el 
aso de rota
ión lenta,
on lo 
ual la degenera
ión en m se remueve en forma par
ial. Además, en presen
iade un 
ampo magnéti
o débil aún la 
omponente 
on m = 0 tiene una 
orre

ión nonula en la fre
uen
ia de pulsa
ión.1.3.7. Me
anismos de Ex
ita
ión: el Me
anismo κ − γAunque hasta ahora tratamos el fenómeno de pulsa
iones estelares 
omo algo yapresente, las os
ila
iones dentro de una estrella deben ser ex
itadas de alguna man-era. En líneas generales, podemos pensar a una estrella 
omo una gran máquina de
alor, donde las 
apas más externas se o
upan de regular el �ujo saliente de energía,usualmente mediante los pro
esos de ioniza
ión y re
ombina
ión de los iones de las
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ies quími
as dominantes. Normalmente, un aumento en el �ujo saliente de ra-dia
ión en una estrella dará lugar a un aumento en la temperatura y una disminu
iónen la opa
idad, permitiendo que la radia
ión es
ape más fá
ilmente. Por lo tanto,bajo 
ondi
iones normales, 
omo o
urre en el material totalmente ionizado, el 
ambioen la opa
idad favore
e la estabilidad pulsa
ional. Sin embargo, en una zona de ion-iza
ión par
ial, un aumento en el �ujo de radia
ión puede ser absorbido, resultandoen un aumento en la fra

ión presente de iones, en lugar de aumentar la temperaturadel material. Como resultado, se bloquea el �ujo saliente de energía radiativa, la 
ualse alma
ena 
omo energía de ioniza
ión. Este me
anismo se 
ono
e 
omo me
anismo
γ. Además los fuertes gradientes en la opa
idad debido a la presen
ia de las regionesde ioniza
ión par
ial, también se pueden ex
itar pulsa
iones mediante el me
anis-mo κ. En la mayoría de los 
asos, 
omo por ejemplo en las estrellas enanas blan
aspulsantes, los me
anismos κ y γ trabajan juntos. En resumen, un 
í
lo de pulsa
ióntípi
o, en presen
ia del me
anismo κ − γ, se puede des
ribir en 
uatro pasos:1. La estrella se 
omprime y el �ujo saliente de radia
ión se en
uentra bloqueadodebido a un aumento en la opa
idad. La energía de radia
ión se alma
ena en losiones en forma de energía 
inéti
a. El aumento en la temperatura es pequeño.2. En el punto de máxima 
ompresión, la radia
ión se en
uentra alma
enada enla región de ioniza
ión par
ial que sigue ganando 
alor, pero la densidad 
aedebido al aumento en la temperatura.3. La región de ex
ita
ión se expande, obteniendo un impulso adi
ional por lalibera
ión de la energía de ioniza
ión. La opa
idad 
ae a medida que el materialse expande, lo 
ual ayuda a que la radia
ión �uya más fá
ilmente. Este es elpunto de densidad mínima, resultado de la expansión del material y de ladisminu
ión de la temperatura.4. En el punto de máxima expansión, el material 
ontinúa perdiendo 
alor y al-
anza el valor mínimo de presión. Toda la energía que estaba alma
enada esliberada por los iones, aunque el material sigue estando par
ialmente ionizado,y el 
í
lo de pulsa
ión puede volver a 
omenzar.1.4. Astrosismología y Clases de Estrellas PulsantesLa Astrosismología es un área de la Astrofísi
a que estudia la estru
tura interna ylas propiedades evolutivas de las estrellas a partir del espe
tro de períodos que estasexhiben. Un ajuste astrosismológi
o 
onsiste en la 
ompara
ión entre los períodosobservados en una estrella pulsante 
on los períodos que se obtienen a partir demodelos teóri
os representativos de la estrella en 
uestión. Cada modo de os
ila
iónindividual se propaga en una región espe
í�
a de la estrella. En 
onse
uen
ia, 
adafre
uen
ia propor
iona informa
ión de una región parti
ular del interior estelar, lazona donde el modo aso
iado os
ila 
on mayor amplitud. Por lo tanto, 
uanto mayorsea el número de fre
uen
ias observadas, más 
ompleta y pre
isa será la informa
iónque se extraiga de las té
ni
as astrosismológi
as. Informa
ión dire
ta a
er
a de la
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tura interna de las estrellas no se puede obtener mediante otras té
ni
as4,las 
uales solo propor
ionan informa
ión sobre la super�
ie estelar (Espe
tros
opía,Fotometría).La Astrosismología apli
ada al Sol se denomina Heliosismología. El Sol es un pul-sador no-radial que os
ila en ∼ 107 modos p simultáneamente. Debido a su 
er
anía ala Tierra, las fre
uen
ias de os
ila
ión del Sol se pueden medir 
on mu
ha pre
isión.Para el 
aso de otras estrellas, 
omo ya vimos, los efe
tos de 
an
ela
ión geomé-tri
a solamente permiten la dete

ión de algunas de
enas de modos restringidos a
0 ≤ ℓ ∼< 4.Las pulsa
iones pueden en
ontrarse en mu
has etapas de la evolu
ión estelar.Con un amplio rango de masas, las estrellas pulsantes o
upan mu
has regiones en eldiagrama de Hertzprung-Russell (H-R), 
omo se muestra en la Figura 1.4. Debido a la
re
iente sensibilidad y re�namiento de las té
ni
as observa
ionales, en los últimos 30años se han des
ubierto un gran número de estrellas variables e in
luso se identi�
aronnuevas 
lases. En la Tabla 1.4 se muestra una lista de las estrellas variables 
ono
idas,junto 
on su temperatura efe
tiva, masa, rango de períodos y tipo de modo en el quepulsan.A 
ontinua
ión se 
omentarán algunas 
ara
terísti
as de los tipos de estrellasvariables. Las primeras estrellas pulsantes des
ubiertas fueron las Cefeidas. Estasestrellas pulsan típi
amente en el modo radial fundamental o en algunos 
asos tam-bién en el primer armóni
o (k = 1). Junto 
on las estrellas RR Lira, las Cefeidasforman la �banda de inestabilidad 
lási
a�. Mu
has de ellas son objetos en la fasede 
ombustión nu
lear de helio, sin embargo, algunas pueden tener una 
ás
ara dehidrógeno en 
ombustión alrededor del nú
leo de helio mientras evolu
ionan para
onvertirse en gigantes rojas por primera vez.Los análogos de baja masa de las variables Cefeidas son las estrellas W Virginis.Estas estrellas están evolu
ionando ha
ia la AGB o ya al
anzaron la etapa de pulsostérmi
os a medida que abandonan la AGB. También se denominan �Cefeidas depobla
ión II� en 
ontraste 
on las Cefeidas 
lási
as que son estrellas masivas dePobla
ión I5.Las estrellas RR Lira son también objetos de Pobla
ión II y se en
uentran en laetapa de 
ombustión de helio en 
arbono y oxígeno. Así 
omo las Cefeidas, las RRLira también pulsan en modos radiales y se utilizan 
omo indi
adores de distan
ia,dado que poseen una magnitud absoluta relativamente bien de�nida. La mayor partede las estrellas RR Lira 
ono
idas se en
uentran en 
úmulos globulares de nuestraGalaxia, o
upando el extremo frío de la Rama Horizontal en el diagrama H-R.En la región más fría del diagrama H-R se en
uentran las variables Mira 
onamplitudes de os
ila
ión mayores a 2.5 mag. Los períodos son usualmente algo ir-regualres, aunque un período medio se puede derivar para la mayor parte de estasestrellas. También podemos en
ontrar otras 
lases de estrellas variables en esta zona
omo las variables semirregulares (SRa y SRb) y las irregulares (Lb y L
).En la Se
uen
ia Prin
ipal, las estrellas variables más numerosas y mejor 
ono
idas4Ex
epto a través de los neutrinos los 
uales son produ
idos en los nú
leos estelares y viajanha
ia el exterior de la estrella 
asi sin intera
tuar 
on la materia.5Apéndi
e B
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DQV

Figura 1.5: Diagrama Hertzprung-Russell esquemáti
o ilustrando la distribu
ión de varias
lases de estrellas pulsantes (ver tabla 1.4). Con azul se indi
an las 
lases que pulsan enmodos radiales y modos p no-radiales, y en rojo se indi
an las que pulsan en modos gno-radiales. La línea 
ontínua muestra la Se
uen
ia Prin
ipal de Edad Cero (ZAMS), las
urvas a trazos representan algunos tra
ks evolutivos, in
luyendo la 
urva de enfriamientode las enanas blan
as 
on una masa de 0.6M⊙ (adaptado de BRITE Constellation, Nanosatellites for astrophysi
s).
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Tabla 1.2: Parámetros y nomen
latura de las 
lases de estrellas pulsantes 
ono
idas.Tipo A
rónimo Teff (103K) M∗/M⊙ L∗/L⊙ Período Modos∗Cefeidas δ Cep 5.5−6.5 5 − 20 103 − 105 2 − 100 d RMira M ó Mira 2.5−4.0 ∼ 1 − 2 102 − 104 25 − 400 d RRGR ó SRa, Srb 2.5−4.0 ∼ 1 − 8 102 − 104 25 − 400 d RRAG Lb, L
RR Lira RR Lyr 6.0−7.0 0.5−0.8 40 − 50 0.2−1.2 d R
δ S
uti δ S
t 7.5−8.7 1.6−2.6 10 − 100 0.5−6 h R,NR(p)El Sol Sol 6.0 1.0 1.0 5 − 10 m NR(p)Ap rápidamente roAp 7.0−8.5 1.6−2.6 10 − 50 4 − 15 m NR(p)os
ilantes
γ Doradus γ Dor 6.5−7.3 1.4−1.7 5 − 20 0.5−3 d NR(g)
β Cephei β Cep 22 − 30 8 − 15 4000 − 20000 3.5−6 h NR(p)Slowly SPB 13 − 17 3 − 8 2.5−6 0.6−3 d NR(g)pulsating BLine pro�le LPVs 15 − 40 103 − 105 5 − 50 3 − 30 h NR(p)VariablesGW Virginis DOV ∼ 100 ∼0.6 ∼ 102 300 − 3500 s NR(g)DB enanas DBV ∼ 23 ∼0.6 ∼0.03 400 − 1200 s NR(g)blan
as Variables
hot DQ enanas DQV ∼ 20 ∼0.6 ∼0.032 250 − 1100 s NR(g)blan
as VariablesDA enanas DAV ∼ 12 ∼0.6 ∼ 10−3 100 − 1200 s NR(g)blan
as VariablesLuminous blue LBV ∼ 20 30 − 100 105 − 106 ∼ 30 − 50 d NR ?VariablesR Corona RCBr 5.0−7.0 ∼ 1 ∼ 104 ∼ 40 d R ?BorealissdB EC 14026 29 − 35 ∼0.5 20 − 40 100 − 400 s R,NR(p)sdB PG 1716 23 − 30 ∼0.5 20 − 40 2000 − 8000 s NR(g)sdO sdOV 48 − 52 · · · 3 × 102 60 − 120 s NR(p)?
∗R signi�
a modos radiales; NR(p) signi�
a modos p no-radiales; NR(g) signi�
a modos gno-radiales.
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as Pulsantes 22son la δ S
uti. Las pulsa
iones en este 
aso son una 
ombina
ión entre modos radialesy no-radiales; la mayoría de los modos no-radiales son modos p de bajo orden radial.Dado que las estrellas δ S
uti muestran una rota
ión rígida, se deben 
onsiderar losefe
tos de splitting rota
ional en los 
ál
ulos de pulsa
iones.Cer
a de las δ S
uti podemos en
ontrar las estrellas Ap rápidamente os
ilantes(roAp). Estas estrellas pulsan en modos p de alto orden radial 
on amplitudes de1-10 mmag. Poseen fuertes 
ampos magnéti
os y períodos de rota
ión de 2-12 días.También podemos ver a la dere
ha de las estrellas δ S
uti a las estrellas γ Doradusque se en
uentran en la Se
uen
ia Prin
ipal o 
er
a de ella. Las γ Doradus sonpulsadores no-radiales en modos g de alto orden radial.A luminosidades más altas en
ontramos las estrellas SPB o �slowly pulsating Bstars�. Estas estrellas de la Se
uen
ia Prin
ipal muestran varia
iones en su brillomenores a 0.1 mmag.Las estrellas β Cephei pulsan en modos radiales y en modos p no-radiales. Lamayoría se ubi
an en 
úmulos abiertos jóvenes. Las observa
iones muestran que seen
uentran en la etapa de 
ombustión de hidrógeno, en su mayor parte, en la etapade 
ontra

ión del nú
leo o quemando hidrógeno en una 
ás
ara que rodea al nú
leo.En la rama horizontal 
aliente se en
uentran las estrellas sdB variables. Estas sedividen en tres 
lases: las estrellas EC 14026 que pulsan en modos p y en modosradiales, las PG 1716 que pulsan en modos g y las estrellas sdB híbridas, que os
ilantanto en modos p 
omo en modos g. Este 
lase de estrellas variables 
onstituye la 
on-traparte a alta temperatura efe
tiva de las RR Lyra. A temperaturas y luminosidadesmás altas se en
uentran las estrellas sdO variables, que pulsan, presumiblemente, enmodos p no radiales.Finalmente, las enanas blan
as son las estrellas pulsantes no-radiales mejor es-table
idas. Existen 
uatro 
lases de enanas blan
as pulsantes, todas multiperiódi
asen modos g. Las más frías son las enanas blan
as 
on hidrógeno en super�
ie (DAV),también 
ono
idas 
omo variables ZZ Ceti. A temperaturas intermedias en la 
urvade enfriamiento (≈ 25 00K) se en
uentran las enanas blan
as 
on helio en la super�
ie
ono
idas 
omo DBV. La ter
era 
lase es la más azul y está 
onstituída por enanasblan
as DOV y por estrellas 
entrales de nebulosas planetarias (PPNV). Finalmente,se en
uentran las estrellas DQV, re
ientemente des
ubiertas, en un rango delgado detemperatura efe
tiva. En esta Tesis se realiza un estudio astrosismológi
o apli
ado ala 
lase de estrellas enanas blan
as pulsantes más frías, las DAV.1.5. Estrellas Enanas Blan
as PulsantesEn general, el estudio de las estrellas enanas blan
as se puede apli
ar en nu-merosos 
ampos de la astrofísi
a. Como ya men
ionamos, las estrellas enanas blan-
as 
onstituyen el �nal más 
omún en la vida de las estrellas. Como resultado es-tos objetos 
ompa
tos 
ontienen informa
ión importante a
er
a de la historia y laspropiedades de las pobla
iones estelares (Hansen & Liebert 2003) y de la tasa deforma
ión estelar de la Galaxia (Díaz-Pinto et al. 1994). Además, las enanas blan
asse pueden utilizar 
omo relojes 
ósmi
os, dada su rela
ión relativamente simple entrela edad y la luminosidad, para inferir la edad de una gran variedad de pobla
iones
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omo el dis
o galá
ti
o y el halo (Winget et al. 1987: Gar
ía-Berro et al.1988ab, 1999; Hernanz et al. 1994; Torres et al. 2002), así 
omo también en 
úmu-los abiertos y 
úmulos globulares (Ri
her et al. 1997; Von Hippel & Gilmore 2000;Hansen et al. 2002; Von Hippel et al. 2006; Hansen et al. 2007; Winget el al. 2009;Gar
ía-Berro et al. 2010). Por último, el estudio de los tiempos de enfriamiento de lasestrellas enanas blan
as se puede apli
ar también al estudio de teorías alternativasde gravita
ión (Gar
ía-Berro et al. 1995; Benvenuto et al. 2004; Althaus et al. 2011).Una herramienta poderosa para el estudio de la estru
tura interna y las propiedadesevolutivas de las estrellas enanas blan
as es la Astrosismología. De he
ho la astrosis-mología es la úni
a herramienta que puede medir la masa remanente de hidrógeno yde helio. También, propor
iona una medi
ión muy pre
isa de la masa estelar, mu
homejor que la que se obtiene a partir del análisis espe
tros
ópi
o. Además se puedeapli
ar a la determina
ión de la estru
tura del nú
leo de 
arbono y oxígeno de lasenanas blan
as de masa intermedia; en parti
ular, se puede utilizar para poner una
ota en la tasa de rea

ión 12C(α, γ)O16 y a los pro
esos de mez
la extra que o
urrenen la etapa de 
ombustión 
entral de helio, donde se forma el nú
leo de C/O. Unadetermina
ión de la tasa de 
ambio en los períodos observados en estrellas enanasblan
as puede apli
arse al estudio de la emisión de neutrinos (Winget et al. 2004) ode axiones (Isern et al. 1992, Córsi
o et al. 2001; Bis
ho�-Kim et al. 2008b; Isern eta. 2010; Córsi
o et al. 2011a), asi 
omo también a la dete

ión de posibles planetasorbitando alrededor de estas estrellas (Mullally et al. 2008). Por otro lado, la astro-sismología de estrellas enanas blan
as se puede apli
ar al estudio de la 
ristaliza
ión(Montgomery & Winget 1999; Córsi
o et al. 2004, 2005; Met
alfe et al. 2004; Kanaanet al. 2005), y las propiedades de las zonas 
onve
tivas externas (Montgomery 2005ab,2007). Finalmente, la astrosismología apli
ada a estrellas enanas blan
as se puedeutilizar para determinar el período de rota
ión, la presen
ia y magnitud de un 
ampomagnéti
o y la distan
ia astrosismológi
a, entre mu
has otras apli
a
iones. Para másdetalles sobre las propiedades evolutivas y pulsa
ionales de estrellas enanas blan
asy sus apli
a
iones se re
omienda 
onsultar los trabajos de Winget & Kepler (2008),Fontaine & Brassard (2008) y Althaus et al. (2010a).1.5.1. El Des
ubrimiento de las Enanas Blan
as VariablesLas enanas blan
as variables son miembros relativamente nuevos del grupo de lasestrellas variables6. La historia 
omienza 
on Arlo Landolt en 1964. Landolt se en-
ontraba realizando observa
iones 
omo parte de un programa dedi
ado a estable
eruna red de fotometría de las estrellas estandar. En sus observa
iones de una estrellaen parti
ular, en
ontró pequeños residuos que variaban en forma irregular en unaes
ala temporal rápida. Aunque tal vez otro observador lo hubiera des
artado 
omoun error, Landolt no lo hizo. Durante los siguientes tres años realizó observa
ionesfotométri
as y espe
tros
ópi
as de esta estrella, hoy 
ono
ida 
omo HLTau 76. En elpro
eso estable
ió que se trataba de una estrella aislada que mostraba al menos un6Una reseña históri
a 
ompleta sobre el des
ubrimiento de las estrellas enanas blan
as pulsantesse puede en
ontrar en los trabajos de Vuille (1998) y el los artí
ulos de Winget (1988) y Winget &Kepler (2008).



1.5 Estrellas Enanas Blan
as Pulsantes 24período en ∼ 740 s (Landolt 1968). Este período resultaba ser muy largo para serexpli
ado por la teoría de pulsa
iones radiales, de a
uerdo 
on los estudios teóri
osde la épo
a (Faulkner & Gribbin 1968; Ostriker & Tassoul 1968). Des
ubrimientosposteriores de estrellas enanas blan
as variables que mostraban 
ara
terísti
as sim-ilares a la estrella de Landolt, dieron lugar a una nueva 
lase de estrellas variables
ono
ida 
omo estrellas ZZ Ceti (ver se

ión 1.5.2). Varios resultados observa
ionalesapuntaron ha
ia la idea que la varia
ión en la luminosidad de las enanas blan
as de-te
tadas se debía a modos de gravedad no-radiales. En parti
ular, Ma
Graw (1977)mostró que las varia
iones en la luminosidad se debían a 
ambios en la temperaturasuper�
ial de la estrella. Unos años más tarde, Robinson, Kepler & Nather (1982)dieron la base teóri
a de esta hipótesis, demostrando que las varia
iones en la lumi-nosidad se deben enteramente a las varia
iones en la temperatura super�
ial, y quelas varia
iones en el radio son tan pequeñas 
omo δR∗/R⊙ ∼ 10−4.Además de las enanas blan
as DA, se des
ubrieron otros tipos de enanas blan
aspulsantes a lo largo de la 
urva de enfriamiento, 
on distintas 
omposi
iones super�-
iales. La primera 
lase de enanas blan
as 
on atmósferas de�
ientes en hidrógeno, ono−DA, fueron las estrellas pre-enanas blan
as de tipo PG 1159 (M
Graw et al. 1979;Grauer & Bond et al. 1984). La variabilidad de las enanas blan
as DB fue primeropredi
ha en forma teóri
a por Winget et al. (1991) y Winget et al. (1982a), 
on�rma-da po
o después por el des
ubrimiento de la estrella DBV GD 358 por Winget et al.(1982b). Re
ientemente, se des
ubrió una nueva 
lase de enana blan
a, las estrellashot DQ (Dufour et al. 2007). La variabilidad de este tipo de estrellas fue 
on�rmadapor Montgomery et al. (2008). Hasta prin
ipios del año 2008 se 
ono
ían alrededorde 172 estrellas enanas blan
as pulsantes, todas ubi
adas en el dis
o delgado de laGalaxia.Un gran adelanto en el 
ampo de la astrosismología de enanas blan
as desdeel punto de vista observa
ional, fue la funda
ión de la 
olabora
ión Whole EarthTeles
ope (WET) en 1986 (Nather et al. 1990). El WET es una red mundial de 25observatorios astronómi
os, que tiene 
omo �nalidad la adquisi
ión de 
urvas de luz
asi 
ontínuas de enanas blan
as variables 
on una dura
ión del orden de semanas,evitando los hue
os en las series temporales debidas a la inminente salida del Solen 
ada sitio. La dura
ión y la densidad de datos permite obtener una resolu
ióntemporal superior para estudiar el espe
tro de períodos de las estrellas enanas blan
aspulsantes. Por otro lado, el número de estrellas enanas blan
as dete
tadas, y por
onsiguiente también la 
antidad de miembros de las sub
lases pulsantes, ha 
re
idonotablemente desde el 
omienzo del proye
to Sloan Digital Sky Survey (SDSS) enel año 2000 (York et al. 2000). El SDSS es el mayor re
ono
imiento del 
ielo en
in
o bandas (u, g, r, i, z) a partir del 
ual se pueden sele

ionar galaxias, quasaresy por supuesto estrellas. El número de estrellas enanas blan
as identi�
adas en elData Release 7 es de 13 724 DA, 961 DB y 48 DO (Kleinman 2010), además deldes
ubrimiento de una nueva 
lase denominada hot DQ.
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Figura 1.6: Lo
aliza
ión de las distintas 
lases de estrellas enanas blan
as variables en elplano log g − Teff . A modo de referen
ia se muestran los tra
ks evolutivos 
orrespondientesa dos se
uen
ias de�
ientes en hidrógeno produ
to de un episodio de VLTP. También semuestra la ubi
a
ión del borde azul teóri
o de la banda de inestabilidad para las estrellasGW Vir (Córsi
o et al. 2006), las estrellas V777 Her (Córsi
o et al. 2009b), las estrellasDQV (Córsi
o et al. 2009
) y las estrellas ZZ Ceti (Fontaine & Brassard 2008). (Adaptadode Althaus et al. 2010a).1.5.2. Bandas de InestabilidadA lo largo de la 
urva de enfriamiento podemos en
ontrar varias regiones, 
ono-
idas 
omo bandas de inestabilidad pulsa
ional, donde las estrellas enanas ban
asse 
onvierten en estrellas variables. Las pulsa
iones se observan 
omo varia
ionesperiódi
as en el brillo de la estrella en el rango ópti
o y del ultravioleta lejano delespe
tro ele
tromagnéti
o. Típi
amente las 
urvas de luz muestran amplitudes pi
oa pi
o entre 0.4 mmag y 0.3 mag. Como ya se men
ionó, las estrellas enanas blan
aspulsantes se pueden dividir en 
uatro 
lases según el valor de los parámetros espe
-tros
ópi
os, log g y Teff , y la 
omposi
ión quími
a de la envoltura, denotando lasdiferentes propiedades estru
turales y 
aminos evolutivos de 
ada 
lase. En la �gura1.6 se muestran las distintas bandas de inestabilidad en el plano log g − Teff .En la tabla 1.5.2, adaptada de Althaus et al. (2010a), se presenta un resumen delas propiedades de 
ada 
lase de enana blan
a variable. La primera 
olumna muestraen nombre de 
ada 
lase, las 
olumnas 2 a 6 muestran el número de miembros, elrango en magnitud visual, la temperatura efe
tiva y el rango de períodos y amplitud
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as Pulsantes 26Tabla 1.3: Propiedades de las estrellas enanas blan
as pulsantes (Adaptada de Al-thaus et al. 2010a).Clase Número Magnitudes Teff [kK℄ Períodos Amplitudvisuales [min℄ [mag℄PNNV 10 11.8−16.6 110 − 170 7 − 1000 0.01−0.15DOV 6 14.8−16.7 80 −160 5 − 43 0.02 − 0.1V777 Her 21 13.6−16.7 22.4 − 28.4 2 − 18 0.05 − 0.3DQV 5 17.7 − 19.6∗ 19 − 22 3 − 18 0.005 − 0.015ZZ Ceti 148 12.2 − 16.6 10.4 − 12.4 1.6 − 23.3 0.01 − 0.3
∗ amplitud g en el sistema ugriz del SDSS.de las varia
iones observados respe
tivamente.A 
ontinua
ión realizamos una des
rip
ión detallada de las propiedades pulsa-
ionales de las distintas 
lases de enanas blan
as variables.GW Vir: pre-enanas blan
as PG 1159 variablesLas estrellas enanas blan
as pulsantes 
ono
idas 
omo PG 1159 o GW Vir (a par-tir del prototipo de la 
lase de variables y del tipo espe
tral PG 1159−035 o GW Vir(M
Graw et al. 1979) son estrellas que se en
uentran en la etapa de pre−enanablan
a y muestran temperaturas efe
tivas altas y gravedades super�
iales bajas(80 000K ≤ Teff ≤ 180 000K y 5.5≤ log g ≤ 7.5). Estas estrellas tienen envolturasde�
ientes en hidrógeno, 
ompuestas de helio (∼ 30− 85 %), 
arbono (∼ 15− 60 %)y oxígeno (∼ 2 − 20 %) (Werner & Herwig 2006). Son variables multiperiódi
as quepulsan en modos de gravedad de bajo grado armóni
o (ℓ ≤ 2) y alto orden radial(k ∼> 18) 
on períodos en el rango de 300−3000 s. Esta 
lase de estrellas variables es-tá formada por dos sub
lases: las PNNV y las DOVs. Las estrellas PNNV (planetarynebula nu
lei variable) aún se en
uentran rodeadas por su nebulosa planetaria, for-mada en la etapa posterior a la AGB, luego de la eje

ión de las 
apas más externasde la estrella pre-enana blan
a. Por otro lado, las estrellas DOV, 
on luminosidadesmás bajas que las estrellas PNNV (ver �gura 1.6) no muestran una nebulosa plane-taria. En la a
tualidad se 
ono
en 10 estrellas PNNV y 6 DOVs, ha
iendo un totalde 16 estrellas GW Vir 
ono
idas. En parti
ular, la estrella prototipo de esta 
lase,PG 1159−035, es la estrella que más períodos observados tiene, 198 en total (Costaet al. 2008), después del Sol.El me
anismo de ex
ita
ión aso
iado a la inestabilidad de las estrellas GW Vires el me
anismo κ debido a la ioniza
ión par
ial de 
arbono y oxígeno en las 
apasexternas (Sarr�eld et al. 1983; Gauts
hy et al 2005; Córsi
o et al. 2006; Quiriónet al. 2007). Estudios realizados por varios autores, basados en datos re
ientes deopa
idades, demostraron que las inestabilidades pulsa
ionales pueden ser ex
itadasen el rango ade
uado de temperatura efe
tiva, gravedad super�
ial y períodos, enmodelos 
on envolturas quími
amente homogéneas, siempre que la abundan
ia dehelio no sea muy alta (envenenamiento por helio) (Saio et al. 1996; Gauts
hy et al1997; Quirión et al. 2004, 2007). De esta manera, la presen
ia de estrellas PG 1159no variables en la banda de inestabilidad de las estrellas GW Vir se puede expli
ar a
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as Pulsantes 27partir de abundan
ias altas de helio (Quirión et al. 2004), dando lugar a una bandade inestabilidad intrínse
amente impura.V777 Her: enanas blan
as DB variablesLas estrellas DB variables, o V777 Her, poseen envolturas dominadas en helio ytemperaturas efe
tivas y gravedades super�
iales en el rango de 22 000K ≤ Teff ≤
29 000K y 7.6 ≤ log g ≤ 8.2, respe
tivamente. Pulsan en modos de gravedad no-radiales 
on períodos entre 100 y 2000 s. A
tualmente se 
ono
en 21 estrellas DBvariables, 9 de ellas fueron des
ubiertas en el mar
o del proye
to SDSS (Nitta et al.2009), 2 fueron reportadas por Kilkenny et al. (2009) y la última fue des
ubierta porla misión Kepler (Øestensen et al. 2011). La más estudiada en esta 
lase utilizan-do herramientas astrosismológi
as es la estrella GD 358 (Bradley & Winget 1994;Met
alfe et al. 2000, 2001, 2002).El me
anismo de ex
ita
ión que a
túa en las estrellas V777 Her es el me
anismo
κ − γ aso
iado a la ioniza
ión par
ial de helio en la base de la zona 
onve
tivaexterior. En parti
ular, la posi
ión del borde azul de la banda de inestabilidad esfuertemente dependiente de e�
ien
ia 
onve
tiva que se adopta para la envolturade los modelos teóri
os (ver por ejemplo Córsi
o et al. 2009a). Además existe unain
erteza adi
ional dada en la determina
ión de los parámetros espe
tros
ópi
os,produ
to de la presen
ia de trazas de hidrógeno en las envolturas ri
as en helio deestas estrellas. Espe
í�
amente, los modelos de atmósferas que 
ontienen hidrógenodan lugar a temperaturas efe
tivas más bajas que aquellos modelos que no 
ontienenhidrógeno (Beau
hamp et al. 1999; Castanheira et al. 2006; Voss et al. 2007), 
on lo
ual se ha
e difí
il la determina
ión de la temperatura efe
tiva en presen
ia de trazasno dete
tables de hidrógeno, probablemente produ
to de la a
re
ión de material delmedio interestelar 
on tasas de a
re
ión del orden de 10−19 − 10−21M⊙/año.Enanas blan
as hot DQ variablesLas estrellas enanas blan
as hot DQ variables son estrellas 
on atmósferas do-minadas en 
arbono y temperaturas efe
tivas en el rango 18 000 ∼< Teff ∼< 24 000 K(Dufour et al. 2008a), que pulsan en modos g no radiales 
on períodos entre 150 y1100 s. Esta 
lase de enanas blan
as pulsante es la más nueva entre los pulsadoresdegenerados. De una muestra de 
ator
e enanas blan
as hot DQ des
ubiertas en elmar
o del SDSS (Dufour et al. 2010), a
tualmente se 
ono
en 
in
o variables.La primera DQV, SDSS J1242625.70+575218.4, fue des
ubierta por Montgomeryet al. (2008), y está 
ara
terizada por una temperatura efe
tiva de ∼ 19 800K y
log g ∼ 9 y un período 
on�rmado de 418 s. Po
o después, Barlow et al. (2008) reportóel des
ubrimiento de dos nuevas variables, SDSS J220029.28−074121.5 (log g ∼ 8,
Teff ∼ 21 240 K) y SDSS J234843.30−09245.3 (log g ∼ 8, Teff ∼ 21 550 K), 
onperíodos de Π ≃ 656 s y Π ≃ 1052 s, respe
tivamente. El 
ará
ter pulsante deestas estrellas fue 
on�rmado por Fontaine et al. (2009) luego del des
ubrimientode un período adi
ional en SDSS J142625.70+575218.4 alrededor de los 319 s. Porotro lado, Dufour et al. (2009) en
ontraron dos nuevas periodi
idades a 254.7 s y577.6 s para SDSS J220029.28−074121.5 y a 417 s para SDSS J234843.30−094245.3.
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as Pulsantes 28Dunlap et al. (2010) reportaron el des
ubrimiento de una 
uarta variable, SDSSJ133710.19−002643.6, 
on dos períodos de ∼ 340 y 169 s. Finalmente, Dufour etal. (2011) a partir de observa
iones en el ultravioleta 
on el HST, en
ontraron unaestrella hot DQ variable adi
ional, SDSS J115305.54−005646.2, 
on períodos de 159y 374 s. Una breve reseña históri
a del des
ubrimiento y estudio de las estrellas hotDQ variables se puede ver en los trabajos de Fontaine & Brassard (2008) y Althauset al. (2010a).El estudio teóri
o de la variabilidad de las estrellas hot DQ 
omenzó 
on el trabajode Fontaine et al. (2008). A partir de un análisis no adiabáti
o en
ontraron que sepueden ex
itar pulsa
iones en modos g en el rango de temperatura efe
tiva ade
uadassolo si los modelos estelares estaban 
ara
terizados por abundan
ias de helio 
onsi-derables (XHe ≥ 0.25) en la envoltura ri
a en 
arbono. Re
ientemente, Córsi
o et al.(2009
) presentaron un nuevo análisis pulsa
ional no-adiabáti
o, empleando modelosevolutivos 
ompletos, en a
uerdo 
on la hipótesis de mez
la 
onve
tiva/difusiva parala forma
ión de las enanas blan
as hot DQ, presentados por Althaus et al. (2009a).De a
uerdo 
on los resultados de Córsi
o et al. (2009
), el me
anismo de ex
ita
iónes el me
anismo κ debido al pi
o en la opa
idad aso
iado a la ioniza
ión par
ialde 
arbono, siendo el efe
to de la ioniza
ión par
ial de helio menos relevante en ladesestabiliza
ión.ZZ Ceti: enanas blan
as DA variablesAdemás de ser la primera 
lase de estrellas enanas blan
as variables en ser des-
ubierta, las estrellas ZZ Ceti o DA variables son también la 
lase más numerosa.A
tualmente se 
ono
en alrededor de 148 estrellas ZZ Ceti (Castanheira et al. 2010),la mayoría de ellas des
ubiertas en el mar
o del SDSS desde el año 2004 (Mukadamet al. 2004; Mullally et al. 2005; Kepler et al. 2005b; Castanheira 2006, 2007, 2010).Las estrellas ZZ Ceti poseen atmósferas de hidrógeno (tipo DA) y se en
uentranen un rango más bien delgado de temperatura efe
tiva (10 800K ≤ Teff ≤ 12 500K)y gravedad super�
ial (7.8≤ log g ≤ 8.8). Pulsan en modos de gravedad de bajogrado armóni
o (ℓ ≤ 2) y orden radial bajo o intermedio, 
on períodos entre 100 y1200 s. En parti
ular, se han realizado varios estudios teóri
os a
er
a de la posiblepresen
ia de modos radiales o modos p no radiales en estrellas enanas blan
as DA(Vau
lair 1971; Saio et al. 1983), los 
uales tendrían períodos del orden de los 10 s.Sin embargo, hasta ahora, no se han dete
tado modos de alta fre
uen
ia en enanasblan
as DA (Silvotti et al. 2007).A lo largo de la banda de inestabilidad pulsa
ional, las estrellas ZZ Ceti se puedenagrupar en dos 
ategorías: Las estrellas que se en
uentran 
er
a del borde azul, atemperaturas efe
tivas altas, y las más frías, que se en
uentran 
er
a del borde rojo.Las ZZ Ceti azules muestran espe
tros de pulsa
ión 
on po
os modos ex
itados yperíodos 
ortos. Las varia
iones en luminosidad son de baja amplitud y las 
urvasde luz tienen una forma sinusoidal. Por otro lado, en el borde rojo, las estrellasZZ Ceti exhiben espe
tros muy ri
os, 
on mu
hos modos ex
itados y períodos máslargos. Las 
urvas de luz tienen una estru
tura más 
ompleja, 
on varia
iones de granamplitud, donde apare
en armóni
os y 
ombina
iones de fre
uen
ias de modos reales.En parti
ular, existe una 
orrela
ión entre la temperatura efe
tiva y los períodos de
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ión ex
itados en las estrellas ZZ Ceti, tal que los períodos dete
tados son máslargos para estrellas más frías (Mukadam et al. 2006).El me
anismo de ex
ita
ión que a
túa en las estrellas DA variables, se 
ree esel me
anismo κ − γ aso
iado al pi
o en la opa
idad debido a la ioniza
ión par
ialde hidrógeno (Dolez & Vau
lair 1981; Dziembowski & Koester 1981; Winget et al.1982a). Por otro lado, Bri
khill (1991) propuso un me
anismo de ex
ita
ión alter-nativo, llamado 
onve
tive driving, aso
iado a la presen
ia de la región 
onve
tivaexterior (Goldrei
h & Wu 1999).A
tualmente, existe una fuerte eviden
ia observa
ional que indi
a la pureza dela banda de inestabilidad de las estrellas ZZ Ceti (Winget & Kepler 2008), es de
ir,que todas las estrellas enanas blan
as DA que se en
uentran dentro de la banda deinestabilidad serían estrellas pulsantes, 
onvirtiendo a las ZZ Ceti en una etapa dela evolu
ión por la 
ual pasarían todas las estrellas enanas blan
as DA. La deter-mina
ión observa
ional de la banda de inestabilidad está ligada a dos fa
tores. Elprimero 
orresponde a la pre
isión y sensibilidad de las 
urvas de luz, dadas porel límite de dete

ión de los instrumentos utilizados. Y el segundo, a la pre
isión
on que se determinan la temperatura efe
tiva y la gravedad super�
ial. Hasta elmomento, las observa
iones 
on�rman la pureza de la banda de inestabilidad de lasestrellas ZZ Ceti.Esta Tesis está dedi
ada al estudio de las estrellas enanas blan
as DA variablesutilizando herramientas astrosismológi
as y basado en modelos evolutivos detalla-dos. En parti
ular, se analiza una muestra de estrellas ZZ Ceti brillantes o 
lási
as,aquellas anteriores al SDSS.1.5.3. Identi�
a
ión de modosLa determina
ión del valor de ℓ y m para los modos esferoidales mediante té
-ni
as observa
ionales, es un aspe
to muy importante desde el punto de vista astro-sismológi
o, dado que es el nexo entre las observa
iones y los modelos teóri
os. Laasigna
ión de k, ℓ y m para un modo observado no es en general una tarea simple. Enparti
ular, el orden radial k no es una magnitud observada y la asigna
ión del ordenradial a un dado modo se realiza usualmente mediante un ajuste astrosismológi
o.Sin embargo, existen algunas té
ni
as para determinar observa
ionalmente el valordel grado armóni
o y del orden azimutal. La primera se rela
iona 
on la in�uen
ia dela rota
ión sobre los períodos de pulsa
ión. Como men
ionamos en la se

ión 1.3.6,en presen
ia de rota
ión, la degenera
ión dada por la ausen
ia de un eje preferen
ialde simetría se rompe y las fre
uen
ias se separan en sus (2ℓ + 1) 
omponentes. Deesta manera, los modos dipolares (ℓ = 1) muestran tres 
omponentes, los modos
uadripolares (ℓ = 2) 
in
o 
omponentes, et
. En algunos 
asos es posible asignar unvalor de m a 
ada 
omponente. También puede o
urrir que no todas las 
omponentesde multiplete al
an
en amplitudes observables, 
on lo 
ual no se observa el mutiplete
ompleto.También se puede determinar el valor de ℓ a partir del espa
iamiento asintóti
ode períodos. Esta té
ni
a es útil en el 
aso de los modos de gravedad, dado que
∆Πa

ℓ depende explí
itamente del grado armóni
o (ver e
. 1.8). Comparando el valor
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as Pulsantes 30observado del espa
iamiento medio de períodos 
onse
utivos (∆Π = Πk+1 − Πk)
on el valor del espa
iamiento asintóti
o ∆Πa
ℓ , se puede obtener el valor de ℓ. Estaté
ni
a también se utiliza para obtener una estima
ión de la masa estelar, dadoque el espa
iamiento asintóti
o de períodos para los modos de gravedad tiene unafuerte dependen
ia 
on este parámetro. Varios ejemplos de la apli
a
ión de estasté
ni
as en estrellas enanas blan
as pulsantes se pueden en
ontrar en los trabajos deWinget et al. (1991) y Kawaler et al. (1995) para las estrellas DOV PG 1159−035y PG 2131+066, respe
tivamente, así 
omo también en Winget et al. (1994) parala estrella DBV GD 358. Además Kawaler et al. (2004) y Handler et al. (2003)utilizaron una estima
ión del espa
iamiento asintóti
o de períodos para determinarel valor del grado armóni
o de varios modos presentes en las estrellas PG 1701+427(DOV) y PG 1654+60 (DBV), respe
tivamente. En parti
ular, estas té
ni
as para ladetermina
ión de ℓ son muy útiles en los 
asos donde se 
uenta 
on un gran número deperíodos medidos, además de una buena resolu
ión en fre
uen
ia para poder separarlas 
omponentes de los multipletes. Esto o
urre en el 
aso de las enanas blan
as DOVo DBV. Por lo general, en el 
aso de las enanas blan
as DAV que se en
uentran 
er
adel borde azul de la banda de inestabilidad, se 
uenta 
on un número redu
ido deperíodos observados, 
ara
terizados por ordenes radiales bajos, 
on lo 
ual se debere
urrir a otras té
ni
as para la determina
ión de ℓ o m.Robinson et al. (1995) diseñaron una té
ni
a para la identi�
a
ión de modos,llamada espe
tros
opía ultravioleta 
on resolu
ión temporal7, basada en la depen-den
ia de las amplitudes de os
ila
ión 
on el obs
ure
imiento al limbo. Para un modono-radial, la amplitud observada es un promedio sobre todas las regiones brillantesy obs
uras en la super�
ie de la estrella. Como ya men
ionamos, para modos dealto grado armóni
o, la super�
ie estelar queda dividida en mu
has regiones de faseopuesta, dando lugar a un efe
to de 
an
ela
ión geométri
a y a la redu

ión de laamplitud de varia
ión observada. En el rango ultravioleta, a longitudes de onda 
or-tas, el obs
ure
imiento al limbo es importante, tal que las super�
ie total de la enanablan
a observada es menor, disminuyendo la 
antidad de zonas en fase opuesta enbrillo. De esta manera, las amplitudes para modos 
on ℓ altos son más grandes, dadoque los efe
tos de 
an
ela
ión geométri
a son menores. En el rango ópti
o, el obs
u-re
imiento al limbo es más débil y las amplitudes de pulsa
ión para los modos de altogrado armóni
o se redu
en. De esta manera, la amplitud en el ultravioleta di�ere queaquella observada en el ópti
o de una forma que depende de valor de ℓ. Robinson etal. (1995) apli
aron esta té
ni
a para determinar el grado armóni
o del modo domi-nante en la estrella ZZ Ceti G117−B15A, 
on un período en 215 s, que resultó ser unmodo 
on ℓ = 1. También fue apli
ada a dos estrellas DAVs, G226−29 y G185−32,y a una estrella DBV, PG 1352+489, por Kepler et al. (2000), quienes obtuvieronuna identi�
a
ión ℓ = 1 para todos los modos. En parti
ular, G185−32 fue analizadapor Castanheira et al. (2004) 
on la misma té
ni
a, utilizando nuevas observa
iones.Como resultado en
ontraron un espe
tro de modos 
on valores de ℓ = 1 y 2. Nitta etal. (1998) emplearon esta té
ni
a en la determina
ión del grado armóni
o para tresmodos 
orrespondientes a la estrella DBV GD 358, restringiendo el valor de ℓ a 1 o2. 7time-resolved ultraviolet spe
tros
opy



1.6 Astrosismología de estrellas ZZ Ceti 31Posteriormente, van Kerkwijk et al. (2000) y Clemens et al. (2000) propusieronuna variante del método presentado por Robinson et al. (1995) para la determi-na
ión de ℓ. Este método está basado en los 
ambios en la amplitud de pulsa
ióndentro de las líneas de Balmer úni
amente en el rango ópti
o. En parti
ular, estosautores apli
aron esta té
ni
a de espe
tros
opía 
on resolu
ión temporal en el ópti
oa la estrella DAV G29−38 y en
ontraron que 
in
o de las seis modos eran ℓ = 1,mientras que el modo restante era ℓ = 2. Re
ientemente, Thompson et al. (2008)estudiaron esta estrella utilizando la misma té
ni
a. En su análisis 
on�rmaron losresultados previos y añadieron 
uatro nuevas identi�
a
iones, que in
luyen un modo
ℓ = 2 y un probable ℓ = 4. Otras estrellas fueron analizadas utilizando la té
ni
ade espe
tros
opía 
on resulu
ión temporal en el ópti
o. Entre ellas, una DAV, HS0507+0434B (Kotak et al. 2002), que muestra modos en su mayoría ℓ = 1 y la estrellaDBV GD 358 (Kotak et al. 2003) 
on un espe
tro de modos 
on el mismo valor delgrado armóni
o, probablemente ℓ = 1. Finalmente, Kotak et al. (2004) estudiaronla dependen
ia de las amplitudes de pulsa
ión 
on la longitud de onda 
on modelosteóri
os, y en
ontraron que el modo dominante de G117−B15A, en 215 s, es un mododipolar, 
on�rmando los resultados previos de Robinson et al. (1995). Por otro lado,no pudieron determinar 
on 
erteza el grado armóni
o del modo 
on período 272 s.Finalmente, la presen
ia de armóni
os o de 
ombina
iones de fre
uen
ias se puedeutilizar para inferir el valor del grado armóni
o de los modos reales que los produ
en.En estrellas ZZ Ceti, los efe
tos no lineales que se observan en las pulsa
iones, ademásde la dependen
ia del �ujo 
on la temperatura (T 4), muestran una dependen
ia 
onla zona 
onve
tiva super�
ial (Bri
khill 1992, Goldrei
h & Wu 1999), dando lugara la presen
ia de armóni
os y 
ombina
iones de fre
uen
ias, que a su vez depen-den de la fre
uen
ia, la amplitud, y el valor de ℓ y m de los modos originales,entre otros parámetros. Una ventaja es que esta té
ni
a está basada en observa-
iones fotométri
as solamente y no depende de la espe
tros
opía. Wu (2001) derivóexpresiones aproximadas para las amplitudes de las 
ombina
iones de fre
uen
ias yarmóni
os en fun
ión de los distintos parámetros y 
omparó sus predi

iones teóri
as
on las observa
iones de 
ombina
iones de fre
uen
ias y armóni
os en dos estrellasenanas blan
as, GD 358 y G29-38, en
ontrando una buena 
orresponden
ia. De lamisma forma, Yeates et al. (2005) apli
aron esta té
ni
a a o
ho estrellas ZZ Ceti 
er-
anas al borde azul de la banda de inestabilidad para determinar el valor del gradoarmóni
o de los modos reales.1.6. Astrosismología de estrellas ZZ Ceti1.6.1. Breve Reseña Históri
a del Modelado de las EstrellasZZ CetiEl modelado 
on �nes astrosismológi
os de estrellas enanas blan
as DA, 
omienza
on Tassoul et al. (1990), quienes presentaron una grilla de modelos representativosde estrellas DA y DB, 
ubriendo un ámplio espa
io de parámetros. Las propiedadespulsa
ionales de estos modelos fueron exploradas po
o después en una serie de impor-tantes trabajos por Brassard et al. (1991, 1992ab). Estos modelos fueron por varios
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ia en el área de la astrosismología de enanas blan
as DAy DB. Sin embargo, estos modelos sufren de algunos defe
tos importantes. El primeroes que poseen nú
leos de 
arbono puro, 
uando los 
ál
ulos evolutivos predi
en unamez
la de 
arbono y oxígeno en propor
iones variables dependiendo de la masa es-telar. Por otro lado, las transi
iones quími
as están modeladas bajo la hipótesis deequilibrio difusivo bajo la aproxima
ión de tra
e element. Esta aproxima
ión da lugara 
ambios abruptos en el per�l quími
o que se tradu
en en pi
os pronun
iados enla fre
uen
ia de Brunt-Väisälä, ha
iendo que los efe
tos del atrapamiento de modossean exagerados (Córsi
o et al. 2002ab). Este 
onjunto de modelos fue empleado enestudios asterosismológi
os de las estrellas DA G226−29 (Fontaine et al. 1992) yGD 154 (Pfei�er et al. 1996). Una vesión a
tualizada de los modelos presentadospor Tassoul et al. (1990), aunque 
on las mismas desventajas, fueron utilizados paraanálisis astrosismológi
os de las estrellas HLTau 76 (Pe
h. et al. 2006) y G185−32(Pe
h & Vau
lair 2006).El siguiente 
onjunto de modelos representativos de enanas blan
as DA fue pre-sentado por Bradley (1996). Estos modelos 
uentan 
on una e
ua
ión de estadoy opa
idades a
tualizadas (OPAL) (Wood 1992; Bradley et al. 1993). La primeramejora fue una 
omposi
ión del nú
leo dada por una mez
la de 
arbono y oxígenoen propor
iones variables que van desde un nú
leo de 
arbono puro a uno de oxígenopuro. Además las interfa
es quími
as se modelan en forma más realista. En par-ti
ular, la interfase de helio/hidrógeno se modela 
omo una doble exponen
ial dea
uerdo 
on las predi

iones del equilibrio difusivo. Una simpli�
a
ión importanteproviene del per�l tipo rampa 
on el que se modela la transi
ión de 
arbono/oxígenoen la frontera exterior del nú
leo 
entral. Estos modelos fueron utilizados en estu-dios astrosismológi
os de las estrellas ZZ Ceti G29-38 (Bradley & Kleinman 1997),G117−B15A y R 548 (Bradley 1998), L19−2 y GD 165 (Bradley 2001) y G185−32(Bradley 2006).Una mejora importante en el modelado de las enanas blan
as DA fue introdu
idaunos años después por el grupo de Evolu
ión y Pulsa
iones Estelares de La Plata (verpor ejemplo Córsi
o et al. 2002a y Benvenuto et al. 2002a). Estos autores 
onsidera-ron pro
esos de difusión dependiente del tiempo para modelar la transi
ión quími
ade helio/hidrógeno, que in
luye los pro
esos de asentamiento gravita
ional y difusiónquími
a (Althaus & Benvenuto 2000). A partir de un estudio de las propiedades deatrapamiento de modos, demostraron que la hipótesis de equilibrio difusivo bajo laaproxima
ión de tra
e element era inapropiada para modelar la forma de las interfa
esquími
as en estrellas enanas blan
as. El per�l del nú
leo 
entral fue extraído de los
ál
ulos evolutivos de Salaris et al. (1997) y es
aleado de a
uerdo 
on el valor de lamasa estelar. Una diferen
ia importante entre estos modelos y aquellos presentadospor Bradley (1996) es la ausen
ia de una zona de 
arbono puro, rodeando el nú
leo
entral. En su lugar, apare
e una región ri
a en 
arbono y oxígeno. Aunque losmodelos de Córsi
o et al. (2002a) 
onstituyeron un gran avan
e en el modeladode enanas blan
as DA, no son modelos evolutivos, sino que provienen de modelosini
iales obtenidos de manera arti�
ial. Estos modelos fueron empleados en el estudioastrosismológi
o de G117−B15A (Benvenuto et al. 2002a).Más re
ientemente, Castanheira & Kepler (2008, 2009) realizaron un estudio as-
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o sobre una muestra de 87 estrellas ZZ Cetis, in
luyendo la mayoría delas estrellas ZZ Cetis 
lási
as y otras des
ubiertas en el mar
o del SDSS. Para elloemplearon modelos de enanas blan
as similares a los de Bradley (1996), provenientesde modelos ini
iales arti�
iales en etapas previas a la fase de enana blan
a. La for-ma de la interfa
e de helio/hidrógeno está modelada según las predi

iones de ladifusión dependiente del tiempo (Althaus et al. 2003), mientras que la 
omposi
ión
entral se mantiene 
onstante en 50% de 
arbono y 50% de oxígeno. El resultadomás importante de estos trabajos es tal vez la predi

ión de la existen
ia de un rangode espesores para la envoltura de hidrógeno. Los resultados astrosismológi
os indi-
an un rango de 10−4
∼> MH/M∗ ∼> 10−10, sugiriendo la existen
ia de un 
onjuntode enanas blan
as DA 
on envolturas más delgadas que aquellas predi
has por laevolu
ión estelar estandar.Finalmente, 
asi al mismo tiempo que los trabajos de Castanheira & Kepler(2008, 2009) pero de manera independiente, Bis
ho�-Kim et al. (2008a) presentaronun estudio astrosismológi
o apli
ado a las estrellas ZZ Ceti G117−B15A y R 548,utilizando modelos similares a los empleados por Castanheira & Kepler (2008, 2009)pero 
on per�les del nú
leo extraídos de los 
ál
ulos evolutivos de Salaris et al. (1997).Los resultado obtenidos por estos autores se en
uentran en buen a
uerdo 
on losresultados previos, aunque la masa estelar y la temperatura efe
tiva astrosismológi
asde G117−B15A resultan ser algo altas. Estos modelos fueron utilizados en el estudioastrosimológi
o de la estrella ZZ Ceti KUV 02464+3239 por Bognár et al. (2009).Posteriormente, Bis
ho�-Kim et al. (2009) utilizó una versión simpli�
ada, 
on unper�l de rampa para la transi
ión externa del nú
leo de 
arbono y oxígeno, para elestudio de dos estrellas ZZ Ceti que exhiben mu
hos períodos, G38−29 y R808.Es importante notar la ausen
ia en la literatura de modelos de estrellas enanasblan
as DA 
on una estru
tura interna detallada y 
onsistente, desde el nú
leo hastala envoltura y produ
to de 
ál
ulos evolutivos 
ompletos desde la Se
uen
ia Prin
ipalde Edad Cero (ZAMS), impres
indibles a la hora de realizar estudios astrosismológi-
os de estos objetos. Como expli
aremos más adelante, esta es la motiva
ión prin
ipalde esta Tesis.1.6.2. Estudios Astrosismológi
os PreviosA 
ontinua
ión presentamos un resumen de los resultados astrosismológi
os dealgunas estrellas ZZ Ceti que fueron objeto de estudios individuales.G226−29: El primer estudio astrosismológi
o apli
ado a una estrella ZZ Cetifue realizado por Fontaine et al. (1992) apli
ado a G226−29. Esta estrella se en-
uentra entre las ZZ Ceti azules (Teff ≈ 12 300 K) y muestra un úni
o modo 
onperíodo 
orto en∼ 109 s, 
orrespondiente a la 
omponente 
entral de un triplete

ℓ = 1 (Kepler, Robinson & Nather 1983). En este primer ajuste, se determinóla masa estelar a partir de los parámetros espe
tros
ópi
os de temperaturaefe
tiva y gravedad super�
ial utilizando los tra
ks evolutivos de Wood (1990)y a partir de allí, se en
ontró un modelo de mejor ajuste 
on una envoltura dehidrógeno log(MH/M∗) = −4.4 para una Teff = 14 000 K. Luego, Kepler et al.(1995), a partir de observa
iones 
on el WET, 
on�rmaron la existen
ia de un
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on ℓ = 1, produ
to de la rota
ión de la estrella. Como resultado, obtu-vieron una masa estelar de ∼ 0.70M⊙, una envoltura log(MH/M∗) = −4 y unperíodo de rota
ión de 8.9 horas. Finalmente, Castanheira & Kepler (2008), en-
ontraron un modelo astrosismológi
o, a partir de un ajuste período a período,
ara
terizado por M∗ = 0.79M⊙ y log(MH/M∗) = −4.5. Todos estos resulta-dos apuntan a que G226−29 estaría 
ara
terizada por una masa alta y unaenvoltura gruesa.GD 165: A partir de fotometría de alta velo
idad, Bergeron et al. (1993)realizaron la primera estima
ión de los parámetros estru
turales de GD 165usando los períodos observados. En parti
ular, a partir de los valores espe
-tros
ópi
os de la temperatura efe
tiva y la gravedad super�
ial y los tra
ksde Wood (1990), obtuvieron una masa estelar de M∗ = (0.56 ± 0.03)M⊙.Luego, utilizando el período más 
orto en ∼ 120 s, obtuvieron dos posiblesvalores de la masa de la envoltura, dependiendo del valor de ℓ para este modo:
log(MH/M∗) = −3.7 ± 0.2 si ℓ = 1 y log(MH/M∗) = −6.4 ± 0.2 si ℓ = 2.Posteriormente, Bradley (2001) realizó un ajuste astrosismológi
o de GD 165,usando 
uatro períodos observados, y obtuvo solu
iones sismológi
as 
on masas
M∗ = 0.65− 0.68M⊙, MH/M∗ = (1.9− 2)× 10−4 y una 
omposi
ión 
entral deC:O de 20:80.GD 154: Esta estrella ZZ Ceti forma parte del borde rojo de la banda deinestabilidad. Pfei�er et al. (1996), a partir de una masa espe
tros
ópi
a de
∼ 0.70M⊙, in�rieron una envoltura delgada de log(MH/M∗) = −9.4 usandoel espa
iamiento asintóti
o de períodos. Castanheira & Kepler (2009) tambiénen
uentran un modelo de mejor ajuste 
on una envoltura de hidrógeno delgada
log(MH/M∗) = −9.5, pero 
on una masa sismológi
a algo más alta, M∗ =
0.73M⊙.G29−38: El primer estudio astrosismológi
o de G29−38 fue realizado porKleinman et al. (1998), basado en observa
iones re
opiladas durante diez años.Analizando el espa
iamiento de períodos en
ontraron eviden
ia que apunta-ba a un espe
tro dominado por modos 
on ℓ = 1. De he
ho, la mayoría delos multipletes resultaron tener tres 
omponentes, en a
uerdo 
on lo esperadoen presen
ia de rota
ión. A partir del espa
iamiento asintóti
o de períodos,y utilizando los modelos teóri
os de Bradley (1996), en
ontraron una posiblesolu
ión sismológi
a 
on M∗ = 0.6M⊙ y log(MH/M∗) = −4, aunque el ajusteperíodo a período no era muy bueno. Más re
ientemente, Castanheira & Kepler(2009) realizaron un ajuste astrosismológi
o apli
ado a G29−38, utilizando elespe
tro de modos presentado por Kleinman et al. (1998), y en
ontraron unasolu
ión de mejor ajuste 
ara
terizada por M∗ = 0.665M⊙ y una envolturadelgada log(MH/M∗) = −8.G117−B15A: G117−B15A es la estrella arquetípi
a de la 
lase de pulsantesZZ Ceti, y por lo tanto es también la más estudiada. Esta estrella muestratres períodos reales de bajo orden radial, típi
o de estrellas del borde azul,



1.6 Astrosismología de estrellas ZZ Ceti 35en ∼ 215 s, ∼ 270 s y ∼ 304 s. El primer ajuste astrosismológi
o fue realiza-do por Bradley (1998), quien obtuvo dos familias de solu
iones posibles 
on
M∗ ≈ 0.6M⊙, dependiendo del orden radial asignado a los tres modos obser-vados: Si la identi�
a
ión es k = 1, 2, 3, enton
es − log(MH/M∗) = 6.3 − 7.3,y si k = 2, 3, 4 enton
es − log(MH/M∗) = 3.8 − 5, siempre 
onsiderando quelos tres modos son dipolares. Benvenuto et al. (2002b) en
ontró la misma am-bigüedad en la solu
ión astrosismológi
a. Estos autores eligieron la solu
ión deenvoltura gruesa (log(MH/M∗) = −3.83) dado que ajustaba mejor los valoresespe
tros
ópi
os de la temperatura efe
tiva y la gravedad super�
ial. En par-ti
ular, la masa sismológi
a para ambas familias resulta ser de ∼ 0.5M⊙. Estasdos familias de solu
iones 
on envolturas de hidrógeno tan distintas también seobtiene en los trabajos re
ientes de Castanheira & Kepler (2008) y Bis
ho�-Kimet al. (2008). Las solu
iones 
on envolturas delgadas estás aso
iadas 
on unaidenti�
a
ión del orden radial de k = 1, 2, 3, mientras que una identi�
a
ión
k = 2, 3, 4 se aso
ia 
on una envoltura gruesa. La masa sismológi
a resultaser un po
o más alta que en estudios previos, de 0.615M⊙ para el modelo demejor ajuste de Castanheira & Kepler (2008) y de 0.60−0.68M⊙ para las solu-
iones de Bis
ho�-Kim et al. (2008a). En parti
ular, según los resultados deBis
ho�-Kim et al. (2008a), las solu
iones de envoltura gruesa resultan teneruna envoltura más delgada (∼ 10−7M∗) que en estudios anteriores. En la se
-
ión 5.2 se realiza una des
rip
ión más detallada de los resultados sismológi
osprevios de esta estrella.R 548: Esta estrella fue la segunda enana blan
a DA pulsante en ser des
ubier-ta, además de darle el nombre a la 
lase (R 548 = ZZ Ceti). El primer ajusteastrosismológi
o fue realizado por Bradley (1998), junto 
on G117−B15A. U-sando dos modos en ∼ 213 s y ∼ 274 s, obtuvo la misma ambigüedad en la masade hidrógeno remanente, que se observa en G117−B15A. Mediante un análisisde las 
omponentes del splitting rota
ional del modo 
on ∼ 213 s y los valoresde Ckℓ este autor in�rió un orden radial k = 2 para este modo, 
on lo 
ual pri-vilegió la solu
ión 
on envoltura gruesa (log(MH/M∗) = −3.82). Bis
ho�-Kimet al. (2008a), utilizando ahora 
in
o períodos observados, en
ontró una úni
afamilia de solu
iones 
on M∗ ∼ 0.62− 0.65M⊙ y − log(MH/M∗) = 7.4− 8. Porotro lado, Castanheira & Kepler (2009) en
uentran una solu
ión astrosismoló-gi
a 
on una envoltura gruesa − log(MH/M∗) = 4.5 y una masa de 0.635M⊙.En parti
ular, la identi�
a
ión de ℓ y k para los modos no es la misma que enBis
ho�-Kim et al. (2008a).L19−2: El primer ajuste astrisimológi
o de L19−2 fue realizado por Bradley(2001). Ha
iendo uso de la identi�
a
ión del grado armóni
o de Bradley (1993)para los 
in
o modos, obtuvo un modelo sismológi
o 
on una masa de 0.72M⊙ yuna envoltura de log(MH/M∗) = −4. Además, a partir del análisis del splittingrota
ional, obtuvieron un período de rota
ión de 13 horas. Más re
ientemente,Castanheira & Kepler (2009) realizaron un nuevo ajuste astrosismológi
o obte-niendo una solu
ión similar a la de Bradley (2001).
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a
ión del grado armóni
o para los modos que exhibeG185−32 no es algo que esté aún estable
ido (ver por ejemplo Castanheira &Kepler 2008). Bradley (2006) sugiere que el modo 
on período más 
orto esun modo 
on ℓ = 4, obteniendo un modelo de mejor ajuste 
on M∗ = 0.63M⊙y log MH/M∗) = −5.7. Pe
h & Vau
lair (2006) obtienen un modelo astrosis-mológi
o 
on M∗ = 0.638M⊙ y log(MH/M∗) = −3.77, sugiriendo que estaestrella pulsa, en su mayoría, en modos 
on ℓ = 2. Por otro lado, Castanheira& Kepler (2008), utilizando una muestra de períodos observados algo distin-ta que Pe
h & Vau
lair (2006), obtienen una solu
ión astrosismológi
a 
on
M∗ = 0.655M⊙ y log(MH/M∗) = −7, 
on una temperatura efe
tiva ∼ 900 Kmás baja.HLTau 76: HLTau 76 fue la primera estrella enana blan
a pulsante en ser de-
ubierta (Landolt 1968). Es una estrella más bien fría, 
on una buena 
antidadde perídos observados. Pe
h et al. (2006) realizaron el primer ajuste de perío-dos, 
on una muestra de 12 modos, obteniendo un modelo astrosismológi
o
on M∗ = 0.575M⊙ y log(MH/M∗) = −3.63 y una temperatura efe
tiva 
er
adel borde rojo de la banda de inestabilidad (∼ 11 400 K), en a
uerdo 
on losvalores espe
tros
ópi
os. Castanheira & Kepler (2008), utilizando 8 períodosobservados, obtuvieron un modelo de mejor ajuste 
on una masa y temperatu-ra efe
tiva similares a las de Pe
h et al. (2006), pero 
on una envoltura 
uatroordenes de magnitud más delgada.KUV 02464+3239: Esta estrella fue análizada re
ientemente por Bognáret al. (2009). Utilizando seis períodos observados en
ontraron un modelo demejor ajuste 
on M∗ = 0.645M⊙, log(MH/M∗) = −5.2, Teff = 11 400 K y unaabundan
ia 
entral de oxígeno de 90%.R808: Esta estrella se en
uentra en el borde rojo de la banda de inestabilidad.Primero fue analizada por Castanheira & Kepler (2009), dentro de un 
on-junto de ∼ 80 estrellas ZZ Ceti. Utilizando una muestra de 8 períodos reales,obtuvieron un modelo astrosimológi
o 
on M∗ = 0.65M⊙, Teff = 11 000 K, y
log(MH/M∗) = −9.5. Po
o después, Bis
ho�-Kim et al. (2009), utilizando ob-serva
iones de Thompson et al. (2009), realizaron un ajuste astrosimológi
o deR808 
on un total de 18 modos. Como resultado obtuvieron un modelo 
on
M∗ = 0.675M⊙, Teff = 11 250 K, y log(MH/M∗) = −4.62, y 
on una 
omposi-
ión 
entral de oxígeno del 10%. También 
al
ularon un período de rota
iónde 18 horas.G38−29: G38−29 forma el borde rojo de la banda de inestabilidad de las ZZCeti junto 
on R808 y GD 154. El úni
o estudio astrosismológi
o, hasta ahora,fue realizado por Bis
ho�-Kim et al. (2009). A partir de 15 modos 
lasi�
ados
omo posibles modos reales por Thompson et al. (2009), obtuvieron un modelode mejor ajuste 
on M∗ = 0.642M⊙, Teff = 11 550 K, y log(MH/M∗) = −4.16.Esto modelo es similar al modelo de mejor ajuste obtenido para R808, salvoque la abundan
ia 
entral de oxígeno es del 80%.



1.6 Astrosismología de estrellas ZZ Ceti 37GD 244: GD 244 fue analizada primero por Castanheira & Kepler (2009),obteniendo un modelo de mejor ajuste 
on M∗ = 0.68M⊙, Teff = 12 200 K,y log(MH/M∗) = −7. Re
ientemente, Bognár & Paparó (2010), realizaron unnuevo ajuste restringiendo el grado armóni
o 
on los resultados de Yeates etal. (2005). Esto autores en
ontraron una familia de solu
iones 
on M∗ = 0.63−
0.65M⊙ y − log(MH/M∗) = 5 − 6, a una Teff ∼ 11 600 K.1.6.3. Propiedades del Conjunto de las Estrellas ZZ CetiDado el gran número de estrellas que forman parte de la 
lase ZZ Ceti (148miembros, Castanheira et al. 2010), resulta tentador analizar las propiedades deestas estrellas 
omo un grupo. Aunque la estru
tura global de las enanas blan
asDA debe ser aproximadamente la misma en todos los 
asos, es esperable en
ontrar
ierta dispersión en la masa estelar y en la masa de la envoltura de hidrógeno. Eneste sentido, el estudio de las 
ara
terísti
as de grupo puede dar informa
ión valiosa.El primer estudio de las estrellas ZZ Ceti 
omo una 
lase de estrellas pulsantes,luego del trabajo de M
Graw (1977), fue realizado por Clemens (1993) 
on unamuestra de ∼ 20 objetos observados. En su análisis solamente 
onsideró períodosidenti�
ados 
omo reales, des
artando las 
ombina
iones de modos y la presen
iade armóni
os. Clemens en
ontró una rela
ión entre los períodos y la temperaturaefe
tiva, tal que los períodos ex
itados son más largos a medida que 
onsideramosestrellas más frías. Esto es 
onse
uen
ia del aumento en la es
ala temporal térmi
aa medida que la región de ioniza
ión par
ial se ha
e más profunda. En parti
ular,en
ontró que el período medio ponderado (WMP)8 es 
asi inversamente propor
ionala la temperatura efe
tiva. Usando el WMP 
lasi�
ó a las estrellas ZZ Ceti es 
alientes(WMP bajos) y frías (WMP altos). Analizando los espe
tros de períodos de lasestrellas ZZ Ceti de la muestra, en
ontró que los períodos se pueden 
lasi�
ar en seisgrupos (ver �g. 6 y 7 de Clemens 1993) 
on períodos alrededor de ∼120, 200, 260, 300,350 y 400 s y 
on una identi�
a
ión ℓ = 1, k = 1, . . . , 6. Finalmente, 
omparandoestos resultados 
on los modelos teóri
os de la épo
a, 
on
luyó que la masa de laenvoltura de las estrellas ZZ Ceti debería ser del orden de ∼ 10−4M∗. Este resultadose en
uentra en 
ontradi

ión 
on los ajustes astrosismológi
os des
ritos en la se

iónanterior, para los 
uales se obtuvieron valores de envoltura de hidrógeno en un rangode − log(MH/M∗) ∼ 4 − 10.Mukadam et al. (2006) realizaron un análisis de la 
lase de estrellas ZZ Cetiutilizando una muestra de ∼ 80 enanas blan
as DAV, 41 de las 
uales fueron des-
ubiertas por el SDSS. En este estudio 
on�rmaron la dependen
ia del WMP 
onel enfriamiento, introdu
iendo esta rela
ión 
omo posible indi
ador de temperaturaefe
tiva. En parti
ular, sugieren una nueva 
lasi�
a
ión para las estrellas ZZ Ceti,dependiendo del valor del WMP, 
omo DAV 
alientes (WMP < 350 s), DAV inter-medias (350 <WMP< 650 s), y DAV frías (WMP> 650 s).Castanheira & Kepler (2008, 2009) realizaron el primer estudio astrosismológi
ode estrellas ZZ Ceti basado en una gran muestra de ∼ 130 estrellas. Este grupo8WMP=

∑

i
PiAi/

∑

i
Ai, donde Pi es el período y Ai la 
orrespondiente amplitud (Clemens1993).
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omprende mayoría de las DAVs 
lási
as y un gran número de DAVs des
ubiertasen el mar
o del SDSS. Utilizando una amplia grilla de modelos sen
illos (ver se

ión1.6.1), 
ubriendo un amplio espa
io de parámetros, realizaron ajustes de períodos de87 estrellas, determinando en 
ada 
aso un modelo astrosimológi
o de mejor ajuste.Estos autores dividieron la muestra de estrellas ZZ Ceti en grupos, suponiendo quelas estrellas que tienen una masa estelar, una temperatura efe
tiva y un espe
trode períodos ex
itados similares, deben tener una estru
tura similar. Las estrellas ZZCeti que se en
uentran 
er
a del borde azul se agruparon de a
uerdo 
on el períodoex
itado de mayor amplitud. Por último, utilizaron determina
iones independientesde temperatura efe
tiva y masa estelar para restringir las familias de solu
ionesastrosismológi
as posibles. Como ya men
ionamos, el resultado más importante delestudio de Castanheira & Kepler (2008, 2009) es la existen
ia de un rango de masasde la envoltura de hidrógeno, −9.5 ≤ log(MH/M∗) ≤ −4, 
on un valor medio en
MH/M∗ = 5 × 10−7, 
asi dos ordenes de magnitud más bajo que el valor predi
hopor la evolu
ión estelar. Esto impli
a que una fra

ión de las estrellas ZZ Ceti, y porlo tanto de las estrellas enanas blan
as DA, sufren pérdidas de masa superiores a las
onsideradas por 
ál
ulos evolutivos estándar, durante las etapas previas a la 
urvade enfriamiento.1.7. Motiva
ión de esta TesisEl estudio astrosismológi
o de las estrellas enanas blan
as pulsantes, y en generalde 
ualquier tipo de estrella variable, requiere de dos ingredientes fundamentales:observa
iones y modelos teóri
os. En los últimos años el número de des
ubrimien-tos de estrellas enanas blan
as pulsantes ha aumentado vertiginosamente, debido alSDSS, 
onstituyendo un gran avan
e en el área observa
ional. Por otro lado, obser-va
iones 
on el WET han dado lugar a una mejora sustan
ial en las 
urvas de luz,y por 
onsiguiente en la resolu
ión en el espe
tro de períodos. La interpreta
ión delas observa
iones a partir de modelos teóri
os es la otra mitad que 
ompleta el es-tudio de las estrellas pulsantes. A
tualmente, existen dos enfoques teóri
os distintosa la hora de analizar los resultados observa
ionales: 1) utilizando un gran númerode modelos teóri
os sen
illos y estáti
os, 
on una estru
tura interna simpli�
ada, o2) un número redu
ido de modelos representativos, pero 
on una estru
tura internadetallada, proveniente de 
ál
ulos evolutivos (Met
alfe 2007).Utilizando modelos sen
illos se puede explorar un espa
io de parámetros muyamplio, dado que el 
osto 
omputa
ional para el 
ál
ulo de 
ada modelo es bajo. Siademás se analiza una muestra de estrellas 
onsiderable, se puede obtener informa-
ión sobre las propiedades generales, aún 
uando los modelos tienen una estru
turainterna simpli�
ada. Por ejemplo, Bis
ho�-Kim & Østensen (2011) realizaron un es-tudio pulsa
ional apli
ado a una estrella DBV, utilizando la té
ni
a de fast whitedwarf asteroseismology (astrosismología rápida de enanas blan
as), donde suponeny parametrizan el per�l interno de la 
omposi
ión quími
a y 
onstruyen modelosestáti
os.En el mar
o de las estrellas ZZ Ceti, este enfoque fue utilizado por Castanheira& Kepler (2008, 2009). En este 
aso realizaron un ajuste astrosismológi
o de una
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ión de esta Tesis 39muestra de 87 estrellas enanas blan
as DA. Los modelos teóri
os provienen de mode-los 
uasi-estáti
os en la etapa de pre-enana blan
a, que luego se enfrían utilizando el
ódigo evolutivo des
rito en Wood (1990). Los parámetros libres son la masa estelar,la temperatura efe
tiva y las masas de helio e hidrógeno remanente. La 
omposi-
ión 
entral se mantiene �ja en 50% de 
arbono y 50% de oxígeno. A
tualmente,los modelos representativos de estrellas enanas blan
as DA presentan algún tipo desimpli�
a
ión en el 
ál
ulo de la estru
tura interna (ver se

ión 1.6.1), ya sea en elnú
leo o en la envoltura.Aunque se puede obtener mu
ha informa
ión, en algún punto el uso de modelossimpli�
ados 
omenzará a mostrar limita
iones. El siguiente paso es 
onstruir mo-delos detallados, que in
orporen ingredientes físi
os más pre
isos. Obviamente estosmodelos requieren de un tiempo de 
ál
ulo superior a los anteriores y por lo tanto elespa
io de parámetros explorado se ve limitado. El análisis es lo
al, pero 
on modelosmás realistas y más 
on�ables. Para el 
ál
ulo de modelos detallados se deben teneren 
uenta dos fa
tores, el primero es la in
orpora
ión en los 
ál
ulos de ingredientesfísi
os detallados y a
tualizados. Un ejemplo re
iente de este enfoque se puede en
on-trar en Córsi
o et al. (2004), apli
ado al estudio de las diferen
ias astrosismológi
asentre modelos par
ialmente 
ristalizados de enanas blan
as DAV 
on distintas 
om-posi
iones 
entrales. El otro fa
tor importante, es el 
ál
ulo de la evolu
ión previa.Es de
ir obtener modelos de enanas blan
as provenientes de estrellas progenitoraspara las 
uales se 
al
ula toda la evolu
ión previa. Esto representa un aspe
to 
ríti
oa la hora de realizar un análisis astrosismologi
o apli
ado a estrellas enanas blan
aspulsantes, ya que provee de manera 
onsistente el per�l quími
o interno, el 
ual seforma en las etapas previas a la 
urva de enfriamiento, espe
ialmente en la etapade 
ombustión 
entral de helio y en la etapa de pulsos térmi
os. Este enfoque fueexplorado por Althaus et al. (2005a), quienes 
al
ularon la evolu
ión 
ompleta deuna estrellas de 2.7M⊙ en la Se
uen
ia Prin
ipal hasta la 
urva de enfriamiento,dando 
omo resultado una enana blan
a de�
iente en hidrógeno. Estos modelos seutilizaron po
o después para explorar las propiedades pulsa
ionales de las estrellasGW Virginis (ver, por ejemplo Córsi
o & Althaus 2006; Córsi
o et al. 2007ab).En resumen, a la hora de realizar estudios astrosismológi
os de estrellas enanasblan
as pulsantes se han explorado dos enfoques distintos. El primero 
onsiste enutilizar un gran volumen de modelos sen
illos, que 
ubren ampliamente el espa-
io de parámetros, masa, temperatura efe
tiva, masa de hidrógeno, masa de helio,abundan
ia 
entral de 
arbono y oxígeno, et
. Este enfoque permite obtener algunasinferen
ias globales de las propiedades de las estrellas enanas blan
as. El segundoenfoque 
onsiste en 
al
ular un número redu
ido de modelos evolutivos, pero 
on untratamiento detallado de los pro
esos que dan lugar a la estru
tura interna. Aunqueel espa
io de parámetros es limitado, la físi
a detallada permite obtener informa
iónespe
í�
a y más 
on�able.Lo ideal sería poder 
ombinar ambos enfoques, 
al
ulando un volumen 
onside-rable de modelos teóri
os, pero 
onsiderando ingredientes físi
os detallados, y prove-nientes de 
ál
ulos evolutivos 
ompletos para la estrella progenitora. En esta Tesisse realiza el primer paso en esta dire

ión. Con este �n, 
al
ulamos un 
onjuntorelativamente grande (∼ 20 000) de modelos de estrellas enanas blan
as DA 
on



1.7 Motiva
ión de esta Tesis 40per�les quími
os del nú
leo y envoltura en forma 
onsistente, para varios valoresde la masa estelar, apropiados para ajustes astrosismológi
os detallados de estrellasZZ Ceti. Estos per�les resultan de la evolu
ión 
ompleta de estrellas progenitorasdesde la ZAMS, pasando por la etapa de pulsos térmi
os en la AGB, y utilizandoun tratamiento de la difusión quími
a dependiente del tiempo durante la evolu
iónen la etapa de enana blan
a. Además, exploramos el poten
ial de este 
onjunto demodelos realizando ajustes astrosismológi
os de una muestra de 45 estrellas ZZ Ceti,obteniendo en 
ada 
aso un modelo sismológi
o representativo. Dado el número 
on-siderable de estrellas analizadas, realizamos un análisis de las propiedades globalesde las estrellas ZZ Ceti a partir de los resultados astrosismológi
os.



CAPÍTULO 2 Cál
ulos y Códigos Numéri
os
En este 
apítulo se realiza una breve des
rip
ión de los 
ódigos numéri
os uti-lizados para los 
ál
ulos evolutivos y pulsa
ionales que se presentan en esta Tesis.Comenzamos 
on una breve des
rip
ión del 
ódigo evolutivo LPCODE, el 
ual fueutilizado para el 
ál
ulo de todas las se
uen
ias evolutivas 
ompletas. En parti
ular,se realiza una des
rip
ión detallada de los ingredientes utilizados para el modeladoen todas las etapas de la evolu
ión estelar por el 
ódigo LPCODE, ha
iendo espe
ialhin
apié en los detalles de modelado en la etapa de enana blan
a. Luego se des
ribeel 
ódigo de pulsa
iones adiabáti
o, utilizado para el 
ál
ulo del espe
tro de períodosy demás 
antidades pulsa
ionales, ne
esarias para el estudio de las estrellas enanasblan
as variables.2.1. Código Evolutivo2.1.1. LPCODELos 
ál
ulos evolutivos presentados en esta Tesis fueron realizados 
on el 
ódigoLPCODE. Este 
ódigo fue desarrollado 
ompletamente por el Grupo de Evolu
ión yPulsa
iones Estelares, en la Fa
ultad de Cien
ias Astronómi
as y Geofísi
as (Althauset al. 2003). El 
ódigo LPCODE ha sido empleado en numerosos estudios de estrellas
ompa
tas, 
omo por ejemplo, en el estudio de las propiedades evolutivas de lasestrellas enanas blan
as de baja masa, así 
omo en la forma
ión y evolu
ión deestrellas enanas blan
as de tipo PG 1159, y estrellas de la rama horizontal extrema(Althaus et al. 2005b, 2009b; Miller Bertolami & Althaus 2006; Miller Bertolami etal. 2008). Más re
ientemente, se ha utilizado para estudiar la forma
ión de enanasblan
as hot DQ (Althaus et al. 2009a), la evolu
ión de estrellas enanas blan
as 
onnú
leo de helio y progenitores de metali
idad supra-solar (Althaus et al. 2009
), yla evolu
ión de enanas blan
as de�
ientes de hidrógeno (Althaus et al. 2009d). Unades
rip
ión detallada del 
ódigo LPCODE se puede en
ontrar en estos trabajos, así
omo también en los trabajos de Tesis Do
toral de Serenelli (2002) y Miller Bertolami(2009). A 
ontinua
ión des
ribiremos brevemente el fun
ionamiento del 
ódigo de41



2.1 Código Evolutivo 42evolu
ión estelar.El 
ódigo LPCODE está basado en un esquema tipo Henyey para el 
ál
ulo dela evolu
ión estelar. Este tipo de esquema es el más difundido entre los 
ódigosde evolu
ión estelar. Para mayores detalles se re
omienda 
onsultar a Kippenhahn,Weigert & Hofmeister (1976). La implementa
ión de di
ho esquema en el 
ódigo deevolu
ión se realiza a través de una linealiza
ión implí
ita del sistema de e
ua
ionesde es
tru
tura y evolu
ión de una 
on�gura
ión 
on simetría esféri
a (ver, por ejem-plo, Kippenhan & Weigert 1990). Estas e
ua
iones 
orresponden a la e
ua
iones deequilibrio hidrostáti
o, 
onserva
ión de la masa, 
onserva
ión de la energía y trans-porte de energía. El sistema algebrai
o resultante de di
ha linealiza
ión se resuelveiterativamente utilizando el método de Newton-Raphson. La variable independientees una variable de tipo lagrangiana de�nida 
omo ξ = ln(1−mr/M∗) y las variablesdependientes son el radio (r), la presión (P ), la luminosidad (l) y la temperatura(T ). Las 
ondi
iones de borde externas se espe
i�
an mediante integra
iones de laenvoltura, 
omenzando desde la fotosfera ha
ia el interior del modelo. Dados los va-lores de las distintas variables físi
as a un tiempo tn se pueden 
al
ular las variablesen un paso de tiempo ∆t posterior, es de
ir a un tiempo tn+1, 
omo:
θ(n+1) = θ(n) + ln(1 + uθ) (2.1)
p(n+1) = p(n) + ln(1 + up) (2.2)
x(n+1) = x(n) + ln(1 + ux) (2.3)

l(n+1) = l(n) + ul (2.4)donde uθ = ∆T/T (n), up = ∆P/P (n), ux = ∆r/r(n) y ul = ∆l son las 
antidadesa ser iteradas, y θ = ln T , p = ln P y x = ln r son las variables dependientes en laforma adimensional dentro del 
ódigo.La 
omposi
ión quími
a dentro de un modelo estelar está dada por un sistemade I e
ua
iones diferen
iales a
opladas que des
ribe la evolu
ión temporal de las Iespe
ies quími
as presentes, debida a los 
ambios en la 
omposi
ión por los pro
esosde 
ombustión nu
lear y de mez
la, 
omo 
onve

ión, difusión mi
ros
ópi
a o porinestabilidades de Rayleigh-Taylor.En los 
ódigos evolutivos las e
ua
iones de estru
tura no se resuelven en formasimultánea 
on las e
ua
iones de 
omposi
ión quími
a. En el 
ódigo LPCODE elpro
edimiento iterativo para la resolu
ión de las e
ua
iones de estru
tura y evolu
iónquími
a se puede des
ribir de la siguiente manera: Cono
iendo el valor de T , P , r y la un tiempo tn, se 
al
ula la 
omposi
ión quími
a a un tiempo tn+1. Luego, 
on esta
omposi
ión quími
a, se 
al
ulan las variables de estru
tura a un tiempo tn+1, paraluego utilizarla en el 
ál
ulo de la 
omposi
ión quími
a a tn+2, y así su
esivamente.La resolu
ión simultánea no es ne
esaria si se 
onsideran pasos temporales pequeños,que además son ne
esarios para que la linealiza
ión de las e
ua
iones siga siendoválida.El tratamiento numéri
o de las e
ua
iones de evolu
ión quími
a no es el mismopara las diferentes etapas evolutivas. En 
ada etapa distintos pro
esos físi
os sevuelven más importantes a la hora de determinar la 
omposi
ión quími
a.



2.1 Código Evolutivo 43Es importante a
larar que el 
ódigo LPCODE fue utilizado para el 
ál
ulo 
om-pleto de todas las se
uen
ias evolutivas presentadas en esta Tesis, tanto en la etapade enana blan
a, 
omo en todas las etapas previas de la evolu
ión de la estrellaprogenitora.2.1.2. Físi
a ConstitutivaA 
ontinua
ión se enumeran los aspe
tos físi
os relevantes para los 
ál
ulos evo-lutivos presentados en esta Tesis � ver Althaus et al. (2005a) para más detalles.Las opa
idades empleadas en los 
ál
ulos evolutivos son aquellas del proye
toOPAL (Iglesias & Rogers 1996) in
luyendo 
omposi
iones ri
as en 
arbono y oxígeno,
omplementadas a bajas temperaturas 
on las opa
idades mole
ulares de Alexander& Ferguson (1994). Se adoptaron las opa
idades 
ondu
tivas de Cassisi et al. (2007)que 
ubren todo el régimen donde di
has opa
idades son relevantes. Las tasas deemisión de neutrinos por rea

iones de pares, produ

ión de pares por fotones yBremsstrahlung son aquellas de Itoh et al. (1996), mientras que para los pro
esos deplasma se utiliza el tratamiento presentado en Haft et al. (1994).Respe
to a la evolu
ión de las espe
ies quími
as, el 
ódigo evolutivo LPCODE
onsidera el tratamiento simultáneo de los pro
esos de mez
la no instatánea y de
ombustión nu
lear de los elementos. Espe
í�
amente, los 
ambios en las abundan
iasquími
as son des
riptos por el sistema de e
ua
iones:
(

d ~X

dt

)

=

(

∂ ~X

∂t

)

nuc

+
∂

∂Mr

[

(

4πr2ρ
)

D
∂ ~X

∂Mr

] (2.5)donde ~X es un ve
tor que 
ontiene las abundan
ias de todos los elementos 
on-siderados. En esta e
ua
ión el primer término des
ribe la evolu
ión nu
lear y está
ompletamente a
oplado a los 
ambios en la 
omposi
ión quími
a debidos a los pro-
esos de mez
la, representados por el segundo término. La e�
ien
ia de la mez
la
onve
tiva está des
rita por el 
oe�
iente de difusión D, dado por la teoría de lon-gitud de mez
la. La red nu
lear está 
ompuesta por 16 elementos: 1H, 2H, 3He, 4He,
7Li, 7Be, 12C, 13C, 14N, 15N, 16O, 17O,18O, 19F, 20Ne y 22Ne, junto 
on las 34 tasasde 
ombustión termonu
lear 
orrespondientes a las tres 
adenas pp, el 
í
lo CNO, la
ombustión de helio y la igni
ión de 
arbono (Althaus et al. 2005a). Las tasas de lasrea

iones 12C +p →13 N +γ →13 C +e+ +νe y 13C(p, γ)14N se obtienen del trabajode Angulo et al. (1999). En parti
ular, la tasa de rea

ión del pro
eso 12C(α, γ)16O,que es de espe
ial relevan
ia en la estrati�
a
ión del nú
leo de 
arbono/oxígeno dela enana blan
a resultante, es también aquella de Angulo et al. (1999).Durante las etapas evolutivas previas a los pulsos térmi
os en la Rama Asintóti
ade las Gigantes, se 
onsideran los episodios de mez
la extra, más allá de 
ada borde
onve
tivo, siguiendo la pres
rip
ión dada por Herwig et al. (1997). La presen
iade episodios de mez
la extra es relevante para la estrati�
a
ión quími
a �nal delas enanas blan
as, en parti
ular durante las etapas tardías de 
ombustión de helio(Prada Moroni & Straniero 2002, Straniero et al. 2003). En el 
ódigo evolutivo setrata el pro
eso de mez
la extra 
omo un pro
eso de difusión dependiente del tiempo,



2.1 Código Evolutivo 44suponiendo que las velo
idades de mez
la de
aen exponen
ialmente más allá de 
adaborde 
onve
tivo, 
on un 
oe�
iente de difusión dado por
DME = D0 exp(−2z/fHP ) (2.6)donde HP es la es
ala de altura de presión en el borde 
onve
tivo, D0 es el 
oe�-
iente de difusión de las regiones inestables 
er
a de la frontera 
onve
tiva, y z es ladistan
ia geométri
a desde el límite del borde 
onve
tivo. Para todas las se
uen
ias
al
uladas en esta Tesis se 
onsidera f =0.015, un valor inferido a partir del an
hode la Se
uen
ia Prin
ipal superior.Durante la etapa de pulsos térmi
os al �nal de la AGB, fueron suprimidos lospro
esos de mez
la extra. En parti
ular, una redu

ión signi�
ativa de los pro
esosde mez
la extra en la base de la zona 
onve
tiva donde o
urre el �ash termonu
lear,estaría en a
uerdo 
on simula
iones de patrones de abundan
ia 
orrespondientes alos elementos produ
ido en pro
esos lentos de 
aptura de neutrones (Lugaro et al.2003), así 
omo también por inferen
ias observa
ionales de la rela
ión masa ini
ial

− masa �nal (Salaris et al. 2009). Como resultado, se espera que la masa del nú
leolibre de hidrógeno de las se
uen
ias 
al
uladas aumente su tamaño gradualmentedurante la evolu
ión en la etapa de pulsos térmi
os. Esto se debe a que, una redu
-
ión o supresión de los episodios de mez
la en la base de la región 
onve
tiva dondeo
urre la inestabilidad termonu
lear, inhibe la o
urren
ia del ter
er dredge up, fa-vore
iendo el 
re
imiento del nú
leo libre de hidrógeno. Las posibles impli
a
ionesde este tratamiento se analizan en Renedo et al. (2010), Salaris et al. (2009) y Weiss& Ferguson (2009), para el 
aso de estrellas enanas blan
as DA.Se 
onsidera pérdida de masa durante la 
ombustión 
entral de helio y la ramade gigantes rojas siguiendo la pres
rip
ión de S
hröder & Cuntz (2005). Durantelas etapas de AGB y TP-AGB se 
onsidera la pres
rip
ión de Vassiliadis & Wood(1993). Para las se
uen
ias evolutivas de estrellas enanas blan
as DA, 
al
uladas enesta Tesis, donde se suprime el ter
er dredge up, la pérdida de masa tiene un roldominante en la determina
ión de la masa �nal del nú
leo libre de hidrógeno al �nalde la fase de pulsos térmi
os. En parti
ular, la pérdida de masa erosiona la envolturari
a en hidrógeno de la estrella, limitando así el 
re
imiento de la masa del nú
leodurante la TP-AGB. Una situa
ión distinta se obtiene si no se suprime el ter
erdredge up. En este 
aso la masa �nal del nú
leo al �nal de la fase de TP-AGB no esmuy diferente de aquella en el primer pulso térmi
o (Weiss & Ferguson 2009), y elpapel de la pérdida de masa es menos relevante.Evolu
ión en la Curva de EnfriamientoPara los 
ál
ulos evolutivos en la 
urva de enfriamiento de las enanas blan
as,la físi
a 
onstitutiva 
onsiderada en el 
ódigo de evolu
ión LPCODE fue revisada ya
tualizada respe
to de estudios previos. Para el régimen de baja densidad se uti-liza una versión a
tualizada de la e
ua
ión de estado de Magni & Mazzitelli (1979),mientras que, para el régimen de alta densidad se utiliza la e
ua
ión de estado deSegretain et al. (1994), la 
ual in
luye los efe
tos de 
ristaliza
ión, 
onsiderando las
ontribu
iones tanto de la fase líquida 
omo de la fase sólida (Althaus et al. 2007).



2.1 Código Evolutivo 45Las opa
idades radiativas y 
ondu
tivas se obtienen de los trabajos de Iglesias &Rogers (1996) y Alexander & Ferguson (1994), respe
tivamente, 
omo ya se men-
ionó. En parti
ular, las opa
idades 
ondu
tivas se toman en 
uenta para densidadesmás altas que aquellas donde los 
omponentes quími
os mayoritarios se en
uentran
ompletamente ionizados. Durante la fase de enana blan
a la fra

ión de masa de losmetales (Z) en la envoltura no está �ja, sino que se espe
i�
a en forma 
onsistentede a
uerdo a las predi

iones de la difusión quími
a. De esta manera, se utilizan lastablas de opa
idades OPAL para metali
idades arbitrarias. En el tratamiento de la
onve

ión se utiliza el formalismo de la teoría de longitud de mez
la, dada por laparametriza
ión ML2 (Tassoul et al. 1990).Durante la evolu
ión en la etapa de enana blan
a, varios pro
esos físi
os modi�
anla distribu
ión de las abundan
ias quími
as a lo largo de la estrella. En parti
ular,en los 
ál
ulos presentados en esta Tesis, se toman en 
uenta los 
ambios en el per�lquími
o de las 
apas más externas de la estrella dados por los pro
esos de difusión.Como resultado, las se
uen
ias desarrollan una envoltura pura en el elemento másliviano, en este 
aso hidrógeno, 
uyo an
ho aumenta gradualmente a lo largo de laevolu
ión en la 
urva de enfriamiento. Se 
onsideran los pro
esos de asentamientogravita
ional y de difusión quími
a de 1H, 3He, 4He, 12C, 13C, 14N y 16O (Althaus etal. 2003). No se 
onsidera levita
ión radiativa dado que es relevante solamente paratemperaturas efe
tivas altas. El tratamiento de la difusión dependiente del tiempoutilizado está basado en un tratamiento de un gas de mu
has 
omponentes presen-tado por Burgers (1969). En el 
ódigo de evolu
ión LPCODE, la difusión 
omienzaa operar una vez que se al
anza el límite de vientos a altas temperaturas efe
tivas(Unglaub & Bues 2000). Suponemos que esto o
urre 
uando la gravedad super�
ialdel modelo es g > gdif , donde gdif = 7 si Teff > 90 000 K y gdif = 6.4+Teff/150 000K si
Teff < 90 000 K. Para gravedades super�
iales menores la pérdida de masa por vientoses su�
ientemente alta para suprimir los pro
esos de difusión quími
a. Otro pro
esoresponsable de 
ambios en la 
omposi
ión quími
a de las estrellas enanas blan
ases la separa
ión de fase de un plasma de 
arbono y oxígeno por 
ristaliza
ión. Eneste 
aso, la libera
ión de energía gravita
ional resultante tiene un efe
to importantesobre los tiempos de enfriamiento de las enanas blan
as. También se deben tener en
uenta los efe
tos de 
ombustión nu
lear residual, sobre todo en las etapas de altatemperatura, así 
omo también la mez
la 
onve
tiva. En parti
ular, la libera
ión deenergía por la rea

ión pp se 
onsidera hasta log(L/L⊙) ≃ −4. Finalmente, se 
on-sidera la rehomogeiniza
ión quími
a del per�l interno de 
arbono/oxígeno indu
idapor la inestabilidad de Rayleigh-Taylor siguiendo la pres
rip
ión de Salaris et al.(1997). Estas inestabilidades se deben a la presen
ia de gradientes positivos en elpeso mole
ular que apare
en en la frontera externa del nú
leo de 
arbono/oxígeno,debido a la a

ión de la 
onve

ión durante la 
ombustión 
entral de helio.Por último, se in
luye la existen
ia de fuentes de energía produ
to de la 
ris-taliza
ión del nú
leo de la estrella. Esto 
omprende la libera
ión de 
alor latentey de energía gravita
ional aso
iadas 
on el 
ambio del per�l de 
arbono y oxígenoindu
ido por la 
ristaliza
ión. La in
lusión de estas fuentes adi
ionales de energía serealiza en forma 
ompletamente 
onsistente y a
oplada 
on el 
onjunto 
ompleto dee
ua
iones de evolu
ión estelar. Es de
ir, se 
al
ula la estru
tura y evolu
ión de la



2.2 Código de Pulsa
iones 46enana blan
a 
onsiderando el 
ambio en el per�l quími
o y 
on la e
ua
ión para laluminosidad apropiadamente modi�
ada para tener en 
uenta la 
ontribu
ión lo
alde la energía liberada por la redistribu
ión quími
a en el nú
leo y por el 
alor latente.Esto 
onstituye una mejora respe
to de los 
ál
ulos previos presentados por Salariset al. (2000), para in
luir la energía liberada por la separa
ión de fase en 
ódigos deevolu
ión estelar. En resumen, en 
ada paso evolutivo se 
al
ula la temperatura de
ristaliza
ión imponiendo Γ = 180, donde Γ =
〈

Z5/3
〉

e2/ackBT es la 
onstante dea
oplamiento de ion, ac es la distan
ia entre ele
trones, y también teniendo en 
uentala 
omposi
ión quími
a 
orre
ta del �uído. El 
ambio en la 
omposi
ión quími
aresultante de la separa
ión de fase se 
al
ula usando el diagrama de fase de Segretain& Chabrier (1993). Luego de 
al
ular la 
omposi
ión quími
a de las fases líquida ysólida, se evalúa la energía neta liberada en el pro
eso siguiendo la pres
rip
ión deIsern et al. (1997), y sumando la 
ontribu
ión del 
alor latente, de orden 0.77kBTpor 
ada ion, que es usualmente más pequeña. En el 
aso de los modelos de estrellasenanas blan
as DA, dado que la temperatura de 
ristaliza
ión está rela
ionada 
on lamasa estelar, las estrellas más masivas 
ristalizan el nú
leo a temperaturas efe
tivasmás altas. Enton
es, solamente las se
uen
ias de mayor masa al
anzan la temperaturade 
ristaliza
ión dentro de la banda de inestabilidad de las estrellas ZZ Ceti.2.2. Código de Pulsa
ionesPara realizar los 
ál
ulos de pulsa
iones en la aproxima
ión adiabáti
a, se uti-lizó el 
ódigo de pulsa
iones no radiales adiabáti
as. Este 
ódigo, desarrollado en elGrupo de Evolu
ión Estelar y Pulsa
iones por el Dr. Córsi
o en el mar
o de su TesisDo
toral (Córsi
o 2003), ha sido empleado en numerosos estudios pulsa
ionales deestrellas enanas blan
as variables. Algunos resultados publi
ados se pueden en
ontraren Córsi
o et al. (2001) y Córsi
o & Benvenuto (2002). Una versión a
tualizada seempleó en el estudio sismológi
o de estrellas GW Virginis (Córsi
o & Althaus 2006;Córsi
o et al. 2006, 2007ab, 2008, 2009ab). Además se empleó en estudios adiabáti
osde otras estrellas 
ompa
tas 
omo las subenanas B (Romero 2007; Miller Bertolamiet al. 2011).El 
ódigo de pulsa
iones adiabáti
o está basado en una modi�
a
ión de la té
ni
ade Newton-Raphson generalizada presentada en Kippenhahn, Weigert & Hofmeister(1967) para resolver un 
onjunto de e
ua
iones en diferen
ias que representan lase
ua
iones diferen
iales de os
ila
iones no-radiales, lineales y adiabáti
as para es-trellas esféri
amente simétri
as. Este sistema de e
ua
iones está dado por las e
ua-
iones (A.53)-(A.56) del Apéndi
e A. El sistema de e
ua
iones adimensionales (A.53)-(A.56), junto 
on las 
ondi
iones de 
ontorno ade
uadas en el 
entro y la super�
iede la estrella (e
. A.61 y A.62), 
onstituye un problema lineal de autovalores de 
uar-to orden, el 
ual en general se debe resolver numéri
amente. Un esquema detalladode la resolu
ión numéri
a empleada en el 
ódigo de pulsa
iones adiabáti
o se puedeen
ontrar en Córsi
o & Benvenuto (2002), asi 
omo en Córsi
o (2003).Para 
ada modo, el 
ódigo de pulsa
iones 
al
ula la fre
uen
ia adimensional ωk,donde k es el orden radial del modo 
orrespondiente, y las autofun
iones adimen-sionales y1, y2, y3 e y4 (e
s. A.51). A partir de estas 
antidades bási
as, el 
ódigo de
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iones 47pulsa
ión 
al
ula los períodos de pulsa
ión, Πk,
Πk = 2π/σk (2.7)la energía 
inéti
a de os
ila
ión, Ekin,

Ekin =
1

2
(GM∗R

2
∗)ω

2
k

∫ 1

0

x2ρ

[

x2y2
1 + x2 ℓ(ℓ + 1)

(C1ω
2
k)

2
y2

2

]

dx, (2.8)la fun
ión de peso, Wk,
Wk(x) = (4πGR2

∗)
x2ρ2

U

[

A∗y2
1 + Vg(y2 − y3)

2 −
1

U
[ℓ(ℓ + 1)y3 + y4]

2

]

, (2.9)y �nalmente, los 
oe�
ientes de splitting rota
ional, Ck,
Ck =

(GM∗R
2
∗)

2Ekin

∫ 1

0

x2ρ

C1

[

2x2y1y2 +
x2

C1ω2
k

y2
2

]

dx. (2.10)Los 
oe�
ientes involu
rados en las e
ua
iones anteriores se en
uentran de�nidos enel apéndi
e A.2.2.1. Tratamiento de �Ledoux modi�
ado�Para el 
ál
ulo de la fre
uen
ia de Brunt-Väisälä, el 
ódigo de pulsa
iones adia-báti
o emplea el tratamiento de �Ledoux modi�
ado� (Tassoul et al 1990) genera-lizado en forma apropiada para in
luir los efe
tos de tener tres espe
ies nu
leares(oxígeno, 
arbono y helio) variando en abundan
ia (Kawaler & Bradley 1994). Eneste tratamiento numéri
o la 
ontribu
ión a la fre
uen
ia de Brunt-Väisälä debida a
ualquier 
ambio en la 
omposi
ión quími
a está 
ontenida 
asi 
ompletamente en eltérmino de Ledoux B. En parti
ular, este método es útil para inferir los pesos rela-tivos que tiene 
ada una de las regiones de transi
ión quími
a sobre las propiedades deatrapamiento de modos del modelo. Espe
í�
amente, la fre
uen
ia de Brunt-Väisäläse 
al
ula 
omo:
N2 =

g2ρ

p

χT

χρ

(∇ad −∇ + B) (2.11)y
B = −

1

χT

n−1
∑

i=1

χXi

d lnXi

d ln p
(2.12)donde

χT =

[

∂ ln p

∂ ln T

]

p

, χρ =

[

∂ ln p

∂ ln ρ

]

, χXi
=

[

∂ ln p

∂ ln Xi

]

ρ,T,Xj 6=i

(2.13)



CAPÍTULO 3Modelos Evolutivos de Estrellas Enanas Blan
as DA
En este 
apítulo se des
riben las propiedades evolutivas y estru
turales de losmodelos de estrellas enanas blan
as obtenidos en este trabajo. Los resultados pre-sentados aquí han sido publi
ados en Renedo et al. (2010) y Althaus et al. (2010b).3.1. Se
uen
ias EvolutivasBrevemente, la evolu
ión 
omienza en la Se
uen
ia Prin
ipal durante la 
ual laestrella quema hidrógeno en helio en el nú
leo en forma estable. Esta etapa es unade las más largas en la vida de la estrella, siendo el tiempo de vida en la Se
uen
iaPrin
ipal de ∼ 1010 años para una estrella de 1M⊙ y de ∼ 2 × 108 años para unaestrella de 5 M⊙. Luego de la etapa de 
ombustión 
entral de hidrógeno, la estrellaevolu
iona ha
ia la región de las gigantes rojas, donde 
omienza la 
ombustión 
en-tral de helio. En esta etapa se 
onstruye la 
omposi
ión de 
arbono y oxígeno que
ara
terizará a la futura enana blan
a. Una vez �nalizada esta etapa, la evolu
iónsigue ha
ia la AGB. Aquí la 
ás
ara de helio en 
ombustión se vuelve inestable yla estrella sufre una serie de inestabilidades térmi
as 
omúnmente 
ono
idas 
omoPulsos Térmi
os. A medida que prosigue la evolu
ión en la AGB la masa del nú
leode 
arbono y oxígeno aumenta 
onsiderablemente debido a la 
apa de helio en 
om-bustión que se mueve ha
ia el exterior. Además, la mayor parte de la envoltura dehidrógeno se eye
ta al medio interestelar 
omo resultado de las fuertes pérdidas demasa. Cuando la masa de la envoltura remanente al
anza 10−3M⊙, la estrella evolu-
iona rápidamente ha
ia temperaturas efe
tivas más altas, al
anzando el dominio delas nebulosas planetarias. Cuando la envoltura remanente se redu
e a ∼ 10−4M⊙,la genera
ión de energía nu
lear es prá
ti
amente nula. La luminosidad super�
ialde
re
e rápidamente y la estrella entra en la 
urva de enfriamiento de las enanasblan
as.Dada la ausen
ia de fuentes de energía nu
lear, la evolu
ión de la enana blan
aestá regida por la libera
ión de energía gravita
ional y térmi
a � ver por ejemploAlthaus et al. (2010a) para los detalles de las fuentes de energía en la etapa de enanablan
a. Dado que los ele
trones del nú
leo están degenerados, la 
ontra

ión, aunque48



3.1 Se
uen
ias Evolutivas 49Tabla 3.1: Masas estelares ini
iales y �nales (en unidades solares). Masa total dehidrógeno y helio remanente en la enana blan
a. Tiempos de vida en la Se
uen
iaPrin
ipal (en Gyrs). Masa total que pierde la estrella en la AGB. La masa del 
on-tenido remanente de hidrógeno y helio se toman en el punto de máxima temperaturaefe
tiva al 
omienzo de la 
urva de enfriamiento de las enanas blan
as.
MZAMS MWD log MH log MHe tMS ∆MAGB1.00 0.525 −3.586 −1.589 9.040 −0.1041.50 0.570 −3.839 −1.703 2.236 −0.7951.75 0.593 −3.950 −1.851 1.444 −1.0812.00 0.609 −4.054 −1.826 0.974 −1.3572.25 0.632 −4.143 −1.957 0.713 −1.6012.50 0.659 −4.244 −2.098 0.543 −1.8253.00 0.705 −4.400 −2.270 0.341 −2.2793.50 0.767 −4.631 −2.376 0.232 −2.6884.00 0.837 −4.864 −2.575 0.166 −3.1045.00 0.878 −4.930 −2.644 0.099 −4.029no despre
iable, es pequeña. Enton
es, la estrella evolu
iona a radio 
asi 
onstantea lo largo de una línea diagonal en el diagrama H-R.La evolu
ión en el diagrama H-R para las se
uen
ias evolutivas 
al
uladas desdela ZAMS pasando por las etapas de 
ombustión 
entral de hidrógeno y helio, la etapade pulsos térmi
os en la AGB y �nalmente por la 
urva de enfriamiento, donde seen
uentran las estrellas enanas blan
as DA, se muestra en la �gura 3.1. También seindi
an algunas fases de la evolu
ión.En este estudio se 
al
ularon diez se
uen
ias evolutivas 
ompletas. El rango demasas en la ZAMS va desde 1M⊙ hasta 5M⊙, dando 
omo resultado modelos deenanas blan
as 
on masas desde 0.525 M⊙ hasta 0.878 M⊙. Notar que la se
uen
iade menor masa experimenta un sub-�ash de hidrógeno antes de entrar en la 
urva deenfriamiento. En todos los 
asos se adoptó una metali
idad Z = 0.01, 
on Y = 0.254.Las masas ini
iales en la ZAMS y la masa de la enana blan
a para estas se
uen
iasse pueden en
ontrar en la tabla 3.1. En esta tabla, también se in
luyen los tiemposde vida en la Se
uen
ia Prin
ipal, los 
uales resultan ser más largos que aquellospubli
ados por Wiess & Ferguson (2009). Sin embargo, las diferen
ias son menoresal 8%, ex
epto en el 
aso de la se
uen
ia de 1M⊙, el 
ual es un 25% mayor. Una delas razones de esta dis
repan
ia se debe al tratamiento simpli�
ado de la e
ua
ión deestado empleada en nuestros 
ál
ulos en las etapas evolutivas previas a la etapa deenana blan
a. En la tabla 3.1 también se muestra la masa total residual de hidrógenoy helio presente en la enana blan
a en el momento de máxima temperatura efe
tiva enel diagrama H-R. Lo que se observa es que la masa remanente de hidrógeno disminuye
uando aumenta la masa de la enana blan
a, un resultado ya bien 
ono
ido. Para lasse
uen
ias 
al
uladas la masa de hidrógeno varía un fa
tor 20 en el rango de masasestelares 
onsiderado. Esta tenden
ia también se observa para la masa remanente
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Figura 3.1: Diagrama de Hertzprung-Russell para las diez se
uen
ias evolutivas 
al
uladas.Desde abajo ha
ia arriba las masas ini
iales en la ZAMS son : 1.0M⊙, 1.5 M⊙, 1.75 M⊙, 2.0
M⊙, 2.25 M⊙, 2.5 M⊙, 3.0 M⊙, 3.5 M⊙, 4.0 M⊙ y 5 M⊙. Los tra
ks evolutivos muestranla evolu
ión desde la ZAMS (línea azul a trazos) hasta etapas avanzadas en la 
urva deenfriamiento de las enanas blan
as. También se indi
a, 
on un 
ír
ulo azul, la etapa de PulsosTérmi
os. Notar que la se
uen
ia de menor masa experimenta un sub�ash de hidrógenoantes de entrar en la 
urva de enfriamiento.



3.2 Per�les Quími
os Internos 51de helio, que va desde 0.025 a 0.0022 M⊙. Las masas remanentes de hidrógeno yhelio que se muestran en la tabla 3.1 deben ser 
onsideradas 
omo límites superiorespara el 
ontenido máximo que permane
e en la enana blan
a 
omo resultado de laevolu
ión de una estrella aislada. Por ejemplo, la o
urren
ia de un pulso térmi
oluego de que la estrella sale de la TP-AGB podría redu
ir 
onsiderablemente la masade hidrógeno (Althaus et al. 2005a).Por 
ompletitud se muestra en la �gura 3.2 los tra
ks evolutivos de las se
uen
ias
al
uladas en el plano log g − Teff 
uando ya se en
uentran en la etapa de enanablan
a. Además, se in
luye una se
uen
ia adi
ional, 
on una masa estelar de 0.548M⊙(ver 
apítulo 4). Con líneas rojas se indi
a el borde azul teóri
o de la banda deinestabilidad predi
ho por los 
ál
ulos no−adiabáti
os de Fontaine et al. (2003) yFontaine & Brassard (2008), así 
omo también el borde azul empíri
o obtenido porGianninas et al. (2005) en base a una muestra de estrellas ZZ Ceti 
lási
as. Los
ír
ulos azules indi
an la posi
ión de 139 estrellas ZZ Ceti, que in
luyen las estrellasDAV brillantes y las des
ubiertas en el mar
o del SDSS (Castanheira & Kepler 2008,2009, B. Castanheira 
omuni
a
ión privada). A partir de este grá�
o se observa quela mayoría de las estrellas ZZ Ceti de la muestra se en
uentran dentro del rango demasas estelares 
onsideradas en este estudio y están bien representadas por nuestrostra
ks.3.2. Per�les Quími
os InternosA 
ontinua
ión se des
riben las 
ara
terísti
as estru
turales y quími
as de losmodelos representativos de estrellas enanas blan
as DA. Los per�les quími
os dealgunos modelos sele

ionados se presentan en la �gura 3.3. En esta �gura se gra-�
an las distribu
iones de las abundan
ias quími
as para modelos representativos
on masas estelares de 0.525, 0.609 y 0.878 M⊙, en términos de la 
oordenada
− log(1 − Mr/M∗). En parti
ular, esta 
oordenada espa
ial expande la región de laenvoltura. Para 
ada masa estelar se gra�
an, 
on líneas delgadas, las abundan
iasde los elementos quími
os en etapas tempranas de la evolu
ión en la 
urva de enfri-amiento, mientras que 
on líneas gruesas se gra�
a la situa
ión a etapas avanzadasde la evolu
ión, 
er
a de la banda de inestabilidad de las estrellas ZZ Ceti.En las regiones más externas de los modelos de enanas blan
as, el per�l quími-
o en etapas tempranas de la 
urva de enfriamiento se 
onstruye por la a

ión depro
esos de mez
la 
onve
tiva y por 
ombustión nu
lear en una 
ás
ara durante lospulsos térmi
os, en la etapa de AGB. Sin embargo, el per�l quími
o en las regionesexternas se ve modi�
ado posteriormente por la difusión quími
a, presente durante laevolu
ión en la 
urva de enfriamiento. Este efe
to es mu
ho mayor para los modelosde mayor masa, donde los pro
esos de difusión quími
a y asentamiento gravita
ionalson notablemente más e�
ientes.Los efe
tos de la evolu
ión a través de los pulsos térmi
os son 
laramente visibles,en parti
ular por la forma
ión de una región ri
a en helio, 
ono
ida 
omo bu�erde helio, y la zona ri
a en 
arbono y helio debajo del mismo, que surge a partirdel episodio de mez
la en el último pulso térmi
o. La presen
ia de 
arbono en estaregión ri
a en 
arbono y helio, que denominaremos transi
ión O-C/He, está dada por
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Figura 3.2: Tra
ks evolutivos en el plano log g − Teff para las se
uen
ias 
al
uladas, en laetapa de enana blan
a. En parti
ular, se in
luye una se
uen
ia adi
ional de masa estelar0.548M⊙ (ver 
apítulo 4). Con líneas rojas se indi
a la posi
ión del borde azul de la bandade inestabilidad teóri
o de las estrellas ZZ Ceti según los trabajos de Fontaine et al. (2003)(ML1 α = 1) y Fontaine & Brassard (2008) (ML2 α = 1). También se indi
a el borde azulempíri
o obtenido por Gianninas et al. (2005) basado en una muestra de estrellas ZZ Cetibrillantes, anteriores al SDSS. Los 
ír
ulos azules representan la posi
ión de una muestrade 139 estrellas enanas blan
as DA variables (Castanheira & Kepler 2008, 2009).
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Figura 3.3: Abundan
ias quími
as de hidrógeno, helio y 
arbono en términos de la fra

iónde masa externa para modelos sele

ionados de enanas blan
as 
on masas 0.878, 0.609 y0.525 M⊙ tomados en el punto de máxima temperatura efe
tiva (línea gruesa) y 
er
a delborde azul de la banda de inestabilidad de la estrellas ZZ Ceti (línea delgada).el episodio de mez
la 
onve
tiva, de 
orta dura
ión, que transporta 
arbono ha
ia
apas más externas durante el máximo en la luminosidad de helio en el último pulsotérmi
o, antes de abandonar la AGB.En las etapas avanzadas en la evolu
ión en la 
urva de enfriamiento, la difusiónquími
a ha modi�
ado apre
iablemente la distribu
ión de abundan
ias dando lugara la forma
ión de una envoltura gruesa pura en hidrógeno, seguida de una extensiónde la abundan
ia de hidrógeno ha
ia el interior del modelo.En el 
aso de los modelos 
ara
terizados por masas estelares altas, la difusiónde elementos da lugar a una 
antidad de 
arbono signi�
ativa en la zona del bu�erde helio. Además, algunas 
uasi-dis
ontinuidades en las abundan
ias ini
iales se vensuavizadas 
onsiderablemente por efe
tos de la difusión.Un he
ho importante que se puede extraer de la �gura 3.3 es la dependen
ia 
onla masa estelar de la estrati�
a
ión quími
a esperada en las 
apas externas en las
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ial − Masa Final 54estrellas ZZ Ceti. De he
ho, para los modelos más masivos, los pro
esos difusivosmodi�
an fuertemente la distribu
ión de las abundan
ias quími
as, erosionando laregión de la transi
ión C-O/He, debajo del bu�er de helio para 
uando el modeloha evolu
ionado hasta al
anzar la banda de inestabilidad de las estrellas ZZ Ceti.Para modelos 
on masas menores (M∗ ∼< 0.63M⊙), la difusión quími
a no al
anza aremover 
ompletamente la estru
tura de la región de transi
ión C-O/He. Esto se debea que la difusión es menos e�
iente en modelos menos masivos (
on el subse
uenteaumento de la es
ala temporal de difusión) y también porque la transi
ión O-C/Hees más an
ha en estos modelos. Desde el punto de vista astrosismológi
o, esto noes un aspe
to menor, dado que la presen
ia de una estru
tura de doble-
apa en laszonas ri
as en helio tendrá un impa
to en el espe
tro de períodos de los modos
g de las enanas blan
as DAV, 
omo es el 
aso de las estrellas enanas blan
as DBvariables (Met
lafe et al. 2003). Por otro lado, es importante a
larar que el an
hode la región de doble-
apa también depende, en 
ierta forma, del número de pulsostérmi
os experimentados por la estrella progenitora al �nal de la AGB.En la parte más interna se observa que las abundan
ias de 
arbono y oxígenomuestran un per�l 
onstante, resultado de la 
onve

ión durante la 
ombustión 
en-tral de helio. Esto se puede observar en más detalle a partir de la �gura 3.3, dondese gra�
an las abundan
ias de 
arbono y oxígeno, en términos de la 
oordenada
Mr/M∗, para los modelos tomados 
er
a de la banda de inestabilidad de las ZZ Ceti(Teff ≈ 12 000 K) que se muestran en la �gura 3.4. En esta etapa la rehomoeniza
iónpor inestabilidades de Rayleigh-Taylor ya ha suavizado los pi
os en los per�les in-ternos. En la frontera exterior del nú
leo 
entral se observan los indi
ios de una
ás
ara de helio en 
ombustión moviéndose ha
ia la super�
ie del modelo, posteriora la 
ombustión 
entral de helio. El de
re
imiento en la abundan
ia de oxígeno enesta región se debe a que la temperatura es más alta en la 
ás
ara en 
ombustión.Allí la rea

ión 3α, que depende fuertemente 
on la temperatura (ǫ ∼ T 40), dominasobre la rea

ión 12C(α, γ)O16. Los saltos en las abundan
ias son 
onse
uen
ia delos pro
esos de mez
la extra más allá del borde 
onve
tivo. Notar que existe unadependen
ia de las abundan
ias 
entrales de 
arbono y oxígeno y de la posi
ión delas transi
iones quími
as 
on la masa estelar. En parti
ular, 
omo se dis
utirá másadelante, el espe
tro de períodos de pulsa
ión en modelos de estrellas enanas blan
ases muy sensible a la forma y posi
ión de las transi
iones quími
as dentro del modelo.3.3. Rela
ión Masa Ini
ial − Masa FinalUno de los resultados más interesantes obtenidos a partir de los 
ál
ulos evolutivosrealizados en esta Tesis está rela
ionado 
on la rela
ión masa ini
ial - masa �nalteóri
a.Comen
emos analizando la abundan
ia 
entral de oxígeno de los modelos repre-sentativos de enanas blan
as DA. En la �gura 3.5 se gra�
a la abundan
ia 
entralde oxígeno (XO) que resulta de la evolu
ión en la etapa de 
ombustión 
entral dehelio. En el panel superior se muestra XO en términos de la masa del nú
leo libre dehidrógeno justo antes del primer pulso térmi
o. El panel inferior muestra la abun-dan
ia 
entral de oxígeno en términos de la masa ini
ial de la estrella progenitora
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ias internas de 
arbono y oxígeno para modelos sele

ionados 
onmasas 0.525, 0.609 y 0.878 M⊙, a Teff ≈ 12 000K, luego de la rehomogeiniza
ión quími
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Figura 3.5: Abundan
ia 
entral de oxígeno, en fra

ión de masa, resultante luego de la
ombustión 
entral de helio en términos de la masa del nú
leo libre de hidrógeno justo antesdel primer pulso térmi
o (panel superior) y de la masa estelar ini
ial en la ZAMS (panelinferior). Con línea sólida se muestran los resultados obtenidos 
on LPCODE mientras que
on línea a trazos se muestran aquellos de Salaris et al. (1997).en la ZAMS. Los resultados obtenidos 
on LPCODE (línea sólida) se 
omparan 
onaquellos presentados por Salaris et al. (1997) (línea a trazos). En prin
ipio se observaun buen a
uerdo entre ambos. Es importante re
ordar que el per�l del modelo deenana blan
a depende tanto de la e�
ien
ia de la tasa de rea

ión de 12C(α, γ)O16
omo de la presen
ia de episodios de mez
la extra en etapas tardías de la 
ombustión
entral de helio.Notar que la abundan
ia 
entral de oxígeno es sistemáti
amente menor para los
ál
ulos realizados 
on LPCODE. Esto se debe prin
ipalmente a la ele

ión de lase

ión e�
az de la tasa de rea

ión 12C(α, γ)O16 dada por Angulo et al. (1999),la 
ual es más baja que la adoptada en los 
ál
ulos de Salaris et al. (1997), dadapor Caughlan et al. (1985). Por otro lado, ambos 
onjuntos de modelos predi
en unmáximo en XO para una masa ini
ial de M ≈ 2.5 M⊙.En la �gura 3.6 se muestran los resultados de la rela
ión masa ini
ial− masa �nalobtenidos por distintos autores. En 
ada 
aso se gra�
a la masa del nú
leo libre dehidrógeno en fun
ión de la masa ini
ial de la estrella progenitora en la ZAMS. Notarque un 
ál
ulo detallado en la etapa de pulsos térmi
os en la AGB y la rela
ión masaini
ial−masa �nal resultante, son aspe
tos importantes 
uando se quiere determinarla 
omposi
ión �nal de 
arbono y oxígeno en una dada enana blan
a. Los resultadosque se muestran en la �gura 3.6 in
luyen las predi

iones de los 
ál
ulos evolutivos
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Figura 3.6: Rela
iones masa ini
ial − masa �nal: La masa �nal, que se toma 
omo lamasa del nú
leo libre de hidrógeno, se gra�
a en término de la masa ini
ial de la estrellaprogenitora. Además de los datos observa
ionales extraídos de 
úmulos abiertos presentadospor Catalán et al. (2008) (triángulos ha
ia arriba), se muestran la predi

iones teóri
asobtenidas a partir de los 
ál
ulos 
on LPCODE al �nal de la etapa de pulsos térmi
os enla AGB y antes del primer pulso térmi
o (
ír
ulos y 
uadrados, respe
tivamente). Tambiénse muestran las predi

iones de Weiss & Ferguson (2009) y Salaris et al. (1997) tomadasantes del primer pulso térmi
o (estrellas y triángulos ha
ia abajo, respe
tivamente).detallados realizados 
on el 
ódigo evolutivo LPCODE, donde la masa �nal se toma
omo la masa del nú
leo libre de hidrógeno al �nal de la etapa de pulsos térmi
os(
ír
ulos) y antes del primer pulso térmi
o (
uadrados). A su vez se muestran losresultados presentados por Salaris et el. (1997) y Weiss & Ferguson (2009), dondela masa �nal se toma 
omo la masa del nú
leo libre de hidrógeno al 
omienzo delprimer pulso térmi
o. Por último, se muestra la rela
ión masa ini
ial − masa �nalobtenida en forma semiempíri
a por Catalán et al. (2008), basada en una muestrade enanas blan
as de 
úmulos abiertos 
on pares de movimiento propio 
omún demetali
idades 
er
anas a Z = 0.01, que es la metali
idad adoptada para las estrellasprogenitoras en nuestros 
ál
ulos.Notar que la masa del nú
leo libre de hidrógeno aumenta durante la etapa depulsos térmi
os. Como resultado la rela
ión masa ini
ial − masa �nal en la TP-AGBes muy diferente de aquella determinada por la masa del nú
leo libre de hidrógeno al
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Figura 3.7: Abundan
ias internas de 
arbono y oxígeno, en fra

iones de masa, para unmodelo de enana blan
a de 0.63 M⊙ resultante de dos progenitores diferentes que danlugar a una enana blan
a de la misma masa. Los per�les quími
os 
orresponden a estrellasprogenitoras 
on masas estelares ini
iales de 3 (linea gruesa) y 2.25 M⊙ (línea delgada), enetapas previas a la rehomogeiniza
ión por inestabilidad de Rayleigh-Taylor.
omienzo del primer pulso térmi
o. Este es un aspe
to muy importante a la hora dedeterminar la 
omposi
ión �nal de 
arbono/oxígeno en una enana blan
a. De he
ho,si se asume que la masa de la estrella enana blan
a es esen
ialmente la masa delnú
leo libre de hidrógeno, es 
laro que una enana blan
a 
on una masa estelar dadapodría 
orresponderse 
on valores diferentes de masa estelar de la estrella progen-itora, dependiendo de la rela
ión masa ini
ial−masa �nal adoptada. Por ejemplo,usando los resultados obtenidos 
on LPCODE, una enana blan
a de 0.63M⊙ 
orre-spondería a una estrella progenitora de masa ini
ial 2.25 M⊙ si se adopta la rela
iónmasa ini
ial − masa �nal donde la masa �nal se toma en etapas avanzadas de laevolu
ión en los pulsos térmi
os, o a 3M⊙ si la masa de la enana blan
a es la masadel nú
leo libre de hidrógeno al 
omienzo del primer pulso térmi
o.Una de las impli
a
iones de esta degenera
ión en el valor de la masa estelar dela estrella progenitora 
orresponde a la 
omposi
ión interna de 
arbono/oxígeno dela enana blan
a resultante. Esto puede verse a partir de la �gura 3.7. En esta �gurase gra�
an las abundan
ias de 
arbono y oxígeno para un modelo de enana blan
a
on masa 0.63 M⊙ resultante de los dos progenitores posibles. En este 
aso no se
onsidera el pro
eso de rehomogeiniza
ión quími
a por efe
to de la inestabilidadde Raileigh-Taylor. Con línea gruesa se muestra el per�l quími
o para una estrellaprogenitora de 3M⊙ de masa ini
ial, 
ara
terizada por un nú
leo libre de hidrógenode M =0.63 M⊙ antes del primer pulso térmi
o. Las lineas delgadas muestran elper�l quími
o 
orrespondiente a un progenitor de 2.25 M⊙ de masa ini
ial, que dalugar a una enana blan
a de la misma masa que la anterior, luego de la evolu
ión a
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os al �nal de la AGB. Como se puede ver a partirde esta �gura, los per�les internos de 
arbono/oxígeno son diferentes para los dos
asos 
onsiderados. En parti
ular, la abundan
ia 
entral de oxígeno es un 15% menorpara el 
aso donde se toma la masa de la enana blan
a 
omo la masa de nú
leo librede hidrógeno antes del primer pulso térmi
o. A partir de la �gura 3.6 se puede verque esta diferen
ia del 15% es un límite superior, y sería menor para otros valoresde la masa de la enana blan
a.Es 
laro que la rela
ión masa ini
ial − masa �nal se debe tener en 
uenta ala hora de determinar la 
omposi
ión interna de 
arbono/oxígeno de una estrellaenana blan
a. También se deben tener en 
uenta si se pretenden estudiar, usandoherramientas astrosismológi
as, los pro
esos de mez
la y la e�
ien
ia de la tasa derea

ión 12C(α, γ)O16 en la etapa de 
ombustión 
entral de helio.Es importante notar que una mayor abundan
ia de oxígeno aumenta la tasa deenfriamiento de una estrella enana blan
a debido a que la 
apa
idad 
alorí�
a esmenor y a que mayores abundan
ias ini
iales de oxígeno redu
en la 
antidad deenergía liberada por separa
ión de fase en la 
ristaliza
ión (Isern et al. 2000).3.4. La Tasa de Rea

ión 12C(α,γ)16OEn esta se

ión exploramos el efe
to de la tasa de rea

ión 12C(α,γ)16O sobre laestru
tura interna estrellas enanas blan
as DA.A partir de los 
ál
ulos evolutivos, sabemos que la estru
tura quími
a internade las estrellas enanas blan
as se forma en las etapas previas a la 
urva de enfri-amiento, 
omo resultado de las diferentes fases de 
ombustión nu
lear � ver se

ión3.2. En parti
ular, el per�l de las abundan
ias 
entrales de 
arbono y oxígeno están�jadas en la etapa de 
ombustión 
entral de helio. La determina
ión de la 
omposi-
ión de 
arbono y oxígeno 
entrales es importante, entre otras 
osas, para determinarlos tiempos de enfriamiento de las enanas blan
as. Las prin
ipales fuentes de in
er-tidumbre aso
iadas a la 
omposi
ión �nal de 
arbono y oxígeno están dadas por lapresen
ia de episodios de mez
la extra más allá de la frontera 
onve
tiva, y por lasin
ertezas en la tasa de rea

ión 12C(α,γ)16O, durante la etapa de quema 
entral dehelio y la etapa posterior de 
ombustión en una 
ás
ara.Contrario a lo que o
urre 
on la mayoría de las rea

iones nu
leares relevantesdurante la vida de las estrellas, la rea

ión 12C(α,γ)16O no muestra una dependen
iafuerte 
on la temperatura, 
on lo 
ual, una extrapola
ión de esta tasa de rea

ión aenergías estelares da lugar a grandes in
ertezas en la se

ión e�
az total del pro
eso(Kunz et al. 2002), que se tradu
en en in
ertezas en los pro
esos físi
os que dependende esta rea

ión. El estudio de las estrellas enanas blan
as pulsantes puede emplearsepara explorar los efe
tos de la tasa de rea

ión 12C(α,γ)16O. En parti
ular, a partirde estudios astrosismológi
os de estrellas enanas blan
as pulsantes, se puede estimarla fra

ión de C/O 
entrales, que a su vez daría una pista a
er
a del valor de estatasa de rea

ión nu
lear.Como ya men
ionamos, en los 
ál
ulos evolutivos realizados en esta Tesis seutiliza la tasa de rea

ión dada por Angulo et al. (1999). Las in
ertidumbres teóri
asaso
iadas 
on este valor van desde un fa
tor ∼0.6 hasta un fa
tor ∼1.4 del valor
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ión 12C(α,γ)16O 60Tabla 3.2: Abundan
ias 
entrales de 12C y 16O (en masa) en la etapa de enana blan
apara los distintos valores de la tasa 12C(α,γ)16O. Los valores se toman luego de la reo-mogeiniza
ión de Rayleigh-Taylor. En la primera 
olumna se muestra el fa
tor por el 
ualse multipli
a al valor dado por Angulo et al. (1999).Fa
tor XC XO0.50 0.505 0.4820.75 0.370 0.6171.00 0.283 0.7041.25 0.218 0.7701.50 0.193 0.795re
omendado (Kunz et al. 2002). Para estudiar la dependen
ia de la 
omposi
iónquími
a 
on la tasa de rea

ión 12C(α,γ)16O, se 
al
ularon se
uen
ias evolutivas
ompletas adi
ionales 
on distintos valores de la tasa de rea

ión nu
lear, desdela fase de 
ombustión 
entral de helio hasta la 
urva de enfriamiento, para unase
uen
ia de masa ini
ial 1.75M⊙. Espe
í�
amente, se modi�
ó la tasa de rea

iónnu
lear dada por Angulo et al. (1999) multipli
ándola por un fa
tor entre 0.5 y1.5, 
ubriendo ámpliamente el rango de in
ertezas dado por Kunz et al. (2002). Losvalores de las abundan
ias 
entrales de 
arbono y oxígeno resultantes se muestranen la tabla 3.2. El 
aso 
on fa
tor 1 
orresponde a la se
uen
ia donde se 
onsiderala tasa de rea

ión re
omendada por Angulo et al. (1999), utilizada en el 
ál
ulode las se
uen
ias evolutivas de estrellas enanas blan
as DA de la grilla original. Losvalores de las abundan
ias se toman luego de la rehomogeiniza
ión por inestabilidadesde Rayleigh-Taylor. A partir de estos resultados se puede ver que las abundan
ias
entrales de 
arbono y oxígeno no pueden tomar valores arbitrariamente altos obajos, sino que se en
uentran en un rango bien de�nido. En parti
ular, el nú
leodebe ser una mez
la de 
arbono y oxígeno, donde la abundan
ia de 
arbono no puedesuperar el ∼50% y la abundan
ia de oxígeno va desde ∼ 0.48 hasta un máximo de
∼ 0.8. Notar que en el 
aso 
on fa
tor 0.5 la abundan
ia 
entral de 
arbono pasa aser más alta que la abundan
ia 
entral de oxígeno, 
ontrario a lo que o
urre en losdemás 
asos 
onsiderados. Además, una redu

ión de un ∼50% de la tasa de rea

iónde 12C(α,γ)16O se tradu
e en un de
re
imiento de aproximadamente el 46% en laabundan
ia de oxígeno, mientras que, si se aumenta la tasa de rea

ión en un ∼50%,la abundan
ia 
entral de oxígeno solamente aumenta en un ∼12%.En la �gura 3.8 se muestran los per�les quími
os de 
arbono y oxígeno en la etapade enana blan
a, produ
to de la evolu
ión 
on una tasa de rea

ión modi�
ada enun fa
tor 1.25 y 0.5, en 
ompara
ión 
on el 
aso 
on fa
tor 1. Los modelos están
ara
terizados por una masa estelar de 0.593M⊙, una temperatura efe
tiva de ∼
12 000K y una envoltura 
on el máximo espesor permitido por los 
ál
ulos evolutivos.A partir de la �gura 3.8 se observa que, no solo las abundan
ias 
entrales de 
arbonoy oxígeno se ven afe
tadas por el 
ambio en la tasa de rea

ión nu
lear, sino quela estrati�
a
ión quími
a interna también se modi�
a. En parti
ular, la posi
ióndel borde del nú
leo de C/O se desplaza ha
ia la super�
ie del modelo 
uando seaumenta la tasa de rea

ión 12C(α,γ)16O, ha
iendo que la región ri
a en 
arbono



3.4 La Tasa de Rea

ión 12C(α,γ)16O 61

0 0.1 0.2 0.3 0.4 0.5 0.6 0.7 0.8 0.9 1
M/M*

0

0.1

0.2

0.3

0.4

0.5

0.6

0.7

0.8

X
i

0.50
1.00
1.25

T
eff

 = 12000 K

Enana Blanca

M = 0.593 M
o

Figura 3.8: Per�les internos de las abundan
ias de 
arbono (linea a trazos) y oxígeno (lineasólida) en la etapa de enana blan
a, para los 
asos donde la tasa de rea

ión 12C(α,γ)16O seaumenta en un fa
tor 1.25 y se disminuye en un fa
tor 0.5, 
omparados 
on el 
aso de fa
tor1. Los modelos están 
ara
terizados por una masa estelar de 0.593M⊙ y una Teff ∼ 12 000K.que se en
uentra por en
ima del nú
leo 
entral, sea más delgada. Estas varia
ionestendrán un efe
to importante sobre el espe
tro de períodos de pulsa
ión, los 
ualesson sensibles no solo al valor de las abundan
ias, sino a la estru
tura quími
a internaen general.



CAPÍTULO 4Modelos Astrosismológi
os de Estrellas ZZ Ceti
A 
ontinua
ión se estudian las propiedades pulsa
ionales de los modelos evolu-tivos de estrellas enanas blan
as. Además se des
ribe la grilla de modelos utilizadosposteriormente en ajustes astrosismológi
os de estrellas ZZ Ceti. Por último se realizauna 
ompara
ión 
on los modelos sismológi
os más importantes de la literatura. Granparte de los resultados presentados en este 
apítulo fueron publi
ados en Althaus etal. (2010b) y Romero et al (2012).4.1. Modelos Evolutivos de Estrellas ZZ CetiNuestros modelos representativos de estrellas enanas blan
as DA son el resulta-do de 
ál
ulos evolutivos detallados de estrellas progenitoras 
on metali
idad solar(Z =0.01). En total se 
al
uló la evolu
ión 
ompleta de diez se
uen
ias evolutivas
on masa ini
ial en el rango de 1−5 M⊙ desde la ZAMS, pasando por las etapas depulsos térmi
os y pérdida de masa en la AGB y �nalmente por el dominio de lasnebulosas planetarias. Una des
rip
ión detallada del método de 
ál
ulo y de la físi
ainvolu
rada se puede ver en el 
apítulo 2. Las propiedades evolutivas y estru
turalesde los modelos sismológi
os se en
uentra en el 
apítulo 3. Como resultado de estos
ál
ulos se obtuvieron modelos representativos de estrellas enanas blan
as 
on masasen el rango 0.525 − 0.878 M⊙.Una se
uen
ia adi
ional, 
on M = 0.548 M⊙, fue 
al
ulada a partir de la in-terpola
ión de dos modelos evolutivos de pre-enana blan
a 
ara
terizados por masasestelares de 0.525 y 0.570 M⊙. Este pro
edimiento fue realizado a altas temperaturasefe
tivas, antes de que el modelo entrara en la 
urva de enfriamiento de las enanasblan
as. De esta manera 
ualquier efe
to transitorio produ
to de la interpola
ióndesapare
e 
uando la estrella al
anza la banda de inestabilidad pulsa
ional. Una vezobtenido el per�l quími
o de un modelo ini
ial 
on M∗ = 0.548M⊙ a alta temper-atura efe
tiva, se 
al
uló la evolu
ión durante la 
urva de enfriamiento de la mismamanera que para las se
uen
ias restantes, utilizando el 
ódigo evolutivo LPCODE.Los valores de las masas estelares para las se
uen
ias obtenidas se muestra en latabla 4.1. Notar que el rango de masas estelares 
onsiderado en este estudio 
ubre62



4.1 Modelos Evolutivos de Estrellas ZZ Ceti 63Tabla 4.1: Valores de la masa estelar para el 
onjunto de modelos de enanas blan
asDA (primera �la) y de la masa de hidrógeno 
orrespondiente a los diferentes espesores
onsiderados para 
ada masa estelar. En la segunda �la se muestran los valoresmáximos para el espesor de la envoltura de hidrógeno para 
ada masa estelar dea
uerdo 
on nuestros 
ál
ulos evolutivos.
M∗/M⊙ 0.5249 0.5480 0.5701 0.5932 0.6096 0.6323 0.6598 0.7051 0.7670 0.8373 0.8779

log(MH/M∗) -3.62 -3.74 -3.82 -3.93 -4.02 -4.12 -4.25 -4.45 -4.70 -5.00 -5.07-4.27 -4.27 -4.28 -4.28 -4.45 -4.46 -4.59 -4.88 -4.91 -5.41 -5.40-4.85 -4.85 -4.84 -4.85 -4.85 -4.86 -4.87 -5.36 -5.37 -6.36 -6.39-5.35 -5.35 -5.34 -5.34 -5.35 -5.35 -5.35 -6.35 -6.35 -7.36 -7.38-6.33 -6.35 -6.33 -6.33 -6.34 -6.34 -6.35 -7.35 -7.34 -8.34 -8.37-7.34 -7.33 -7.34 -7.34 -7.33 -7.35 -7.33 -8.34 -8.33 -9.34 -9.29-8.33 -8.33 -8.31 -8.33 -8.33 -8.33 -8.33 -9.34 -9.33 � �-9.25 -9.22 -9.33 -9.33 -9.25 -9.34 -9.33 � � � �ámpliamiento el rango de masas estelares 
orrespondientes a la mayoría de las es-trellas ZZ Cetis observadas.El enfoque astrosismológi
o adoptado en esta Tesis 
onsiste bási
amente en elempleo de modelos detallados de estrellas enanas blan
as 
ara
terizados por ingre-dientes físi
os muy pre
isos (Althus et al. 2010b; Renedo et al. 2010). Estos modelosse obtienen 
al
ulando la evolu
ión 
ompleta de la estrella progenitora. Este mismoenfoque fue apli
ado 
on éxito a las estrellas DO variables, o GW Vir (Córsi
o et al.2007a, 2007b, 2008, 2009b). Dado que la estrati�
a
ión quími
a �nal de una enanablan
a está �jada en las etapas previas de su evolu
ión, la historia evolutiva de laestrella progenitora es de vital importan
ia en el 
ontexto de la astrosismología deenanas blan
as.El 
ál
ulo de modelos evolutivos detallados, demanda un tiempo de 
omputosuperior a otros estudios basados en modelos simpli�
ados. Como resultado, la ex-plora
ión del espa
io de parámetros se ve severamente limitada. De he
ho, en el 
asode las estrellas enanas blan
as DA solamente se tienen dos parámetros que puedenvariarse en forma 
onsistente: la masa estelar (M∗) y la temperatura efe
tiva (Teff).En 
ambio, el espesor de la envoltura de hidrógeno (MH), el 
ontenido de helio (MHe),la forma del per�l de 
arbono/oxígeno del nú
leo (in
luyendo las propor
iones pre-
isas de oxígeno y 
arbono 
entrales) y el espesor de las transi
iones quími
as están�jados por la historia evolutiva de la estrella progenitora. Por este motivo, resulta
onveniente poder 
ambiar algún parámetro adi
ional, además de la masa estelar yla temperatura efe
tiva de los modelos. En este trabajo se eligió variar el espesorde la envoltura de hidrógeno, dado que existen grandes in
ertidumbres rela
ionadas
on el valor de este parámetro. De a
uerdo 
on los 
ál
ulos evolutivos 
ompletospresentados en la se

ión 3.1 (Althaus et al. 2010b), el valor máximo para la masade la envoltura de hidrógeno esperada en una enana blan
a depende de la masaestelar y va desde MH/M∗ ∼ 2.4 ×10−4 (para M∗ = 0.525 M⊙) hasta MH/M∗ ∼8.5 ×10−6 (para M∗ = 0.878 M⊙) (ver la segunda �la de la tabla 4.1). La ele

iónde MH 
omo parámetro adi
ional a variar no fue arbitraria, sino que tiene variasrazones: primero, existe eviden
ia teóri
a 
onvin
ente para 
reer que el 
ontenido dehidrógeno en una enana blan
a DA podría depender de los detalles de la evolu
ión



4.1 Modelos Evolutivos de Estrellas ZZ Ceti 64previa. Por el 
ontrario, no se espera una varia
ión 
onsiderable del 
ontenido dehelio o en los per�les internos de C/O debido a los detalles de la historia evolutivaprevia, ex
epto si el origen de la enana blan
a viene de un merger. De he
ho, el 
on-tenido total de hidrógeno remanente en algunas enanas blan
as DA podría ser variosórdenes de magnitud menor que aquel predi
ho por un tratamiento estándar de laevolu
ión del progenitor. Por ejemplo, Althaus et al. (2005b) en
ontraron que MH seredu
e 
onsiderablemente si el progenitor experimenta un pulso térmi
o tardío po
odespués de abandonar la etapa de pulsos térmi
os al �nal de la AGB. Segundo, laposi
ión pre
isa de la transi
ión externa He/H (y el valor de MH) tiene un fuerteimpa
to en la estru
tura del espe
tro de períodos adiabáti
o en una enana blan
aDA (Bradley 1996). Finalmente, MH es el parámetro más sen
illo de modi�
ar enlos modelos 
al
ulados, sin ne
esidad de remover rasgos relevantes predi
hos por laevolu
ión 
ompleta del progenitor.Para obtener envolturas de hidrógeno 
on distintos espesores se siguió una re
-eta simple. Para 
ada se
uen
ia 
ara
terizada por una dada masa estelar y un valorde MH predi
ho por los 
ál
ulos evolutivos en la etapa de pre−enana blan
a (se-gunda �la de la tabla 4.1), simplemente se reemplazó 1H por 4He en la base de laenvoltura de hidrógeno. Este pro
edimiento fue realizado a altas temperaturas efe
-tivas (Teff ∼> 90 000 K), de forma tal que los efe
tos transitorios no físi
os aso
iadosdesapare
en mu
ho antes que el modelo al
an
e la banda de inestabilidad de lasenanas blan
as DA. Luego de este pro
edimiento arti�
ial para 
ambiar el espesorde la envoltura, se permitió que la difusión dependiente del tiempo a
túe mientrasel modelo se enfriaba hasta al
anzar las temperaturas efe
tivas 
ara
terísti
as delas ZZ Ceti. La presen
ia de pro
esos difusivos dió lugar a un per�l suavizado dela transi
ión quími
a de He/H. Los valores del 
ontenido de hidrógeno resultantespara las diferentes envolturas se muestra en la tabla 4.1. También se muestra unarepresenta
ión grá�
a de la grilla bási
a en la �gura 4.1. En esta �gura, los valores
anóni
os de MH predi
hos por la evolu
ión estándar se en
uentran 
one
tados 
onuna línea naranja gruesa. Obviamente, más allá de la disponibilidad de modelos deesta grilla bási
a, se pueden 
al
ular modelos de enanas blan
as 
on valores arbitrar-ios de MH para 
ada masa estelar, 
on el �n de re�nar la grilla de modelos. Comoveremos más adelante, algunas se
uen
ias adi
ionales 
on valores espe
í�
os parael espesor de la envoltura de hidrógeno fueron 
al
uladas 
on el �n de mejorar losajustes astrosismológi
os de algunas estrellas ZZ Ceti analizadas.4.1.1. El Contenido de Helio en las Enanas Blan
as DAEl objetivo en esta se

ión es mostrar, en el mar
o de los 
ál
ulos evolutivos están-dar para la forma
ión de una enana blan
a DA, que el 
ontenido de helio remanenteno puede ser mu
ho más bajo que aquel predi
ho por los 
ál
ulos realizados en estetrabajo. Con este �n, se 
al
uló la evolu
ión de una estrella de 2M⊙ de masa ini
ialen la ZAMS hasta la etapa de pulsos térmi
os en la AGB. Para que el 
ontenidototal de helio de una estrella de
rez
a sustan
ialmente, esta debe experimentar ungran número de pulsos térmi
os. Con este �n, se apagó la pérdida de masa en el
ódigo evolutivo LPCODE durante esta etapa de la evolu
ión. El resultado de este
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Figura 4.1: Grilla de se
uen
ias evolutivas de estrellas enanas blan
as DA 
al
uladas,en el plano M∗ − log(MH/M∗). Cada 
ír
ulo 
orresponde a una se
uen
ia de modelos deenana blan
as DA 
on valores de masa estelar y espesor de la envoltura de hidrógenodados. Los 
ír
ulos que están 
one
tados 
on una línea gruesa (naranja) 
orresponden alos máximos valores del espesor de la envoltura de hidrógeno, predi
ho por los 
ál
ulosevolutivos. Para 
ada se
uen
ia, se analizaron 
er
a de 200 modelos estelares, 
ubriendo elrango de temperatura efe
tiva de 14 000 − 9 000 K (.
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Figura 4.2: Panel superior: Cambio en el 
ontenido de helio en la región entre los bordes delos nú
leos libres de hidrógeno (HFC) y helio (HeFC) durante la fase de pulsos térmi
os enla AGB. Panel inferior: evolu
ión temporal de las luminosidades super�
ial, por 
ombustiónde helio y por 
ombustión de hidrógeno en unidades solares, para una estrella 
on masaini
ial de 2 M⊙ durante la etapa de pulsos térmi
os en la AGB.experimento se puede ver a partir de la �gura 4.2, donde se muestra el 
ontenido dehelio en la región limitada por los bordes del nú
leo libre de helio (HeFC) y el nú
leolibre de hidrógeno (HFC), en términos del tiempo durante la fase de pulsos térmi
os(panel superior), y las luminosidades super�
ial, por 
ombustión de hidrógeno y por
ombustión de helio para 
ada pulso en esa fase (panel inferior). El 
ál
ulo se detu-vo luego de que el objeto experimentara alrededor de 30 pulsos térmi
os, lo 
ual esmás que su�
iente para los propósitos del experimento. Como resultado, el 
ontenidode helio en el objeto de
re
e desde MHe/M⊙ = 3.34 ×10−2 (antes del primer pulsotérmi
o) hasta MHe/M⊙ = 8.6 ×10−3 (antes del pulso número 30). Por lo tanto, ladisminu
ión del 
ontenido de helio del nú
leo libre de hidrógeno es un fa
tor 3.89.Sin embargo, se debe tener en mente que esta redu

ión se debe prin
ipalmente aun aumento de la masa de la futura enana blan
a, que 
re
e desde 0.523 M⊙ hasta0.7114 M⊙ entre los pulsos 1 y 30.Este experimento muestra que la masa de helio remanente en una enana blan
aDA podría ser, 
omo mu
ho, un fa
tor 2−3 menor que los valores predi
hos por
ál
ulos evolutivos estándar, pero no 2 o 3 ordenes de magnitud menor, ne
esariospara que los modos g se vean afe
tados. Se puede 
on
luir enton
es que en el análisisastrosismológi
o de las estrellas ZZ Ceti se puede ignorar 
on 
on�anza 
ualquierposible varia
ión de MHe.
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ionales de Nuestros Mode-losLos 
ál
ulos de pulsa
iones adiabáti
as fueron realizados usando el 
ódigo depulsa
iones no radiales des
rito en la se

ión 2.2 (Córsi
o & Althaus 2006). En totalse 
al
ularon pulsa
iones sobre (11 × 7 × 200) = 15400 modelos representativos deenanas blan
as DA. En este valor se 
onsidera el número de masas estelares (11),la 
antidad de espesores distintos de la envoltura de hidrógeno para 
ada se
uen
ia(≈ 7) y el número de modelos (≈ 200) 
on temperaturas efe
tivas en el intervalo
14 000−9 000K, respe
tivamente. Para 
ada modelo se 
al
uló el espe
tro de períodosadiabáti
o de modos g 
on ℓ = 1 y ℓ = 2 y períodos en el rango 80 − 2000 s. Esterango de períodos 
orresponde, en promedio, a 1 ∼< k ∼< 50 para ℓ = 1 y 1 ∼< k ∼< 90para ℓ = 2. En total se 
al
ularon más de ∼ 2×106 períodos de pulsa
ión adiabáti
ospara estrellas ZZ Ceti.En el panel inferior de la �gura 4.3 se muestra el per�l espa
ial del logaritmo del
uadrado de la fre
uen
ia de Brunt-Väisälä (log(N2)) para modelos 
on masa estelar0.609 M⊙ y diferentes valores del espesor de la envoltura de hidrógeno, para una
Teff ≈ 12 000 K. En el panel 
entral se muestra el per�l del término B de Ledoux y�nalmente, en el panel superior se gra�
an las abundan
ias de las espe
ies quími
asmás importantes. En esta �gura se enfatiza el papel de las interfa
es quími
as enla estru
tura del término de Ledoux y, por 
onsiguiente, en la fre
uen
ia de Brunt-Väisälä. De he
ho, 
ada región de transi
ión quími
a da lugar a un rasgo distintivo en
N , los 
uales serán eventualmente responsables de las propiedades de atrapamiento demodos en los modelos de enanas blan
as. Notar que el término de Ledoux solamentetiene valores no nulos en las regiones de transi
ión quími
a, debido a la presen
ia delos gradientes en la abundan
ia.En la región del nú
leo se observan varios pi
os en N ubi
ados en − log q ≃0.4 −0.5 (
on q ≡ 1−Mr/M∗) debido a los pi
os en B, resultado de las varia
iones abruptasen el per�l interno de las abundan
ias de 
arbono y oxígeno. La forma es
alonadade las distribu
iones de abundan
ias de 
arbono y oxígeno dentro del nú
leo, for-madas a partir de los episodios de mez
la extra más allá del nú
leo 
ompletamente
onve
tivo durante la 
ombustión 
entral de helio, 
onstituyen un fuente importantede atrapamiento de modos en la región del nú
leo. Para los modelos más masivosel per�l quími
o en la región del nú
leo es más suave (ver �g. 3.3), dando lugar auna estru
tura más pobre en la fre
uen
ia de Brunt-Väisälä. El pi
o extendido en
N2 alrededor de − log q ≃ 1 − 2 es otra fuente relevante de atrapamiento de modos.Este pi
o está aso
iado a la transi
ión quími
a de C-O/He, resultante de pro
esos de
ombustión nu
lear en la AGB y en los pulsos térmi
os. Es importante notar que laforma de esta transi
ión está afe
tada también por los pro
esos difusivos que a
túandurante la evolu
ión en la 
urva de enfriamiento. Por este motivo, la estru
tura dedoble 
apa que es obvia para los modelos 
on M = 0.525 M⊙, es menos pronun
iadapara los modelos 
on M = 0.609 M⊙ y es prá
ti
amente inexistente para los mode-los 
on M = 0.878 M⊙ (ver �g. 3.3). Finalmente, se tiene la región de transi
ión deHe/H, que también es una fuente de atrapamiento de modos, en este 
aso de aquellosmodos atrapados en la envoltura de hidrógeno.



4.2 Propiedades Pulsa
ionales de Nuestros Modelos 68

0

0.2

0.4

0.6

0.8

1

X
i

0

1

2

B

0 1 2 3 4 5 6 7 8 9 10 11 12 13
-log(1-Mr/M*)

-4

-3

-2

-1

0

1

2

lo
g(

N
2 )

-4.02
-4.45
-4.85
-5.35
-6.34
-7.33
-8.33
-9.25

log(MH/M*)

0.609 

Figura 4.3: Panel superior: Per�les quími
os internos de los modelos de enanas blan
as DA
on M∗ = 0.609 M⊙, Teff ∼ 12 000 K, y diferentes espesores de la envoltura de hidrógeno.Solo se muestran las espe
ies quími
as prin
ipales. Panel 
entral: Término B de Ledoux.Panel inferior: La representa
ión del logaritmo del 
uadrado de la fre
uen
ia de Brunt-Väisälä para 
ada modelo. Notar la 
orresponden
ia entre las regiones de transi
ión quími-
as (panel superior) y los pi
os resultantes en la fre
uen
ia de Brunt-Väisälä. Ver el textopara más detalles.



4.2 Propiedades Pulsa
ionales de Nuestros Modelos 694.2.1. In�uen
ia de los parámetros estelaresA 
ontinua
ión se evalúa la in�uen
ia de los parámetros de estru
tura sobre laspropiedades pulsa
ionales de los modelos representativos de enanas blan
as DA. Enparti
ular, se estudia la dependen
ia del espe
tro de períodos de modos g 
on lamasa estelar (M∗), la temperatura efe
tiva (Teff) y la masa de hidrógeno remanente(MH). Dado el gran número de modelos de estrellas enanas blan
as DA 
al
uladosen este trabajo, elegimos algunos modelos representativos 
on el �n de des
ribir laspropiedades generales del espe
tro de períodos de pulsa
ión a lo largo del espa
io deparámetros explorado.Comenzamos analizando la dependen
ia del espe
tro de períodos 
on la masaestelar. En la �gura 4.4 se muestran los períodos de pulsa
ión en fun
ión de la masaestelar, para modos g 
on grado armóni
o ℓ = 1 y 2 y orden radial k ∼< 20. Latemperatura efe
tiva y la masa de hidrógeno remanente se mantienen 
onstantes en
∼ 12 000K y log(MH/M∗) ∼ −5.37, respe
tivamente. Globalmente, se observa unde
re
imiento en los períodos de pulsa
ión 
uando la masa estelar aumenta. Esto sedebe a que los períodos de pulsa
ión varían 
omo la inversa de la fre
uen
ia de Brunt-Väisälä, que a su vez es propor
ional a la gravedad super�
ial (ver e
. 1.3). Tambiénse observan varios episodios de avoided 
rossing, que o
urre 
uando los períodos dedos modos 
onse
utivos se vuelven muy 
er
anos, e inter
ambian sus propiedadesintrínse
as (Aizenman et al. 1977). Este efe
to es más notorio para los modos debajo orden radial. En parti
ular, para ℓ = 1, los modos 
on orden radial k = 1 y2 experimentan un episodio de avoided 
rossing alrededor de ∼0.575M⊙, luego del
ual se observa un aumento en el espa
iamiento de períodos de estos modos, ha
iamasas estelares 
re
ientes. Algo similar o
urre en el 
aso 
on ℓ = 2 para una masaestelar algo más alta. Los modos 
on k = 3 y 4 y ℓ = 1 también experimentan una
olisión, alrededor de ∼0.61M⊙. Notar que, en este 
aso, la identi�
a
ión del ordenradial para un modo 
on un período ∼280 s 
ambia de k = 3 a k = 4, 
uando lamasa estelar supera ∼0.6M⊙.En la �gura 4.5 se gra�
an los períodos de pulsa
ión para ℓ = 1, 2 y k ∼< 20 entérminos de la temperatura efe
tiva, en un rango de ∼ 13 000 − 10 000K, 
ubriendoámpliamente el intervalo donde se en
uentran las estrellas ZZ Ceti. Tanto la masaestelar 
omo el espesor de la envoltura de hidrógeno se mantienen 
onstantes en
M∗ = 0.609M⊙ y log(MH/M∗) ∼ −4.02. A partir de esta �gura, se observa que losperíodos de pulsa
ión se vuelven más largos a medida que la estrella evolu
iona por la
urva de enfriamiento. Esto se debe a que, a medida que la estrella se enfría, aumentael grado de degenera
ión del nú
leo y la fre
uen
ia de Brunt-Väisälä disminuye,produ
to de un de
re
imiento en χT (e
. 2.13). Como resultado los períodos depulsa
ión muestran un aumento lento y monótono a medida que la temperaturaefe
tiva disminuye (Tassoul et al. 1990; Brassard et al. 1992b). En líneas generales,el per�l de la fre
uen
ia de Brunt-Väisälä no se modi�
a 
onsiderablemente, 
on lo
ual no se esperan 
ambios signi�
ativos en la estru
tura del espe
tro de períodos depulsa
ión 
on el enfriamiento (Brassard et al. 1992b).Por último, analizamos el efe
to de la masa de hidrógeno remanente sobre losperíodos de pulsa
ión. En parti
ular, este parámetro es el que tiene una mayor in�u-en
ia en las propiedades pulsa
ionales de una enana blan
a DA, 
on lo 
ual, se puede



4.2 Propiedades Pulsa
ionales de Nuestros Modelos 70
0.55 0.6 0.65 0.7 0.75 0.8 0.85 0.9

M/M*

100

200

300

400

500

600

Π
k [s

]

k=1

k=5

k=10

l=1

0.55 0.6 0.65 0.7 0.75 0.8 0.85 0.9
M/M*

100

200

300

400

500

Π
k [s

]

k=1

k=5

k=10

l=2Figura 4.4: Períodos 
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ara
terizados por una temperatura efe
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Figura 4.5: Períodos 
orrespondientes a modos g 
on grado armóni
o ℓ = 1 (panel superior)y ℓ = 2 (panel inferior) y orden radial k ∼< 20, en términos de la temperatura efe
tiva.La masa estelar y el espesor de la envoltura de hidrógeno se mantienen 
onstantes en
M =0.609M⊙ y log(MH/M∗) ∼ -4.02 (envoltura 
anóni
a).
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ionales de Nuestros Modelos 73obtener una buena determina
ión de la masa de hidrógeno remanente a partir de unanálisis astrosismológi
o (Bradley 1996). En la �gura 4.6 se muestran los períodos entérminos del espesor de la envoltura de hidrógeno. La masa estelar y la temperaturaefe
tiva se �jaron en 0.609M⊙ y ∼ 12 000K, respe
tivamente. Globalmente, se ob-serva un aumento en los períodos de pulsa
ión 
uando la envoltura de hidrógeno sevuelve más delgada. Por otro lado, el 
re
imiento no es monótono, 
omo o
urría 
onla varia
ión de la temperatura efe
tiva, sino que el espe
tro de períodos muestra unaestru
tura más ri
a, aún para modos 
on órdenes radiales altos. Se observan variosepisodios de avoided 
rossing, siendo más notorios para los modos 
on k ∼< 10. Enparti
ular, los modos 
on k = 1 y 2, experimentan una 
olisión en log(MH/M∗) ∼-5.35, tanto para el espe
tro 
on ℓ = 1 
omo para el 
aso 
on ℓ = 2. En este punto,los períodos de los modos 
on k = 1 y k = 2 di�eren en apenas 8−9 segundos.Como resultado, las tenden
ias se inter
ambian, el modo 
on orden radial k = 1deja de aumentar y entra en un régimen donde se mantiene 
asi 
onstante, mientrasque el modo 
on k = 2, que era 
asi 
onstante para envolturas más gruesas que
log(MH/M∗) ∼ -5.35, 
re
e rápidamente. Finalmente, este modo vuelve a un régi-men 
onstante para envolturas más delgadas que log(MH/M∗) ∼ -7.33. Este episodioparti
ular de avoided 
rossing se observa para todo el rango de masas estelares 
al-
ulados en esta Tesis, siendo el espesor de la envoltura para la 
ual o
urre la 
olisiónmás delgada para modelos más masivos.4.2.2. Atrapamiento de ModosEl espe
tro de períodos de un modelo quími
amente homogéneo está 
ara
teri-zado por una separa
ión de períodos 
onstante, dada por la e
. (1.8). Sin embargo,
omo vimos en el 
apítulo anterior, los 
ál
ulos evolutivos predi
en la presen
ia degradientes quími
os en la estru
tura interna de las enanas blan
as. La presen
ia deuna o más interfa
es quími
as más o menos delgadas, donde las abundan
ias delas espe
ies nu
leares varían abruptamente, modi�
a fuertemente las 
ara
terísti
asde la 
avidad resonante donde los modos se propagan 
omo ondas esta
ionarias.De he
ho, las transi
iones quími
as a
túan 
omo super�
ies re�e
toras que 
on�nanpar
ialmente 
iertos modos. La 
ondi
ión para que un modo sea atrapado es que lalongitud de onda de su autonfun
ión radial sea igual a la separa
ión espa
ial entredos interfases o entre una interfase y el 
entro o la super�
ie de la estrella. Estaresonan
ia me
áni
a se denomina atrpamiento de modos (mode trapping) (Wingetet al. 1981; Brassard et al. 1992a; Córsi
o et al. 2002b).El fenómeno de atrapamiento de modos tiene un efe
to importante sobre la dis-tribu
ión de la energía 
inéti
a de os
ila
ión y, más importante desde el punto devista observa
ional, sobre el espa
iamiento de períodos en términos del orden radialde los modos. La energía 
inéti
a es propor
ional a la integral al 
uadrado de las am-plitudes, pesada 
on la densidad (e
. 2.8)1. Por lo tanto, los modos que se propaguenen regiones 
on altas densidades tendrán valores de energía 
inéti
a mayores queaquellos modos os
ilando en las regiones más externas, donde las densidades son1Notar que, 
omo la amplitud de las autofun
iones se normaliza arbitrariamente en la super�
iedel modelo, los valores de energía 
inéti
a son útiles para 
ompara
iones relativas.
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Figura 4.7: Logaritmo de la energía 
inéti
a de os
ila
ión y el espa
iamiento de períodosen términos de los períodos para modos 
on grado armóni
o ℓ = 1, 
orrespondientes a unmodelo de 0.609 M⊙ y Teff ≈ 12 000 K y varios espesores de la envoltura de hidrógeno
log(MH/M∗) indi
ados sobre 
ada panel. Con línea roja se indi
a el valor del espa
iamientoasintóti
o de períodos.



4.2 Propiedades Pulsa
ionales de Nuestros Modelos 75

42

43

44

45

46

47

lo
g(

E
ki

n) 
[e

rg
]

500 1000 1500 2000
Π [s]

20

30

40

50

60

70

∆Π
 [

s]

-6.34

41

42

43

44

45

46

47

48

lo
g(

E
ki

n) 
[e

rg
]

500 1000 1500 2000
Π [s]

20

30

40

50

60

70
∆Π

 [
s]

-7.33

41

42

43

44

45

46

47

48

lo
g(

E
ki

n) 
[e

rg
]

500 1000 1500 2000
Π [s]

20

30

40

50

60

70

∆Π
 [

s]

-8.33

41

42

43

44

45

46

47

48

lo
g(

E
ki

n) 
[e

rg
]

500 1000 1500 2000
Π [s]

20

30

40

50

60

70

∆Π
 [

s]

-9.25

Figura 4.8: Idem �gura 4.7.
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aso del espa
iamiento de períodos, 
uando este se gra�
a en términos delos períodos de pulsa
ión Πk, se aparta 
onsiderablemente de un 
omportamientouniforme. Para los modelos estelares que poseen solo una transi
ión quími
a, losmínimos lo
ales en ∆Πk usualmente 
orresponden a modos atrapados en las 
apasexternas, mientras que los máximos lo
ales están aso
iados 
on modos atrapados enlas regiones del nú
leo.La in�uen
ia de los gradientes de 
omposi
ión quími
a dentro de los modelosrepresentativos de estrellas ZZ Ceti se puede observar a partir de las �guras 4.7 y 4.8.Aquí se gra�
an el logaritmo de la energía 
inéti
a de os
ila
ión y el espa
iamiento deperíodos en términos de los períodos de pulsa
ión para modos 
on grado armóni
o
ℓ = 1, para un modelo 
on masa estelar 0.609 M⊙ y Teff ≈ 12 000 K y todos losespesores de la envoltura de hidrógeno 
al
ulados en la grilla ini
ial de envolturaspara esta masa estelar. A partir de estas �guras se observa que el 
omportamientoglobal de Ekin y ∆Πk no se modi�
a 
onsiderablemente 
on el 
ambio en el espesorde la envoltura de hidrógeno. Los modos 
on bajo órden radial tienen valores deenergía 
inéti
a altos, que de
re
e a medida que aumenta el orden radial. Esto sedebe a que las autofun
iones tienen amplitudes signi�
ativas en regiones 
ada vezmás externas, y de menor densidad, 
uando aumenta el orden radial. Luego, paramodos 
on períodos mayores a ∼ 1000 s, Ekin aumenta lentamente. Este aumentomonótono de Ekin para períodos largos está aso
iado a que las amplitudes relativasde las autofun
iones son mayores para modos de orden radial más alto. Además, amedida que las autofun
iones se desplazan ha
ia la super�
ie del modelo, se produ
euna a
umula
ión de nodos en el límite exterior del mismo, que se en
uentra enun valor �nito de − log(1 − mr/M∗) y no en la super�
ie físi
a de la estrella en
− log(1 −mr/M∗) = ∞. Si analizamos la estru
tura de las distribu
iones de energía
inéti
a 
on más detalle, observamos que para envolturas más delgadas se puedenen
ontrar mínimos lo
ales en Ekin bien de�nidos 
ada ∆k ∼ 7 − 8. Esto no o
urrepara los modelos 
on envolturas más gruesas, donde las desvia
iones de Ekin del
omportamiento global son muy pequeñas. El espa
iamiento de períodos adelantado(∆Πk ≡ Πk+1−Πk) muestra varia
iones rápidas, apartándose del valor asintóti
o, enespe
ial para los modos de bajo orden radial. Debido a la presen
ia de más de unainterfase quími
a, los máximos y mínimos lo
ales en ∆Πk no tienen todos la mismaamplitud. En parti
ular, la amplitud de los máximos y mínimos de
re
e a medidaque el orden radial aumenta, aproximándose al valor asintóti
o, en a
uerdo 
on laspredi

iones de la teoría asintóti
a (Tassoul et al. 1990).Por último, se puede ver que 
ada mínimo en ∆Πk se 
orresponde 
on un máximoen Ekin de un modo 
on el mismo órden radial k o 
on una diferen
ia ∆k = ±1.Los modos que 
orresponden a máximos lo
ales en Ekin son modos par
ialmente
on�nados en las regiones del nú
leo debajo de la interfase O-C/He, es de
ir, modos
on amplitudes relativas grandes aún en las 
apas profundas del modelo. Estos modosson poten
ialmente útiles desde el punto de vista de la astrosismogía. El resto de losmodos, que no tienen valores máximos o mínimos de energía 
inéti
a, son mu
homenos sensibles a la presen
ia de las regiones de transi
ión quími
a, y por lo tanto,tienen una relevan
ia menor para la astrosismología.
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tos de la 
omposi
ión 
entralComo vimos en la se

ión 3.4, la varia
ión de la tasa de rea

ión de 12C(α,γ)16O,no solo da lugar a varia
iones en las abundan
ias 
entrales de 
arbono y oxígeno, sinoque también modi�
a la estru
tura de las regiones 
entrales de los modelos evolutivosde enanas blan
as DA. Por ejemplo, la frontera exterior del nú
leo de C/O se de-splaza ha
ia afuera 
uando se aumenta la tasa de rea

ión, lo que modi�
a el espesorde la región ri
a en 
arbono (ver �g. 3.8). Para aislar la in�uen
ia espe
í�
a de lasabundan
ias 
entrales de 
arbono y oxígeno sobre el espe
tro de períodos de aquelladada por los 
ambios en la estru
tura me
áni
a del modelo, se 
onsideraron 
uatrose
uen
ias de enanas blan
as en la 
urva de enfriamiento 
on diferentes valores dela 
omposi
ión 
entral, pero manteniendo todos los demás parámetros estru
turalesinvariantes. A partir de un modelo 
anóni
o, donde se 
onsidera la tasa de rea

iónnu
lear 12C(α,γ)16O dada por Angulo et al. (1999), se modi�
aron arti�
ialmente lasabundan
ias 
entrales de 
arbono y oxígeno. Este pro
edimiento se realizó a temper-aturas efe
tivas altas (Teff ∼ 80 000K), tal que los efe
tos transitorios de este 
ambioarti�
ial desapare
en mu
ho antes de que el modelo al
anza la región de inestabilidadpulsa
ional. El 
ambio 
onsistió en reemplazar los valores de XC y XO del 
aso 
onfa
tor 1, desde el 
entro del modelo hasta el borde del nú
leo de 
arbono/oxígenopor aquellos 
orrespondientes a los distintos fa
tores que se muestran en la tabla3.2. Luego, se 
al
uló la evolu
ión en la 
urva de enfriamiento, 
omo se des
ribe enla se

ión 3.4. Una vez que los modelos al
anzaron la banda de inestabilidad de lasestrellas ZZ Ceti se 
al
uló el espe
tro de períodos 
orrespondiente.En la �gura 4.9 se gra�
a el valor de los períodos de pulsa
ión en términos de laabundan
ia 
entral de oxígeno, para los modos 
on grado armóni
o ℓ = 1 y ordenradial k = 1, · · · , 10. Se observa que los modos de orden más bajo, no muestranuna dependen
ia signi�
ativa 
on la abundan
ia 
entral de oxígeno. En parti
ular, elmodo 
on k = 3 experimenta un pequeño de
re
imiento del ∼0.02%, 
uando XO vadesde 0.482 hasta 0.795. Esto también o
urre 
on el modo 
on k = 6, donde el 
ambioes también de ∼0.02%. Los modos 
on k = 4 y 5 experimentan un avoided 
rossingalrededor de XO ∼0.7. En parti
ular, el modo 
on k = 5 muestra una varia
ión del
∼0.12% en el rango de XO explorado. Por último, los modos 
on k = 9 y 10 muestranun aumento de ∼ 20 s para valores de XO bajos, que 
orresponden a un ∼0.05%. Engeneral, se observa una dependen
ia débil de los períodos de pulsa
ión 
on el valor delas abundan
ias 
entrales de 
arbono y oxígeno. Un resultado similar fue obtenido porBradley (1996). En su trabajo en
uentra una dependen
ia no muy importante de losperíodos 
on el 
o
iente C/O 
entral, en espe
ial para abundan
ias de oxígeno altas.Sin embargo, aunque los 
ambios en los períodos de pulsa
ión que se muestran en la�gura 4.9 no son tan signi�
ativos 
omo los que se observan frente a varia
iones dela masa o del espesor de la envoltura de hidrógeno, son aún su�
ientemente notables
omo para tener un efe
to no despre
iable sobre los ajustes período a período deestrellas ZZ Ceti, y por lo tanto, en los resultados astrosismológi
os que se puedenobtener para estas estrellas.En la �gura 4.10 se muestran las distribu
iones de la energía 
inéti
a de os
ila
iónen términos de los períodos de pulsa
ión, para las distintas abundan
ias 
entrales,indi
adas 
on el fa
tor multipli
ativo sobre la tasa de rea

ión 12C(α, γ)16O dada
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Figura 4.9: Período en términos de la abundan
ia 
entral de oxígeno (XO), para los modos
on grado armóni
o ℓ = 1 y orden radial k = 1, · · · , 10. Los modelos 
onsiderados están
ara
terizados por una masa estelar de 0.593M⊙, Teff ∼ 12 000K, y una envoltura 
anóni
a.
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ión en términos de la abundan
ia 
entral de oxígeno (XO),para los modos 
on grado armóni
o ℓ = 1 y orden radial k = 1, · · · , 10. Los modelos
onsiderados están 
ara
terizados por una masa estelar de 0.593M⊙, Teff ∼ 12 000K, y unaenvoltura 
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tor multipli
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aso 
on fa
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ulos Previos 80por Angulo et al. (1999). Como se puede observar, los per�les de energía 
inéti
ano se modi�
an 
onsiderablemente 
on la varia
ión de las abundan
ias 
entralesde 
arbono y oxígeno, en espe
ial para los modos 
on períodos más largos, que sepropagan en regiones más externas del modelo. Como 
onse
uen
ia, las propiedadesde atrapamiento de modos no se ven signi�
ativamente afe
tadas 
on la varia
iónde las abundan
ias 
entrales de 
arbono y oxígeno, aún para modos de bajo ordenradial.4.3. Compara
ión 
on Cál
ulos PreviosComo ya dijimos anteriormente, la astrosismología de enanas blan
as es sensiblea la forma pre
isa de los per�les quími
os internos. De he
ho tanto el espe
tro deperíodos de los modos g 
omo las propiedades de atrapamiento de modos de lasestrellas enanas blan
as pulsantes son muy sensibles a los detalles de los per�lesquími
os del nú
leo y de la envoltura del modelo.En esta se

ión se presenta una 
ompara
ión entre las propiedades pulsa
ionalesde los nuevos per�les quími
os 
al
ulados en este trabajo y los modelos más utilizadosen estudios astrosismológi
os existentes en la literatura. Para realizar este análisis
omparativo se eligió un modelo de referen
ia de una enana blan
a DA 
ara
terizadopor M∗ = 0.609 M⊙, Teff = 12 000K, y una envoltura de hidrógeno 
anóni
a (MH ∼
10−4M∗). Este modelo 
orresponde a un modelo 
anóni
o de una estrella DAV 
onuna masa promedio situada en el medio de la banda de la inestabilidad pulsa
ional.En la �gura 4.11 se muestra el per�l quími
o interno (panel superior), el términode Ledoux (panel 
entral) y el 
uadrado del logaritmo de la fre
uen
ias de Brunt-Väisälä y de Lamb (panel inferior) para modos dipolares 
orrespondientes al modelode referen
ia (modelo LPCODE). Como se expli
ó en la se

ión anterior, el modeloLPCODE está 
ara
terizado por tres regiones de transi
ión: una interfase doble deoxígeno y 
arbono situada en la región del nú
leo, una interfase triple de oxígeno,
arbono y helio, y �nalmente una interfase de helio e hidrógeno. La presen
ia de estastransi
iones quími
as se tradu
e en los pi
os que se observan en el término de Ledouxy por 
onsiguiente en la fre
uen
ia de Brunt-Väisälä. El número de estos pi
os, asi
omo también su alto y an
ho, tienen un fuerte impa
to en toda la estru
tura delespe
tro de pulsa
ión de la estrella.En la �gura 4.12 se muestra la misma situa
ión para un modelo de referen-
ia 
ara
terizado por un per�l tipo rampa en el nú
leo (modelo rampa), similar altipo de modelo utilizados por Bradley (1996, 1998, 2001) y más re
ientemente porBis
ho�-Kim et al. (2009). En este 
aso, el per�l quími
o del nú
leo no es el re-sultado de 
ál
ulos evolutivos 
omo en el 
aso del modelo LPCODE, sino que esuna parametriza
ión. Este tipo de per�les quími
os han sido ámpliamente utiliza-dos en astrosismología de enanas blan
as dado que permiten explorar un espa
iode parámetros 
ara
terizando la forma de los per�les de abundan
ia en el nú
leo.Los parámetros que 
ara
terizan este tipo de modelos son: la abundan
ia 
entral deoxígeno (XO), la 
oordenada en la 
ual XO 
omienza a disminuir, y la 
oordenada enla 
ual XO se anula (ver por ejemplo Bis
ho�-Kim et al. 2008a). La forma del per�lquími
o del nú
leo que se muestra en la �gura 4.12 es mu
ho más simple que aquella
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2Figura 4.11: Per�l quími-
o interno (panel superior),término de Ledoux B (pan-el 
entral), y el logaritmodel 
uadrado de la fre
uen-
ias de Brunt-Väisälä (N) yde Lamb (Lℓ) (panel inferi-or) en términos de − log q(donde q ≡ 1 − Mr/M∗)para modos 
on ℓ = 1 
or-respondientes a un mode-lo de enana blan
a DA 
on

M∗ = 0.609 M⊙ y Teff ∼
12 000 K.

Figura 4.12: Idem Fig.4.11, pero para el 
aso deper�les quími
os del nú
leode tipo rampa (modelo-rampa). Figura 4.13: Idem Fig.4.11, pero para el 
aso deper�les quími
os del nú
leode tipo Salaris (modelo-Salaris).
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ara
terísti
a del modelo LPCODE de la �gura 4.11. Notar que existe una región detransi
ión de 
arbono y helio. Esto no o
urre en el modelo LPCODE, donde en sulugar se observa una transi
ión triple de oxígeno, 
arbono y helio (ver �gura 4.11).La forma de la transi
ión de He/C en este modelo está �jada por parámetros de di-fusión, que han sido elegidos para ajustar los períodos de pulsa
ión de G117−B15A(Bis
ho�-Kim et al. 2008a). Es importante notar que esta región de transi
ión dalugar al pi
o más prominente en la fre
uen
ia de Brunt-Väisälä, proveniente del pi
oen el término de Ledoux en el panel 
entral de la �gura 4.12. La presen
ia de unbu�er an
ho de 
arbono puro 
omo el que se asume en los modelos rampa, no estápresente en el modelo LPCODE. En parti
ular, no existe ninguna justi�
a
ión parala presen
ia de este bu�er de 
arbono desde el punto de vista de la teoría de evolu
iónestelar. Finalmente, la transi
ión quími
a de He/H se obtiene suponiendo equilibriodifusivo (Ar
oragi & Fontaine 1980), pero sin la aproxima
ión de tra
e element (verBis
ho�-Kim et al 2009 para más detalles). La forma de esta interfase es similar ala que se obtiene mediante un tratamiento de difusión dependiente del tiempo. Esimportante notar, sin embargo, que las pequeñas diferen
ias en el espesor y la pen-diente de esta transi
ión quími
a entre el modelo LPCODE y el modelo rampa danlugar a diferen
ias notables en el espa
iamiento de períodos de los modelos, así 
omotambién en los períodos. Este punto se analiza en detalle más adelante.En la �gura 4.13 se muestra un modelo de referen
ia 
ara
terizado por un per�lquími
o del nú
leo dado por Salaris et al. (1997). Este tipo de per�les quími
os delnú
leo ha sido empleado primero por Córsi
o et al. (2001, 2002a) y Benvenuto et al.(2002a, 2002b), y más re
ientemente por Bis
ho�-Kim et al.(2008a). De he
ho, losper�les quími
os del nú
leo que se muestran en la �gura 4.13 y aquellos utilizadosen Bis
ho�-Kim et al. (2008a) son una adapta
ión 
er
ana a los per�les quími
osoriginales de Salaris et al. (1997). Ex
eptuando la región del nú
leo, el resto delper�l quími
o de este modelo (modelo-Salaris) es igual al modelo-rampa de la �gura4.12. A diferen
ia de los modelos de referen
ia des
ritos antes, en este 
aso hay dostransi
iones quími
as de oxígeno y 
arbono en el nú
leo en lugar de solo una. Estoda lugar a un total de 
uatro pi
os en la fre
uen
ia de Brunt-Väisälä, 
omo se puedever a partir del panel inferior de la �gura 4.13.Las �guras 4.11-4.13 revelan 
laramente las importantes diferen
ias que existenentre los per�les quími
os y de la fre
uen
ia de Brunt-Väisälä en los modelos gener-ados 
on el 
ódigo evolutivo LPCODE, es de
ir 
onsiderando la evolu
ión 
ompletade la estrella progenitora, y los dos modelos de referen
ia que in
orporan los per�lesquími
os más ámpliamente utilizados en estudios astrosismológi
os de estrellas ZZCeti. Estas diferen
ias son parti
ularmente importantes en la estru
tura quími
a delnú
leo.A 
ontinua
ión, se 
omparan las propiedades pulsa
ionales del modelo−LPCODE
on los modelos de referen
ia 
on nú
leos tipo rampa y tipo Salaris. El espa
iamientoasintóti
o de períodos es más alto para el modelo−LPCODE (45.38 s), seguido por elmodelo−Salaris (44.17 s) y por el modelo−rampa (43.32 s). Dado que estos modelostienen las mismas masa estelar y temperatura efe
tiva, las diferen
ias en los perío-dos y en el espa
iamiento asintóti
o de períodos son ex
lusivamente dadas por lasdiferen
ias en los per�les quími
os del nú
leo y de la envoltura para los tres modelos.
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Figura 4.14: Compara
ión entre el mod-elo de referen
ia generados 
on LPCODE(Fig. 4.11) y el modelo de referen
ia 
onun per�l quími
o del nú
leo tipo rampa(Fig. 4.12). El panel superior muestra lasdiferen
ias en la identi�
a
ión del órdenradial, mientras que el panel inferior mues-tra las diferen
ias entre los períodos teóri-
os de los modos ajustados.
Figura 4.15: Idem Fig. 4.14, pero para la
ompara
ión entre el modelo de referen
iagenerado 
on LPCODE (Fig. 4.11) y elmodelo de referen
ia 
on un per�l quími
odel nú
leo de tipo Salaris (Fig. 4.13).
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ión 
on Cál
ulos Previos 84En parti
ular, las diferen
ias sutiles en la forma de la interfase de He/H resultantede un tratamiento de la difusión dependiente del tiempo y de un tratamiento deequilibrio difusivo dan lugar a una 
ontribu
ión no despre
iable en la diferen
ia enel espa
iamiento asintóti
o de períodos.Desde la perspe
tiva de los ajustes astrosimológi
os, si se realiza un ajuste 
onlos per�les dados por 
ál
ulos evolutivos 
on LPCODE, y se permite que la masa es-telar y la temperatura efe
tiva varíen tal que se en
uentre un modelo sismológi
o queajuste el espe
tro de períodos observados en una enana blan
a pulsante, el valor delespa
iamiento asintóti
o de períodos tendrá una in�uen
ia sobre la masa y la temper-atura efe
tiva de los modelos de mejor ajuste. Como es bien sabido, aquellos modelosmás masivos y 
on temperaturas efe
tivas más altas muestran un espa
iamiento deperíodos más bajo (siempre que no haya modos fuertemente atrapados). Dado queel valor de espa
iamiento de períodos es más alto para los modelos−LPCODE, losmodelos de mejor ajuste deberán tener masas y temperaturas efe
tivas más altaspara ajustar un dado espa
iamiento de períodos. Como resultado, se espera en
on-trar modelos astrosismológi
os 
on masas y temperaturas efe
tivas más altas usandolos modelos 
al
ulados 
on LPCODE, que si se emplean los otros tipos de modelos.Este efe
to debería observarse prin
ipalmente en enanas blan
as 
on mu
hos perío-dos observados, donde abundan los modos 
on alto órden radial en el ajuste. En el
aso de G117−B15A, por ejemplo, no se pueden sa
ar 
on
lusiones basándose sola-mente en el espa
iamiento de períodos, dado que esta estrella tiene solo tres modosobservados de bajo órden radial que están fuertemente atrapados (Bis
ho�-Kim etal. (2008a), se

ión 5.2).El valor más alto del espa
iamiento de períodos del modelo−LPCODE da lugara una desvia
ión ha
ia períodos 
ada vez más largos a medida que se re
orre la listade períodos ha
ia órdenes radiales mayores. Por ejemplo, el efe
to a
umulativo deuna diferen
ia de 2.06 s entre en modelo−LPCODE y el modelo−rampa resulta enperíodos de alto órden radial que di�eren hasta en 65 s (para k ∼ 30 si ℓ = 1 y k ∼ 55si ℓ = 2). El resultado prá
ti
o de esta desvia
ión ha
ia períodos más altos en estudiosastrosismológi
os debería llevar a una identi�
a
ión diferente del órden radial de losmodos. En las �guras 4.14 y 4.15 se muestra 
omo los ajustes astrosismológi
ospodrían verse afe
tados. En los paneles superiores se muestra la diferen
ia en laidenti�
a
ión del órden radial k, y en los paneles inferiores se muestra 
omo podríandiferir los períodos teóri
os que ajustan los modos observados. In
luso permitiendoque la identi�
a
ión del órden radial 
ambie para en
ontrar el mejor ajuste entre losperíodos de ambos modelos, aún se pueden en
ontrar algunos períodos individualesque di�eren entre si hasta ∼ 25 s.Por 
ompletitud, en la �gura 4.16 se muestran los per�les de la energía 
inéti
ay del espa
iamiento ha
ia adelante de períodos de los tres modelos de referen
ia.Las lineas horizontales en rojo 
orresponden al valor del espa
iamiento asintóti
ode períodos. Como es bien sabido, la presen
ia de los gradientes de densidad enlas regiones de transi
ión quími
a en el interior de una enana blan
a da lugar alfenómeno de atrapamiento de modos Los indi
ios del atrapamiento de modos en ladistribu
ión de espa
iamiento de períodos es la presen
ia de mínimos pronun
iadosen el diagrama ∆Πk − Πk, 
ontrario a lo que o
urre 
uando el modelo analizado es
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Figura 4.16: Los paneles superiores muestran el espa
iamiento de períodos adelantado yen los paneles inferiores se presenta el logaritmo de la energía 
inéti
a de os
ila
ión paramodos 
on ℓ = 1 en términos de los períodos de pulsa
ión. Las lineas rojas horizontales enlos paneles superiores muestran el espa
iamiento asintóti
o de períodosquími
amente homogéneo (ver por ejemplo Córsi
o & Benvenuto 2002). Las diferen-
ias en los per�les de ambas 
antidades físi
as se deben úni
amente a las diferen
iasen la estru
tura quími
a interna de los modelos de referen
ia, en parti
ular en laestru
tura del nú
leo y en el modelado de las interfases más externas.En 
on
lusión, las propiedades de pulsa
ión de los modelos de enanas blan
asDA que in
orporan per�les del nú
leo y envoltura 
onsistentes provenientes de 
ál-
ulos evolutivos 
ompletos, 
omo los 
al
ulados en este trabajo, son sustan
ialmentedistintas de aquellas de los modelos utilizados más 
omúnmente.



CAPÍTULO 5Astrosismología de estrellas ZZ Ceti: G117-B15A
A 
ontinua
ión empleamos nuestro 
onjunto de modelos representativos de es-trellas enanas blan
as DA para realizar ajustes de períodos de estrellas ZZ Cetiobservadas. En este 
apítulo, 
omenzamos analizando la estrella G117-B15A, quees el arquetipo de las estrellas ZZ Ceti y ha sido el objeto de numerosos estudiossismológi
os desde su des
ubrimiento. Los resultados presentados aquí fueron publi-
ados en Romero et al. (2012).5.1. Ajustes Astrosismológi
osCuando se realizan ajustes de períodos el objetivo es en
ontrar un modelo astro-sismológi
o que reproduz
a de forma lo más próxima posible los períodos de pulsa
iónobservados de una estrella analizada. Con este �n, se 
onsidera al modelo de mejorajuste 
omo aquel que minimiza una fun
ión de 
alidad dada. En este estudio se 
on-sideraron tres fun
iones de 
alidad. La primera 
orresponde simplemente al promediode las diferen
ias absolutas mínimas entre períodos teóri
os y observados (ver porejemplo Bradley 1998):

Φ = Φ(M∗, MH, Teff) =
1

N

N
∑

i=1

min
∣

∣ΠTeo
k − ΠObs

i

∣

∣ (5.1)donde N es el número de períodos observados en la estrella que se esta analizando. Lasegunda fun
ión de 
alidad 
onsiderada está de�nida 
omo (ver por ejemplo Córsi
oet al. 2009b):
χ2 = χ2(M∗, MH, Teff) =

1

N

N
∑

i=1

min
∣

∣ΠTeo
k − ΠObs

i

∣

∣

2 (5.2)Finalmente, se emplea la siguiente fun
ión de mérito (ver por ejemplo Castanheira& Kepler 2008): 86
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Ξ = Ξ(M∗, MH, Teff) =

N
∑

i=1

√

√

√

√

∣

∣ΠTeo
k − ΠObs

i

∣

∣

2
Ai

∑N
i=1 Ai

(5.3)donde las amplitudes Ai se utilizan 
omo pesos para 
ada período observado. De estamanera, los ajustes de períodos están más in�uen
iados por los modos 
on amplitudesaltas que por aquellos que muestran amplitudes pequeñas.En el estudio astrosismológi
o realizado en esta Tesis, se emplearon las tres fun-
iones de 
alidad, Φ, χ2 y Ξ, de�nidas por las e
ua
iones (5.1), (5.2) y (5.3), respe
-tivamente. Dado que en general las tres fun
iones dan resultados similares, la 
alidadde los ajustes de períodos se des
ribe es términos de la fun
ión Φ = Φ(M∗, MH, Teff)solamente. En nuestros 
ál
ulos, la temperatura efe
tiva, la masa estelar y la masade la envoltura de hidrógeno en los modelos pueden variar en los rangos:
14 000K ∼> Teff ∼> 9 000 K0.525 ∼< M∗/M⊙ ∼< 0.878
−9.4 ∼< log(MH/M∗) ∼< −3.9donde el rango de valores para MH depende de M∗ (ver tabla 4.1 y �g. 4.1). Porsimpli
idad la masa de helio permane
e �ja en el valor predi
ho por los 
ál
ulosevolutivos para 
ada se
uen
ia. Como se expli
a en la se

ión 4.1.1, no se espera unavaria
ión sustan
ial de la masa del 
ontenido de helio, por ejemplo de 2 o 3 órdenes demagnitud, del valor predi
ho por los 
al
ulos evolutivos, lo 
ual sería ne
esario paraprodu
ir efe
tos apre
iables en el espe
tro de períodos. De he
ho, dentro del rango devaria
ión permitido para este parámetro (un fa
tor 3−4) se espera que los períodosde pulsa
ión adiabáti
os tengan una dependen
ia débil 
on MHe (Bradley 1996), adiferen
ia de lo que su
ede 
on MH. Finalmente, un 
ambio arti�
ial de la masade helio en los modelos evolutivos impli
aría mover la transi
ión triple de C-O/He,introdu
iendo serios 
ambios arti�
iales, y no deseables, en la estru
tura quími
a deestos modelos. La forma del per�l quími
o de 
arbono y oxígeno del nú
leo y lasabundan
ias 
entrales de estos elementos también permane
en invariantes, �jadaspor la evolu
ión durante la 
ombustión 
entral de helio de la estrella progenitora.Por último, el espesor de las regiones de transi
ión quími
a C-O/He y He/H estádado por los efe
tos de la difusión quími
a dependiente del tiempo.5.2. G117-B15A: el Arquetipo de las ZZ CetiLa estrella G117−B15A se 
onsidera el arquetipo de la 
lase de estrellas vari-ables ZZ Ceti. Esta estrella muestra tres modos de 
orto período: 215.20, 270.46 y304.05 s 
on amplitudes de 17.36, 6.14 y 7.48 mma respe
tivamente (Kepler et al.1982), que 
orresponden a períodos de pulsa
ión reales. G117-B15A también mues-tra un armóni
o del período de mayor amplitud y dos 
ombina
iones lineales. Kepleret al. (2005a) utilizaron la tasa de 
ambio del período 
on 215 s para mostrar queel nú
leo de G117−B15A esta 
ompuesto de una mez
la de 
arbono y oxígeno. El



5.2 G117-B15A: el Arquetipo de las ZZ Ceti 88Tabla 5.1: Posibles solu
iones astrosismológi
as para G117−B15A. El modelo 1 es elmodelo de mejor ajuste 
orrespondiente a una familia de solu
iones que se obtieneal imponer que todos los períodos observados estén aso
iados 
on modos ℓ = 1.Los modelos de 2 a 4 resultan de asumir que los períodos observados pueden estaraso
iados 
on modos tanto ℓ = 1 or ℓ = 2.Modelo Teff M∗/M⊙ log(MHe/M∗) log(MH/M∗) Πobs
i Πth

k ℓ k |∆| Φ
[K] [s] [s] [s] [s]1 11 986 0.5932 −1.62 −5.90 215.20 215.215 1 2 0.015 1.729270.46 273.437 1 3 2.977304.05 301.854 1 4 2.1962 12 450 0.6090 −1.61 −4.45 215.20 214.947 2 6 0.253 0.177270.46 270.268 2 8 0.192304.05 304.136 2 9 0.0863 12 219 0.6598 −1.91 −8.33 215.20 215.218 2 5 0.018 0.526270.46 270.406 1 3 0.054304.05 305.557 2 8 1.5074 11 735 0.5930 −1.62 −9.33 215.20 214.422 2 4 0.778 0.735270.46 271.682 1 2 1.222304.05 303.846 2 7 0.204primer estudio astrosismológi
o detallado de esta estrella fue presentado por Bradley(1998), quién obtuvo 
omo resultado dos posibles solu
iones astrosismológi
as 
onestru
turas diferentes dependiendo de la asigna
ión del orden radial (k) a los modosobservados. Si los períodos 215, 270 y 304 s se aso
ian 
on k = 1, 2, 3, obtenía unasolu
ión sismológi
a 
on MH/M∗ ∼ 3×10−7. Si, por otro lado, los períodos se aso
ia-ban 
on k = 2, 3, 4, el modelo astrosismológi
o estaba 
ara
terizado por MH/M∗ ∼1.5×10−4. Notar que hay tres ordenes de magnitud de diferen
ia en la masa dela envoltura de hidrógeno entre las dos posibles, e igualmente válidas, solu
ionesastrosismológi
as. Benvenuto et al. (2002b) en
ontraron una degenera
ión similaren la solu
ión astrosismológi
a de G117−B15A, en un estudio basado en modelosestelares y de pulsa
iones independientes. Más re
ientemente, Castanheira & Ke-pler (2008) en
ontraron una solu
ión sismológi
a 
on MH/M∗ ∼ 10−7 y k = 1, 2, 3,y otra igualmente válida 
on MH/M∗ ∼ 10−5 y k = 2, 3, 4. Finalmente, Bis
ho�-Kim et al. (2008a) también en
ontraron dos tipos de solu
iones, uno 
ara
terizadopor envolturas de hidrógeno �delgadas� y otro aso
iado 
on envolturas de hidrógeno�gruesas�, aunque las solu
iones 
on envolturas �gruesas� (MH/M∗ ∼ 6×10−7) tienenenvolturas 
onsiderablemente más delgadas que en trabajos previos.A 
ontinua
ión se presenta un estudio astrosismológi
o de G117−B15A basadoen los modelos evolutivos 
ompletos 
al
ulados en este trabajo. A diferen
ia de losmodelos utilizados en estudios previos, basados en modelos arti�
iales o simpli�
ados,los modelos evolutivos que dan lugar a nuestra grilla provienen de 
ál
ulos detallados,
on per�les realistas y 
on un tratamiento 
onsistente de la estru
tura interna desdeel 
entro hasta la envoltura.Ini
ialmente se 
al
ularon las fun
iones de mérito sobre la grilla bási
a de modelosasumiendo que el grado armóni
o de los tres períodos observados en G117−B15Aes ℓ = 1. Sin embargo, no se en
ontró ningún modelo estelar de la grilla bási
a
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Figura 5.1: Fun
ión de 
alidad Φ(M∗, MH, Teff) en términos de Teff para los diferentesvalores del espesor de la envoltura de hidrógeno (se muestran 
on símbolos de distin-tos 
olores) y masa estelar M∗ = 0.593M⊙. La franja verti
al gris indi
a el rango detemperatura para G117−B15A de a
uerdo 
on la espe
tros
opía. Notar la ubi
a
ióndel modelo de mejor ajuste (el mínimo de Φ en Teff ∼ 12 000 K), 
orrespondiente almodelo 1 (ℓ = 1, k = 2, 3, 4) en la tabla 5.1.que ajustara los tres períodos en forma simultánea. Examinando los resultados 
onmás detalle, se des
ubrió que se podría en
ontrar un buen ajuste de los períodossi se 
onsideraban valores adi
ionales de MH 
er
anos a 10−6M∗ en la se
uen
ia
on M∗ = 0.593 M⊙, a una temperatura efe
tiva 
er
ana a 12 000 K. A partir deaquí, se 
al
ularon varias se
uen
ias adi
ionales para distintos valores de MH hastaen
ontrar un modelo de mejor ajuste 
ara
terizado por log(MH/M∗) = −5.903. Las
ara
terísti
as y los períodos de este modelo se en
uentran en la primera �la de latabla 5.1. El período en 215 s tiene un orden radial k = 2. Notar que el ajuste delperíodo prin
ipal es ex
elente (|∆| ≡
∣

∣ΠTeo
k − ΠObs

i

∣

∣ = 0.015 s). Aunque el ajuste delos dos períodos restantes no es tan bueno, el ajuste global, 
ara
terizado por Φ =1.729 s, es igualmente satisfa
torio. Se repitieron los 
ál
ulos, ahora suponiendo ℓ = 1para el modo 
on 215 s y permitiendo que los otros dos períodos fueran aso
iados
on ℓ = 1 ó ℓ = 2. Como resultado, se obtuvo las misma solu
ión anterior.En la �gura 5.1 se gra�
a la fun
ión Φ(M∗, MH, Teff) en términos de la temperatu-ra efe
tiva para los diferentes espesores de la envoltura de hidrógeno 
orrespondientesa la se
uen
ia 
on M∗ = 0.593M⊙. A partir de esta �gura se puede observar 
lara-mente la existen
ia de un modelo de mejor ajuste a Teff ∼ 12 000 K y MH/M∗ = 1.25
×10−6. Además de la solu
ión de mejor ajuste, existe otro mínimo a Teff ∼ 10 380K y MH/M∗ =1.17 ×10−4, donde Φ ∼ 4.5 s. Sin embargo, esta solu
ión debe ser
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artada dado que su temperatura efe
tiva es muy baja 
omparada 
on los límitesimpuestos por la espe
tros
opía para G117−B15A.La uni
idad de la solu
ión en términos del espesor de la envoltura de hidrógeno esuno de los resultados prin
ipales del estudio astrosismológi
o realizado para G117−B15A.Sin embargo, se debe tener en 
uenta que en este estudio se están ajustando tres 
anti-dades observadas (los períodos de pulsa
ión de G117−B15A) variando tres parámet-ros de estru
tura (M∗, MH y Teff). Por lo tanto, podría su
eder que, al variar unparámetro adi
ional, 
omo por ejemplo XO, MHe, et
 en la grilla de modelos, se en-
ontraran múltiples solu
iones astrosismológi
as debido a la ambigüedad introdu
idapor el nuevo parámetro a ser ajustado.También se llevaron a 
abo ajustes adi
ionales para los 
uales no se �ja el valorde ℓ para 
ada período, sino que se obtiene 
omo un resultado del pro
edimiento deajuste, aunque se debe re
ordar que los valores permitidos son solamente ℓ = 1 y
ℓ = 2. Los resultados se muestan en las �las 2 a 4 de la tabla 5.1. En parti
ular, losperíodos teóri
os del modelo 2 ajustan los períodos observados 
on una diferen
iapromedio de ∼ 0.18 s. Una de las razones para una diferen
ia tan pequeña es queexiste un número mayor de modos 
on ℓ = 2 que 
on ℓ = 1 en un dado intervalo deperíodos. Sin embargo, para los tres modelos el período prin
ipal de G117−B15A en215 s está aso
iado 
on un modo 
on ℓ = 2. Esto representa una fuerte 
ontradi

ión
on los resultados de Robinson et al. (1995), quienes identi�
aron al período en 215s 
on un modo ℓ = 1, usando espe
tros
opía ultravioleta 
on resolu
ión temporal.Este resultado es a su vez 
onsistente 
on el análisis posterior de Kotak et al. (2004).Por lo tanto, aunque estas solu
iones son muy tentadoras, se deben des
artar delanálisis.5.2.1. Estima
ión de las In
ertezas InternasSe evaluaron las in
ertezas en la masa estelar (σM∗), el espesor de la envolturade hidrógeno (σMH

) y en la temperatura efe
tiva (σTeff
) del modelo de mejor ajusteempleando la siguiente expresión (Zhang et al. 1986; Castanheira & Kepler 2008):

σ2
i =

d2
i

(S − S0)
(5.4)donde S0 = Φ(M0

∗ , M0
H, T 0

eff) es el mínimo de Φ el 
ual se al
anza en (M0
∗ , M0

H, T 0
eff)
orrespondientes al modelo de mejor ajuste, y S es el valor de Φ 
uando se modi�
ael parámetro i−ésimo (en este 
aso M∗, MH o Teff) por una 
antidad di, dejando�jos los demás parámetros. La 
antidad di se puede tomar 
omo el paso mínimo enla grilla del parámetro i. Como resultado se obtuvieron las siguientes in
ertezas, las
uales son errores internos del pro
edimiento de ajuste astrosismológi
o: σM∗ ∼ 0.007

M⊙, σMH
∼ 0.7 ×10−6M∗ y σTeff

∼ 200 K. Las in
ertezas en las demás 
antidades,
omo L∗, R∗, g, et
, fueron derivadas de las in
ertezas de M∗ y Teff .En la tabla 5.2 se 
omparan las 
ara
terísti
as del modelo de mejor ajuste 
on laspropiedades observadas para G117−B15A. En parti
ular, se in
luyen los parámet-ros super�
iales tomados de varios estudios espre
tros
ópi
os. Se in
luyen tambiénlas masas espe
tros
ópi
as 
al
uladas interpolando sobre nuestros tra
ks evolutivos.
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terísti
as de G117−B15A y del modelo de mejor ajuste. Las in-
ertezas 
itadas en el modelo sismológi
o son errores internos del pro
edimiento deajuste de períodos. La estrella progenitora del modelo astrosismológi
o tiene unamasa estelar de M∗ = 1.75M⊙ en la ZAMS.Cantidad Robinson et al. Koester & Allard Koester & Holberg Bergeron et al. Modelo(1995) (2000) (2001) (1995a, 2004) astrosismológi
o
Teff [K℄ 12 375 ± 125 11 900± 140 12 010± 180 11 630± 200 11 985± 200
M∗/M⊙ 0.591 ± 0.031 0.534 ± 0.072 0.575 ± 0.092 0.589 ± 0.02 0.593 ± 0.007
log g 7.97 ± 0.06 7.86 ±0.14 7.94 ± 0.17 7.97 ± 0.05 8.00 ± 0.09
log(R∗/R⊙) � � � � −1.882pm 0.029
log(L∗/L⊙) � � � � −2.497 ± 0.030
MHe/M∗ � � � � 2.39 ×10−2

MH/M∗ � � � � (1.25± 0.7) ×10−6

XC (
entral) � � � � 0.28+0,22
−0,09

XO (
entral) � � � � 0.70+0,09
−0,22Nota 1: los valores de las masas espe
tros
ópi
as 
itadas en las 
olumnas de 2 a 5 fueron
al
uladas mediante interpola
ión del 
onjunto de tra
ks evolutivos (ver �g. 6.1) usando losvalores de log g y Teff 
orrespondientes.Nota 2: Robinson et al. (1995) usa modelos de atmósfera 
on MLT/α = 1, mientras que los otrosautores usan MLT/α = 0,6, Por 
onsiguiente ellos obtienen un valor de Teff es más bajo.Los valores de Teff y log g de nuestro modelo astrosismológi
o se en
uentra en buena
uerdo 
on los valores derivados por Koester & Allard (2000) y Koester & Holberg(2001). La masa estelar de nuestro modelo de mejor ajuste es un 3 − 11% más altaque los valores derivados para esos estudios. La temperatura efe
tiva del modelo as-trosismológi
o es ∼ 350 K más alta que la temperatura espe
tros
ópi
a de Bergeronet al. (1995a, 2004), y ∼ 400K más baja que el valor derivado por Robinson et al.(1995), pero tanto la gravedad super�
ial 
omo la masa estelar se en
uentran enex
elente a
uerdo 
on los valores 
itados en ambos trabajos.5.2.2. Distan
ia Astrosismológi
aDado que se 
uenta 
on el valor de la luminosidad del modelo de mejor ajuste,se puede estimar la distan
ia astrosismológi
a y la paralaje de G117−B15A a partirde la rela
ión log d[pc] = 1/5(mV − MV + 5), donde MV = Mbol − BC. La mag-nitud bolométri
a Mbol se puede 
al
ular 
omo Mbol = Mbol(⊙)−2.5log(L∗/L⊙),donde la magnitud bolométri
a del Sol es Mbol(⊙) = + 4.75 (Allen 1973). Usando

BC = −0.611 (Bergeron et al. 19955a) y mV = 15.50 (Bergeron et al. 1995b), seobtiene la distan
ia d = 60.3 ± 2.5 p
, y la paraleje π = 16.6 ±0.8 mas, en ex
elentea
uerdo 
on las inferen
ias de Bradley (1998) (π = 16.5 mas). La distan
ia estimadaa partir de espe
tros ópti
o, IUE y HST es 58±2 p
, 59±5 p
, 67±9 p
, respe
tiva-mente. Holberg et al. (2008) derivó una distan
ia de 58.68 ± 0.60 p
. El valor de laparalaje astrosismológi
a es más grande que el valor trigonométri
o que �gura en el
atálogo de paralaje de Yale (van Altena et al. 1994) de 10.5 ± 4.2 mas. Para que laparalaje astrosismológi
a sea 
ompatible 
on la trigonométri
a, la masa del modeloastrosismológi
o debería ser tan baja 
omo 0.35 M⊙. Este valor para la masa estelarde G117−B15A se puede des
artar en forma segura por espe
tros
opía. Enton
es, sepuede 
on
luir que la paralaje trigonométri
a es más in
ierta de lo indi
ado y que el
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o es muy robusto.5.2.3. Estudios Previos y Dis
usión de los ResultadosTodos los estudios previos sobre G117−B15A (Bradley 1998; Benvenuto et al.2002b, Castanheira & Kepler 2008, Bis
ho�-Kim et al. 2008a) en
uentran una am-bigüedad de las solu
iones rela
ionada 
on el espesor de la envoltura de hidrógeno dela estrella. En estos trabajos, se obtiene una familia de solu
iones 
on envoltura del-gada para una identi�
a
ión k = 1, 2, 3, además de una segunda familia de solu
iones
on envolturas gruesas y k = 2, 3, 4. Por el 
ontrario, el análisis astrosismológi
o real-izado en este trabajo indi
a una úni
a solu
ión en términos del espesor de la envolturade hidrógeno, 
on log(MH/M∗) ∼ −5.9, que se 
orresponde 
on una identi�
a
ión
k = 2, 3, 4, aso
iada 
on envolturas gruesas en estudios previos. Este resultado re-suelve la degenera
ión por primera vez. La razón para esta uni
idad en la solu
iónreside en que, sin importar el valor de la masa estelar, la temperatura o el espesor dela envoltura de hidrógeno, es imposible en
ontrar un modelo en la grilla 
al
ulada eneste trabajo, 
uyo modo 
on k = 1 tenga un período 
er
ano a 215 s, lo 
ual impideen
ontrar 
ualquier posible modelo sismológi
o 
on una identi�
a
ión k = 1, 2, 3.Esto se puede ver a partir de la �gura 5.2, donde se gra�
an los períodos teóri
os entérminos del espesor de la envoltura de hidrógeno para modelos 
on Teff ∼ 12 000 Ky M∗ = 0.525 M⊙ (panel izquierdo), M∗ = 0.593 M⊙ (panel 
entral) y M∗ = 0.878
M⊙ (panel dere
ho). En el panel 
entral se indi
a el modelo de mejor ajuste paraG117−B15A (línea naranja a trazos). Claramente, el período para el modo 
on k = 1es siempre muy 
orto en 
ompara
ión 
on el período prin
ipal de G117−B15A. Tam-bién se 
al
uló una se
uen
ia evolutiva 
on las mismas 
ara
terísti
as que aquella delmodelo astrosismológi
o, pero 
on una envoltura aún más delgada que las utilizadasen la grilla (log(MH/M∗) < -9.33) enumeradas en la tabla 4.1. In
luso en este 
aso,los períodos de pulsa
ión siguen la misma tenden
ia mostrada en el panel 
entralde la �gura 5.2, 
on el período del modo 
on k = 1 notoriamente alejado de 215 s.Como resultado, no es posible en
ontrar una solu
ión de envoltura delgada 
on unaidenti�
a
ión k = 1, 2, 3.Se debe tener en mente, sin embargo, que también se podrían obtener multi-ples familias de solu
iones para G117−B15A si fuera posible variar un parámetroestru
tural adi
ional en los modelos evolutivos. Por ejemplo, si fuera posible 
ambiarlibremente el 
ontenido de helio, adoptando un valor de MHe dos órdenes de magni-tud menor, enton
es el período 
on k = 1 podría a
er
arse a 215 s, re
obrando así lasdos familias de envoltura delgada y gruesa que se obtienen en estudios anteriores. Sinembargo, 
omo se dis
utió en la se

ión 4.1.1, valores tan bajos de MHe son di�
ilesde justi�
ar en el mar
o de la evolu
ión estelar.Un rasgo distintivo que se puede observar en la �gura 5.2 es la presen
ia de un
omportamiento similar al avoided 
rossing, 
omo vimos en la se

ión 4.2.1. Comoresultado, para 
iertos valores de MH, el espa
iamiento de períodos resulta ser muy
orto. Este efe
to es más notorio para los modos 
on bajo órden radial. Por ejemlo,para la se
uen
ia 
on M∗ = 0.525 M⊙, el espa
iamiento de períodos entre modos 
on
k = 1 y k = 2 es de solo ≈ 8 s si log(MH/M∗) ∼ −4.8. Algo similar se en
uentra
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l= 1 l= 1 l= 1Figura 5.2: Períodos de los modos 
on ℓ = 1 and k = 1, 2, 3 y 4 en términos delespesor de la envoltura de hidrógeno 
orresponidente a se
uen
ias 
on M∗ = 0.525
M⊙ (panel izquierdo), M∗ = 0.593 M⊙ (panel 
entral), y M∗ = 0.877 M⊙ (paneldere
ho). Los períodos observados para G117−B15A se representan 
omo l'ineashorizontales a trazos. La línea verti
al a trazos en el panel 
entral indi
a el ajustede los períodos teóri
os del modelo astrosismológi
o y los períodos observados enG117−B15A.para las se
uen
ias 
on M∗ = 0.593M⊙ y M∗ = 0.878M⊙ para log(MH/M∗) ∼ −5.3y log(MH/M∗) ∼ −7.4, respe
tivamente.En las �gura 5.3 y 5.4 se presentan las solu
iones astrosismológi
as de envolturadelgada y gruesa indi
adas 
on símbolos va
íos y llenos, respe
tivamente, obtenidasen trabajos previos. La posi
ión de nuestro modelo astrosismológi
o está indi
ado porun símbolo de estrella (magenta). En la �gura 5.3 se observa una 
lara 
orrela
iónentre la masa estelar y la temperatura efe
tiva en las solu
iones de los trabajosde Bradley (1998), Bis
ho�-Kim et al. (2008a) y Castanheira & Kepler (2008): lassolu
iones más frías tienen masas mayores, mientras que las solu
iones de Benvenutoet al. (2002b) exhiben la tenden
ia opuesta. Todas las solu
iones de Bis
ho�-Kim etal. (2008a) y dos solu
iones de Castanheira & Kepler (2008) son sustan
ialmente másmasivas que el modelo de mejor ajuste de Bradley (1998), Benvenuto et al. (2002b)y nuestro modelo astrosismológi
o, y también que las estima
iones de masa estelarpara G117−B15A a partir de estudios espe
tros
ópi
os.La existen
ia de dos familias de solu
iones separadas respe
to del espesor de laenvoltura se ve 
laramente de la �gura 5.4. También se observa una 
orrela
ión entre
MH y M∗, donde los modelos astrosismológi
os de mayor masa tienen envolturas másdelgadas. Curiosamente, esta tenden
ia es la misma que se predi
e de los 
ál
ulosde evolu
ión estelar 
anóni
a (Altahus et al. 2010b). El valor máximo de MH entérminos de la masa estelar predi
ho por la evolu
ión estelar se indi
a en la �gura5.4 
on una línea gruesa (naranja). La �gura también muestra una 
orresponden
ianotable entre las solu
iones de envoltura delgada y gruesa de Bradley (1998), Ben-venuto et al. (2002b), y Castanheira & Kepler (2008). Por otro lado, las solu
iones deBis
ho�-Kim et al. (2008a), de ambas familias, se en
uentran desplazadas ha
ia val-ores de envolturas más delgadas. En este 
ontexto, la úni
a solu
ión astrosismológi
a
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e ser más 
ompatible 
on la familia de solu
iones deenvoltura delgada, aunque 
on una identi�
a
ión del órden radial típi
a de solu
iones
on envolturas gruesas, que 
on el grupo de solu
iones de envoltura delgada.El valor del espesor de la envoltura de hidrógeno de nuestro modelo astrosis-mológi
o para G117−B15A, aproximadamente dos órdenes de magnitud más bajoque el valor 
anóni
o predi
ho por la evolu
ión estelar, se en
uentra en a
uerdo 
onel valor esperado en el es
enario de pulso térmi
o tardío o LTP (late thermal pulse).En este es
enario, la estrella esperimenta un �ash en la 
ás
ara de helio en 
om-bustión po
o después de abandonar la AGB (Blö
ker 2001). Durante el LTP, no sequema todo el hidrógeno remanente, sino que una parte es diluída por la 
onve

iónsuper�
ial y se mez
la 
on una 
apa más interna anteriormente enrique
ida en helio.Por el 
ontario una estrella en la post-AGB que experimenta un pulso térmi
o muytardío o VLTP (very late thermal pulse) quema todo el hidrógeno, dando lugar aun episodio de born again. Althaus et al. (2005b) han explorado la posibilidad deque una estrella 
on masa ini
ial 2.7 M⊙ que experimenta un LTP po
o despuésde abandonar la etapa de pulsos térmi
os en la AGB, pueda al
anzar la 
urva deenfriamiento 
on una envoltura de hidrógeno sustan
ialmente más delgada que lapredi
ha por la evolu
ión estelar estándar. Estos autores en
ontraron que la mayorparte del material originalmente ri
o en hidrógeno de la estrella en la post-AGB sequema después de la evolu
ión post-LTP, 
uando la estrella vuelve al régimen dealtas temperaturas efe
tivas. Como resultado obtienen un remanente de enana ban-
a de M∗ = 0.5885M⊙, 
on un espesor de la envoltura de hidrógeno de MH = 1.7
×10−6M∗. Notar que nuestro modelo de mejor ajuste para G117−B15A y el mod-elo de enana blan
a resultante del es
enario propuesto por Althaus et al. (2005b)se ubi
an aproximadamente en el mismo lugar del plano M∗ − log(MH/M∗) (ver la�gura 5.4). Notemos, sin embargo, que ambos modelos tienen diferentes estru
turasquími
as internas, en parti
ular debido a 
antidades apre
iables de 14N en la base delbu�er de helio del modelo de enana blan
a DA post-LTP de Althaus et al. (2005b)(ver el panel D de la �gura 2 de Miller Bertolami et al. 2005). A pesar de esto sepuede 
on
luir que el presente estudio rea�rma la validez de los resultados de Althauset al. (2005b) sobre la existen
ia de enanas blan
as DA 
on envolturas de hidrógenomás delgadas que el valor 
anóni
o, y sugiere que G117−B15A podría ser la des
en-diente de una estrella progenitora que ha experimentado un episodio de LTP antesde al
anzar la 
urva �nal de enfriamiento.
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Figura 5.3: Ubi
a
ión de los modelos astrosismológi
os para G117−B15A en el plano
Teff − M∗ de a
uerdo 
on los estudios realizados hasta el momento, y de a
uerdo alpresente estudio, indi
ada 
on diferentes símbolos. Los símbolo va
íos 
orresponden asolu
iones para las 
uales la identi�
a
ión del orden radial es k = 1, 2, 3 (envolturasdelgadas), y símbolos llenos están aso
iados 
on las solu
iones para períodos 
on
k = 2, 3, 4 (envolturas gruesas). También se in
luye la posi
ión de G117−B15Ade a
uerdo 
on varios estudios espe
tros
ópi
os (
uadrados llenos). En el 
aso deRobinson et al. (1995) se usó modelos de atmósferas 
on MLT/α = 1, mientras queen el resto de los estudios se usó MLT/α = 0.6, por lo tanto se obtienen valoresmenores de Teff .
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ho�-Kim et al. (2008a)
orrespondientes a una identi�
a
ión k = 1, 2, 3. Con �nes 
omparativos, se in
luyela posi
ión del remanente de post-LTP 
on envoltura delgada del es
enario de Althauset al. (2005b).



CAPÍTULO 6Astrosismología de estrellas ZZ Ceti: Las ZZ Ceti 
lási
as
En este 
apítulo se des
riben los ajustes astrosismológi
os realizados para 44 es-trellas ZZ Ceti brillantes, in
luyendo G117-B15A. Las té
ni
as de ajuste de períodosutilizadas son las mismas que las des
ritas en el 
apítulo anterior, empleadas enel estudio astrosismológi
o de G117-B15A. Los resultados presentados aquí estánpubli
ados en Romero et al. (2012).6.1. El Conjunto de 44 Estrellas ZZ CetiA 
ontinua
ión se presentan los resultados obtenidos a partir del estudio astro-sismológi
o de la muestra de estrellas ZZ Ceti 
lási
as, que fueron des
ubiertas antesdel advenimiento del SDSS. Los parámetros atmosféri
os de las 44 estrellas ZZ Cetise muestran en las 
olumnas 2 y 3 de la tabla 6.1. En esta tabla las estrellas estánordenadas por temperatura efe
tiva de
re
iente. La posi
ión de las estrellas anal-izadas en el plano log g−Teff se indi
a en la �gura 6.1 junto 
on los tra
ks evolutivos
al
ulados. Se deja para un trabajo futuro el estudio de las ZZ Ceti más débilesdes
ubiertas en el mar
o del programa SDSS (Mukadam et al. 2004; Mullally et al.2005; Kepler et al. 2005b; Castanheira et al. 2006, 2007, 2010). La mayoría de estasestrellas fueron in
luídas en el estudio realizado por Castanheira & Kepler (2009).Las masas espe
tros
ópi
as de las 44 estrellas ZZ Ceti analizadas se presentan enla 
olumna 4 de la tabla 6.1. Estos valores fueron derivados a partir de los valores de

log g y Teff inferidos a través de la espe
tros
opía, interpolando los tra
ks evolutivos enel diagrama log g−Teff . El valor medio de la masa espe
tros
ópi
a de esta muestra deestrellas DA variables es 〈M∗〉espec = 0.630 ± 0.028 M⊙. Es interesante 
omparar estevalor 
on el valor promedio de la masa de las estrellas enanas blan
as DA (pulsantesy no pulsantes) obtenido en estudios re
ientes. Kepler et al. (2010) reportan un valor
〈M∗〉DA = 0.604± 0.003 M⊙, basado en una muestra de 1505 estrellas enanas blan
asDA del SDSS (Data Release 4). Este valor es un po
o más bajo (∼ 4 %) que el valorobtenido para nuestra muestra. Por otro lado se en
uentra un buen a
uerdo 
on losvalores dados por Fal
on et al. (2010), 〈M∗〉DA = 0.647+0,013

−0,014M⊙, obtenido a partir dela determina
ión del 
orrimiento al rojo gravita
ional de 449 enanas blan
as DA, y97



6.1 El Conjunto de 44 Estrellas ZZ Ceti 98Tabla 6.1: Parámetros atmosféri
os y masas espe
tros
ópi
as para la muestra deestrellas ZZ Ceti analizadas.
Estrella Teff [K℄ log g M∗/M⊙ Ref.G226−29 12 460 ± 200 8,28 ± 0,05 0,771 ± 0,032 3HS 1531+7436 12 350 ± 181 8,17 ± 0,048 0,704 ± 0,029 1G185−32 12 130 ± 200 8,05 ± 0,05 0,634 ± 0,028 3L19−2 12 100 ± 200 8,21 ± 0,05 0,726 ± 0,033 3G132−12 12 080 ± 200 7,94 ± 0,05 0,575 ± 0,026 4EC 11507−1519 12 030 ± 200 7,98 ± 0,05 0,596 ± 0,026 4PG 1541+650 12 000± 70 7,79 ± 0,04 0,502 ± 0,023∗ 6R548 11 990 ± 200 7,97 ± 0,05 0,590 ± 0,026 3GD 165 11 980 ± 200 8,06 ± 0,05 0,639 ± 0,029 3GD 66 11 980 ± 200 8,05 ± 0,05 0,634 ± 0,028 3G207−9 11 950 ± 200 8,35 ± 0,05 0,812 ± 0,033 3EC 14012−1446 11 900 ± 200 8,16 ± 0,05 0,696 ± 0,031 3KUV 11370+4222 11 890 ± 200 8,06 ± 0,05 0,639 ± 0,028 3G238−53 11 890 ± 200 7,91 ± 0,05 0,559 ± 0,025 3GD 99 11 820 ± 200 8,08 ± 0,05 0,650 ± 0,028 3G29−38 11 820 ± 200 8,14 ± 0,05 0,684 ± 0,030 3LP 133−144 11 800 ± 200 7,87 ± 0,05 0,539 ± 0,025 3HS 1249+0426 11 770 ± 181 7,92 ± 0,048 0,564 ± 0,024 1MCT 2148−2911 11 740 ± 200 7,82 ± 0,05 0,515 ± 0,023∗ 5GD 385 11 710 ± 200 8,04 ± 0,05 0,627 ± 0,028 3GD 244 11 680 ± 200 8,08 ± 0,05 0,650 ± 0,028 2HS 0507+0434B 11 630 ± 200 8,17 ± 0,05 0,702 ± 0,030 3G117−B15A 11 630 ± 200 7,97 ± 0,05 0,589 ± 0,026 3EC 23487−2424 11 520 ± 200 8,10 ± 0,05 0,661 ± 0,028 3MCT 0145−2211 11 500 ± 200 8,14 ± 0,05 0,684 ± 0,030 3KUV 08368+4026 11 490 ± 200 8,05 ± 0,05 0,633 ± 0,028 3PG 2303+243 11 480 ± 200 8,09 ± 0,05 0,655 ± 0,028 3BPM 31594 11 450 ± 200 8,11 ± 0,05 0,666 ± 0,029 3HLTau−76 11 450 ± 200 7,89 ± 0,05 0,548 ± 0,025 3G255−2 11 440 ± 200 8,17 ± 0,05 0,702 ± 0,030 3HE 1429−037 11 434± 36 7,82 ± 0,02 0,514 ± 0,010∗ 7G191−16 11 420 ± 200 8,05 ± 0,05 0,632 ± 0,028 3HE 1258+0123 11 400 ± 200 8,04 ± 0,05 0,627 ± 0,029 3G232−38 11 350 ± 200 8,01 ± 0,05 0,610 ± 0,027 4KUV 02464+3239 11 290 ± 200 8,08 ± 0,05 0,648 ± 0,028 2HS 1625+1231 11 270 ± 181 8,06 ± 0,048 0,638 ± 0,027 1BPM 30551 11 260 ± 200 8,23 ± 0,05 0,737 ± 0,032 3HS 1824−6000 11 192 ± 181 7,65 ± 0,048 0,427 ± 0,030∗ 1G38−29 11 180 ± 200 7,91 ± 0,05 0,557 ± 0,025 3GD 154 11 180 ± 200 8,15 ± 0,05 0,689 ± 0,029 3R808 11 160 ± 200 8,04 ± 0,05 0,626 ± 0,028 3BPM 24754 11 070 ± 200 8,03 ± 0,05 0,620 ± 0,028 3G30−20 11 070 ± 200 7,95 ± 0,05 0,578 ± 0,026 3PG 1149+058 10 980 ± 181 8,10 ± 0,048 0,660 ± 0,027 1Referen
ias: (1)Voss et al. (2006), (2)Fontaine et al. (2003a). (3)Bergeron et al. (2004), (4)Gianninaset al. (2006), (5)Gianninas et al. (2005), (6)Homeier et al. (1998),(7)Silvotti et al. (2005).Nota: Los valores de masa estelar mar
ados 
on ∗ fueron derivados a partir de una extrapola
iónde los tra
ks evolutivos 
al
ulados en este trabajo, y por lo tanto, son in
iertos.
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Figura 6.1: Ubi
a
ión de las 44 estrellas ZZ Ceti analizadas en este trabajo en elplano log g−Teff . Las líneas 
orresponden al 
onjunto de tra
ks evolutivos de estrellasenanas blan
as DA 
al
ulados 
on espesores gruesos (
anóni
os) de la envoltura dehidrógeno.
on Tremblay et al. (2011), 〈M∗〉DA = 0.613 M⊙, obtenido a partir de 1089 estrellasDA del DR4 del SDSS.6.2. Modelos Astrosismológi
os de Estrellas ZZ CetiAquí se presenta el análisis astrosismológi
o de las 44 estrellas ZZ Ceti presentadasen la tabla 6.1, 
on G117−B15A in
luída. En la segunda y ter
era 
olumna de latabla 6.2 se presentan los períodos observados y sus amplitudes, respe
tivamente.Estos valores fueron extraídos de los trabajos de Castanheira & Kepler (2008, 2009),a no ser que se indique lo 
ontrario. La 
uarta 
olumna de la tabla 6.2 muestra losperíodos teóri
os del modelo astrosismológi
o obtenido para 
ada estrella, mientrasque la quinta y sexta 
olumna enumeran la identi�
a
ión de ℓ y k, respe
tivamente,de 
ada modo de pulsa
ión. La séptima 
olumna muestra la diferen
ia absoluta entrelos períodos observado y teóri
o, y la o
tava 
olumna indi
a el valor de la fun
ión de
alidad de�nida en la e
ua
ión (5.1).En la �gura 6.2 se 
omparan los valores de todos los períodos observados 
on losperíodos teóri
os aso
iados por el ajuste astrosismológi
o, para todas las estrellasZZ Ceti analizadas en este trabajo. En general se observa un ex
elente a
uerdo entre
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Figura 6.2: Compara
ión entre los valores de los períodos observados y los períodosteóri
os (
ru
es rojas) para todos los modos observados en la muestra 
ompleta de 44estrellas ZZ Ceti analizadas en este trabajo. La línea sólida indi
a la 
orresponden
ia1:1.ambos 
onjuntos de datos.A 
ontinua
ión se des
riben los 
riterios generales adoptados para la sele

ión delos modelos astrosismológi
os para 
ada estrella.6.2.1. Criterios de Sele

iónUsualmente, 
uando se realizan ajustes período a período en estrellas ZZ Ceti,se en
uentran múltiples solu
iones sismológi
as, es de
ir, que varios modelos puedenreprodu
ir en forma similar los períodos observados en una dada estrella DAV. En-ton
es, para poder aislar un úni
o modelo astrosismológi
o entre varias (e igualmenteválidas) solu
iones posibles, se deben apli
ar algunos 
riterios de sele

ión:Se bus
an los modelos que 
orrespondan a mínimos en las fun
iones de 
alidad,para asegurar que los períodos teóri
os sean 
er
anos a los períodos observados.Cuando es posible, se utilizan indenti�
a
iones externas de ℓ para los períodosobservados, provenientes de estudios que emplean un método de fotometría dealta velo
idad (por ejemplo, Robinson et al. 1995), el método de espe
tros
opíaultravioleta 
on resolu
ión temporal (por ejemplo, Kepler et al. 2000) o elmétodo de espe
tros
opía 
on resolu
ión temporal en el ópti
o (por ejemplo,Clemens et al. 2000).
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os de Estrellas ZZ Ceti 101Cuando se en
uentran varias familias de solu
iones, se elige el modelo 
uyosvalores de Teff y log g se a
erquen lo más posible a los valores espe
tros
ópi-
os. De esta manera, se garantiza que los parámetros super�
iales del modeloastrosismológi
o se 
orrespondan 
on las observa
iones.Entre todas las posibles solu
iones astrosismológi
as 
on valores similares dela fun
ión de 
alidad, se priorizan las solu
iones que ajusten a los modos demayor amplitud 
on modos teóri
os 
on ℓ = 1. Esto se debe a la propiedadbien 
ono
ida que los modos 
on ℓ = 1 muestran amplitudes sustan
ialmentemayores que los modos 
on ℓ = 2, debido a que los efe
tos de 
an
ela
ióngeoméri
a aumentan 
on ℓ 
re
iente (Dziembowski 1977).En los 
asos donde varios modos tiene amplitudes similares en el espe
tro depoten
ia, se da más peso a los modelos que ajustan esos períodos 
on períodosteóri
os 
on el mismo valor de ℓ. De esta manera se asume que dos modospropios 
on diferente grado armóni
o usualmente no deberían tener amplitudessimilares.Para una estrella 
on un número grande de modos observados, se favore
enlas solu
iones sismológi
as que ajustan los períodos observados 
on un númeromayor de modos teóri
os 
on ℓ = 1. Esto se debe a que hay más probabilidadesde observar un modo 
on ℓ = 1 que 
on ℓ = 2.En el 
aso opuesto, 
uando una estrella tiene solo un modo observado, se em-plea solamente el 
onjunto de períodos 
on ℓ = 1 para realizar el ajuste deperíodos. Luego, se elige el modelo astrosismológi
o 
omo aquel que minimizalas fun
iones de 
alidad, y de se ne
esario, se restringen las solu
iones usandolos límites en los parámetros atmosféri
os dados por la espe
tros
opía.Tabla 6.2: Períodos observados en la muestra de las 44 es-trellas ZZ Ceti brillantes estudiadas en este trabajo y losperíodos teóri
os 
orrespondientes, junto 
on la identi�-
a
ión del grado armóni
o y del orden radial de nuestrosmodelos astrosismológi
os.
Estrella Πobs amp Πteo ℓ k ∆ φ

[s] [mma] [s] [s] [s]HS 1531+7436 112.50 · · · 112.499 1 1 0.001 0.001GD 244 (1) 202.98 4.04 195.973 2 5 7.007 2.165256.56 12.31 257.215 1 3 0.665294.60 4.85 296.820 2 9 2.220307.13 20.18 306.283 1 5 0.847906.08 1.72 906.176 1 19 0.086G226−29 109.28 · · · 109.246 1 1 0.032 0.032HS 0507+0434B 355.80 24.0 356.737 1 6 0.937 0.778446.20 13.9 446.429 1 8 0.229
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os de Estrellas ZZ Ceti 102Tabla 6.2 � 
ontinua
ión
Estrella Πobs amp Πteo ℓ k ∆ φ

[s] [mma] [s] [s] [s]555.30 16.6 556.767 1 11 1.468743.40 7.6 742.920 1 16 0.679LP 133−144 209.20 10 211.247 1 2 2.047 1.256305.70 5.3 304.394 2 8 1.306327.30 4.0 327.716 2 9 0.416EC 11507−1519 191.70 3.59 191.964 1 2 0.264 0.231249.60 7.70 249.798 1 4 0.198L19−2 113.80 2.4 113.313 2 2 0.487 1.224118.70 1.2 114.495 1 1 4.205143.60 0.6 143.272 2 3 0.128192.60 6.5 192.561 1 2 0.039350.10 1.1 351.359 1 6 1.259GD 66 (2) 197.65 4.21 198.104 2 4 0.450 0.871255.87 3.43 256.137 2 6 0.270271.71 16.70 271.804 1 3 0.089302.77 11.29 300.102 1 4 2.663G132−12 212.70 4.3 212.703 1 2 0.003 0.003G207−9 259.10 17.3 258.853 1 4 0.247 0.767292.00 49.0 290.379 2 10 1.621318.00 64.0 318.257 1 5 0.257557.40 63.4 556.204 1 12 1.376740.40 46.4 741.034 1 17 0.334G117−B15A 215.20 17.36 215.215 1 2 0.015 1.729270.46 6.14 273.437 1 3 2.977304.05 7.48 301.854 1 4 2.196MCT 2148−2911 260.80 12.6 260.798 1 4 0.002 0.002G38−29 (3) 413.307 3.07 413.985 2 16 0.678 1.515432.354 3.57 434.227 2 17 1.873546.960 6.97 545.442 2 22 1.519705.970 18.44 707.049 1 16 1.079840.390 5.19 839.307 1 20 1.083899.971 10.59 896.903 2 38 3.068922.567 5.94 921.066 2 39 1.591945.448 12.34 946.328 2 40 0.880962.007 8.09 962.277 1 23 0.270963.593 4.58 962.277 1 23 1.316989.719 10.04 993.0267 2 42 3.3081002.16 7.14 1003.878 1 24 1.7181016.15 5.79 1014.220 2 43 1.9301081.82 5.04 1082.720 1 26 0.900PG 1541+650 (4) 689.00 · · · 688.891 1 11 0.109 0.270757.00 · · · 757.047 1 12 0.047
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Estrella Πobs amp Πteo ℓ k ∆ φ

[s] [mma] [s] [s] [s]564.00 · · · 563.346 2 16 0.654G191−16 (8) 510.00 · · · 509.983 1 9 0.017 0.931600.00 · · · 598.812 1 11 1.188710.00 · · · 712.027 1 14 2.027893.00 · · · 893.495 1 18 0.495G185−32 215.74 1.93 215.739 1 2 0.001 1.691266.17 0.46 269.253 2 7 3.083300.60 1.04 298.724 2 8 1.876370.21 1.62 367.694 1 5 2.516651.70 0.67 652.677 1 12 0.978EC 14012−1446 398.90 12.1 403.823 1 7 4.923 2.541530.10 16.7 524.782 1 10 5.318610.40 54.3 613.677 1 12 3.277678.60 7.6 675.620 1 14 2.980722.90 22.9 721.733 1 15 1.167769.10 51.7 769.121 1 16 0.042882.70 2.9 883.878 2 34 1.178937.20 11.0 934.485 2 36 2.7151217.40 7.5 1216.141 1 27 1.259EC23487−2424 804.50 19.3 806.160 1 19 1.660 2.297868.20 12.8 863.294 1 21 4.906992.70 24.4 992.375 1 24 0.325GD 165 114.30 · · · 114.278 2 2 0.022 0.889120.36 · · · 119.195 1 1 0.445192.68 · · · 192.102 1 2 0.578249.90 · · · 252.412 1 3 2.512R548 187.28 0.9 187.597 1 1 0.308 2.516212.95 5.4 213.401 1 2 0.451274.51 3.5 272.263 1 3 2.249318.07 1.1 311.361 2 8 6.709333.64 1.3 336.504 2 9 2.864HE 1258+0123 439.20 9.8 446.066 2 14 6.867 2.099528.50 9.3 527.704 1 9 0.796628.00 15.2 627.326 2 21 0.679744.60 22.9 744.780 1 14 0.180881.50 17.6 892.728 1 17 1.2281092.10 14.1 1094.947 1 22 2.847GD 154 402.60 0.3 404.998 1 5 2.398 0.9031088.60 2.0 1088.860 1 20 0.2601186.50 2.4 1186.550 1 22 0.050GD 385 128.10 3.7 130.665 2 2 2.564 1.291256.00 11.2 255.983 1 3 0.017
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Estrella Πobs amp Πteo ℓ k ∆ φ

[s] [mma] [s] [s] [s]HE 1429−037 450.10 10.2 449.474 1 6 0.626 1.378826.40 18.3 829.489 1 14 3.089969.00 12.7 968.924 1 17 0.0761084.90 16.3 1080.279 1 19 4.621HS 1249+0426 288.90 7.55 288.905 1 4 0.005 0.005G238−53 206.00 9.0 205.987 1 2 0.013 0.013HS 1625+1231 (5) 248.90 7.8 250.127 2 7 1.227 3.020268.20 13.3 274.612 1 3 6.412325.50 13.3 320.910 1 5 4.590353.00 10.7 351.912 2 11 1.088385.20 17.0 382.670 1 6 2.530425.80 13.9 431.967 1 7 6.167533.60 23.6 531.504 1 9 2.096862.90 48.9 862.949 1 17 0.049G29−38 218.70 1.5 217.321 2 4 1.379 2.841283.90 4.8 282.919 2 6 0.981363.50 4.7 365.551 2 9 2.051400.50 9.1 406.814 2 10 6.314496.20 7.9 493.659 2 13 2.541614.40 32.8 616.059 1 9 1.659655.10 6.1 644.728 2 18 10.372770.80 5.1 770.809 2 22 0.008809.40 30.1 800.395 2 23 9.005859.60 24.6 858.978 2 25 0.622894.00 14.0 891.098 2 26 2.9021150.50 3.6 1152.052 2 34 1.5521185.60 3.4 1185.529 2 35 0.0721239.90 1.9 1240.220 2 37 0.320PG2303+243(6) 394.4 7.3 393.826 2 9 0.574 0.788616.4 31.4 616.560 1 8 0.160863.8 7.4 862.711 2 24 1.089965.3 19.7 966.590 1 15 1.290MCT0145−2211 462.20 25 462.353 1 7 0.153 1.494727.90 19 726.912 1 13 0.988823.20 15 826.663 1 15 3.463BPM 30551 606.80 11.5 607.055 1 12 0.255 0.175744.70 10.5 744.605 1 15 0.096GD 99 1311.00 5.0 1311.002 1 28 0.002 0.002BPM 24754 643.70 · · · 643.330 2 21 0.370 0.9381045.10 · · · 1045.204 1 20 0.9941234.10 · · · 1234.005 1 24 0.0951356.60 · · · 1358.891 2 47 2.291
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os de Estrellas ZZ Ceti 105Tabla 6.2 � 
ontinua
ión
Estrella Πobs amp Πteo ℓ k ∆ φ

[s] [mma] [s] [s] [s]KUV 02464+3239 (7) 619.30 4.0 618.963 2 17 0.322 1.640777.60 5.5 779.541 1 12 1.931829.70 11.6 829.913 2 24 1.229866.20 9.5 860.447 2 25 5.704993.20 13.2 992.707 1 16 0.7171250.30 4.4 1250.374 1 21 0.121PG 1149+058 1023.50 10.5 1023.479 1 20 0.021 0.021BPM 31594 (8) 401.93 · · · 402.453 1 5 0.523 0.321617.28 · · · 617.162 1 10 0.118KUV 11370+4222 257.20 5.3 259.369 1 3 2.169 0.897292.20 2.5 291.687 1 4 0.513462.90 3.2 462.919 2 15 0.019HS 1824−6000 (5) 294.30 8.84 289.395 1 3 5.005 2.085304.40 7.66 301.198 2 8 3.202329.60 13.56 329.587 1 4 0.013384.40 3.30 384.520 2 11 0.120KUV 08368+4023 618.00 16.0 618.823 1 11 0.823 0.429494.50 5.5 494.464 2 16 0.036R808 (3) 404.46 1.99 400.923 2 14 3.534 3.499511.27 4.49 514.497 1 10 3.231632.18 3.41 629.270 2 24 2.909745.12 3.97 747.750 1 16 2.630796.25 3.97 799.402 2 31 3.149842.71 2.81 844.484 2 33 1.777860.23 3.48 865.257 2 34 5.030875.15 3.73 870.376 1 19 4.770911.53 3.19 913.952 1 20 2.418915.80 5.54 915.230 2 36 0.573952.39 3.36 945.909 1 21 6.483960.53 3.68 967.199 2 38 6.6721011.39 2.54 1013.941 2 40 2.5511040.07 3.34 1038.204 2 41 1.8661066.73 2.21 1066.513 1 24 0.2171091.09 2.36 1084.277 2 43 6.8131143.96 2.50 1148.820 1 26 4.860G255−2 685.00 44 685.022 1 13 0.225 0.120830.00 38 830.218 1 16 0.218HLTau−76 382.47 16.47 386.470 1 6 4.001 2.189449.12 6.7 447.284 2 14 1.836492.12 7.12 494.302 1 8 2.182540.95 28.45 540.790 2 18 0.160596.79 14.40 595.623 1 10 1.167
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Estrella Πobs amp Πteo ℓ k ∆ φ

[s] [mma] [s] [s] [s]664.21 14.94 663.649 1 12 0.561781.00 9.1 789.047 2 27 8.047799.10 5.91 799.328 1 15 0.228933.64 2.40 933.879 1 18 0.239976.64 6.46 977.320 2 34 0.6801064.91 11.30 1064.845 1 21 0.0651390.84 3.92 1389.281 1 28 1.559G232−38 741.60 1.9 741.121 1 14 0.479 2.155984.00 2.2 983.679 1 19 0.3211147.50 1.9 1153.164 1 23 5.664G30−20 1068.00 13.8 1068.028 1 20 0.028 0.028
(1) Bognár & Paparó (2010), (2) Yeates et al. (2005), (3) Bis
ho�-Kim (2009), (4) Vau
lair et al.(2000), (5) Voss et al. (2006), (6) Pak²tien
e et al. (2011), (7) Bognár et al (2009), (8) Bradley (1995)6.2.2. Algunos Casos Parti
ularesDada la 
antidad de estrellas ZZ Ceti analizadas en este trabajo, resulta po
oprá
ti
o des
ribir en detalle el pro
edimiento seguido para llegar al modelo sis-mológi
o para 
ada estrella, 
omo se hizo en el 
apítulo 5 en el 
aso parti
ular deG117−B15A. En su lugar, a 
ontinua
ión se resumen brevemente algunos detallesrela
ionados 
on el pro
eso de sele

ión del modelo de mejor ajuste para algunos
asos de interés. Los parámetros de estru
tura de los modelos astrosismológi
os parael 
onjunto 
ompleto de estrellas ZZ Ceti analizadas en este estudio se muestran enla tabla 6.3.- HS 1531+7436. Esta estrella muestra un úni
o modo 
on un período muy
orto, en 
ompara
ión 
on las ZZ Ceti estándar, en 112 s. Desafortunadamente,la presen
ia de solo un período ha
e difí
il 
ualquier intento de apli
ar astro-sismología a esta estrella, y se deben ha
er algunas suposi
iones arbitrarias. Sisuponemos que este modo 
orresponde a una identi�
a
ión (ℓ, k) = (1, 1), lamasa estelar del modelo sismológi
o debe ser mayor que 0.705 M⊙. En el primerintento para ajustar este período, se obtuvieron solu
iones masivas (M∗ ∼ 0.77

M⊙), pero las temperaturas efe
tivas eran muy bajas (∼ 10 800 K). Estas solu-
iones estaban 
ara
terizadas por envolturas de hidrógeno gruesas. Dado quese 
uenta úni
amente 
on un modo observado, es posible en
ontrar un modelo
on un espesor de la envoltura de hidrógeno apropiada tal que ajuste el perío-do observado para una Teff en a
uerdo 
on el valor espe
tros
ópi
o. Con este�n, se sele

ionó la se
uen
ia 
on M∗ = 0.77 M⊙ y se 
al
uló una se
uen
iaadi
ional 
on MH = 1.55 ×10−5M∗. De esta manera se obtiene un modelo demejor ajuste 
on una Teff ≃ 12 350K.
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Tabla 6.3: Parámetros estru
turales de los modelos astrosismológi
os para la muestrade estrellas ZZ Ceti analizadas en este trabajo. Re
ordar que las in
ertezas son erroresinternos del pro
edimiento de ajuste.Estrella log g Teff M∗/M⊙ MH/M∗ MHe/M∗ log(L/L⊙) log(R/R⊙) XC XO

[K]HS 1531+7436 8,28 ± 0,06 12 496± 210 0,770 ± 0,034 (1,55 ± 0,23) × 10−5 5,96 × 10−3 −2,616 ± 0,011 −1,977 ± 0,011 0,332 0,655GD 244 7,97 ± 0,04 12 422± 105 0,593 ± 0,012 (1,17 ± 0,36) × 10−4 2,38 × 10−2 −2,433 ± 0,011 −1,881 ± 0,011 0,283 0,704G226−29 8,28 ± 0,06 12 270± 290 0,770 ± 0,034 (2,02 ± 0,31) × 10−5 5,95 × 10−2 −2,647 ± 0,011 −1,977 ± 0,011 0,332 0,655HS 0507+0434B 8,10 ± 0,06 12 257± 135 0,660 ± 0,023 (5,68 ± 1,94) × 10−5 1,21 × 10−2 −2,532 ± 0,021 −1,918 ± 0,016 0,258 0,729LP 133−144 8,03 ± 0,04 12 210± 180 0,609 ± 0,012 (1,10 ± 0,79) × 10−6 2,45 × 10−2 −2,507 ± 0,010 −1,903 ± 0,011 0,264 0,723EC 11507−1519 8,17 ± 0,07 12 178± 230 0,705 ± 0,033 (3,59 ± 1,09) × 10−5 7,63 × 10−3 −2,592 ± 0,021 −1,943 ± 0,016 0,326 0,661L19−2 8,17 ± 0,07 12 105± 360 0,705 ± 0,033 (3,59 ± 1,66) × 10−5 7,63 × 10−3 −2,602 ± 0,021 −1,943 ± 0,016 0,326 0,661GD 66 8,01 ± 0,04 12 068± 125 0,593 ± 0,012 (4,65 ± 4,37) × 10−7 2,39 × 10−2 −2,514 ± 0,010 −1,896 ± 0,011 0,213 0,704G132−12 7,96 ± 0,05 12 067± 180 0,570 ± 0,012 (1,97 ± 0,46) × 10−6 3,49 × 10−2 −2,486 ± 0,017 −1,882 ± 0,014 0,301 0,606G207−9 8,40 ± 0,07 12 029± 130 0,837 ± 0,034 (4,32 ± 3,50) × 10−7 3,19 × 10−3 −2,761 ± 0,020 −2,017 ± 0,016 0,346 0,641G117−B15A 8,00 ± 0,09 11 985± 200 0,593 ± 0,007 (1,25 ± 0,70) × 10−6 2,39 × 10−2 −2,497 ± 0,030 −1,882 ± 0,029 0,283 0,704MCT 2148−2911 8,05 ± 0,04 11 851± 150 0,632 ± 0,014 (7,58 ± 1,79) × 10−5 1,75 × 10−2 −2,561 ± 0,011 −1,904 ± 0,011 0,232 0,755G38−29 8,28 ± 0,06 11 818 ± 50 0,770 ± 0,034 (1,23 ± 0,76) × 10−5 5,96 × 10−3 −2,716 ± 0,011 −1,979 ± 0,010 0,333 0,655PG 1541+650 8,04 ± 0,04 11 761 ± 60 0,609 ± 0,012 (1,56 ± 1,42) × 10−9 2,46 × 10−2 −2,583 ± 0,010 −1,908 ± 0,011 0,264 0,723G191−16 8,06 ± 0,04 11 741 ± 90 0,632 ± 0,014 (1,39 ± 0,32) × 10−5 1,76 × 10−2 −2,590 ± 0,010 −1,910 ± 0,011 0,232 0,755G185−32 8,12 ± 0,10 11 721± 370 0,660 ± 0,023 (4,46 ± 3,20) × 10−7 1,22 × 10−2 −2,632 ± 0,051 −1,930 ± 0,034 0,258 0,729EC14012−1446 8,05 ± 0,04 11 709 ± 95 0,632 ± 0,014 (7,58 ± 2,40) × 10−5 1,75 × 10−2 −2,583 ± 0,011 −1,904 ± 0,011 0,232 0,755EC23487−2424 8,28 ± 0,06 11 700 ± 75 0,770 ± 0,034 (2,02 ± 0,32) × 10−5 5,95 × 10−3 −2,731 ± 0,010 −1,978 ± 0,010 0,332 0,655GD 165 8,05 ± 0,07 11 635± 330 0,632 ± 0,014 (7,58 ± 3,28) × 10−5 1,75 × 10−2 −2,594 ± 0,043 −1,904 ± 0,029 0,232 0,755R548 8,03 ± 0,05 11 627± 390 0,609 ± 0,012 (1,10 ± 0,38) × 10−6 2,45 × 10−2 −2,594 ± 0,025 −1,904 ± 0,015 0,264 0,723HE 1258+0123 8,07 ± 0,03 11 582± 100 0,632 ± 0,014 (4,46 ± 3,07) × 10−6 1,76 × 10−2 −2,620 ± 0,014 −1,913 ± 0,007 0,232 0,755GD 154 8,20 ± 0,04 11 574 ± 30 0,705 ± 0,033 (4,58 ± 1,80) × 10−10 7,66 × 10−3 −2,705 ± 0,003 −1,955 ± 0,003 0,326 0,661GD 385 8,07 ± 0,03 11 570 ± 90 0,632 ± 0,014 (4,59 ± 2,86) × 10−7 1,76 × 10−2 −2,628 ± 0,005 −1,962 ± 0,005 0,232 0,755HE 1429−037 8,13 ± 0,05 11 535 ± 85 0,660 ± 0,023 (4,68 ± 0,86) × 10−10 1,22 × 10−3 −2,667 ± 0,018 −1,934 ± 0,013 0,258 0,729HS 1249+0426 8,02 ± 0,02 11 521 ± 35 0,609 ± 0,012 (3,53 ± 1,08) × 10−5 2,45 × 10−2 −2,595 ± 0,002 −1,896 ± 0,002 0,264 0,723G238−53 8,03 ± 0,02 11 497± 120 0,609 ± 0,012 (1,54 ± 0,28) × 10−6 2,46 × 10−2 −2,613 ± 0,002 −1,904 ± 0,002 0,264 0,723HS 1625+1231 8,02 ± 0,04 11 485± 230 0,609 ± 0,012 (3,52 ± 1,67) × 10−5 2,45 × 10−2 −2,600 ± 0,016 −1,896 ± 0,012 0,264 0,723G29−38 8,01 ± 0,03 11 471 ± 60 0,593 ± 0,012 (4,67 ± 2,83) × 10−10 2,39 × 10−2 −2,612 ± 0,006 −1,901 ± 0,006 0,283 0,704PG2303+242 7,88 ± 0,07 11 210± 100 0,525 ± 0,12 (4,54 ± 2,95) × 10−8 4,94 × 10−2 −2,579 ± 0,03 −1,865 ± 0,032 0,279 0,709MCT 0145−2211 7,95 ± 0,03 11 439± 120 0,570 ± 0,012 (1,43 ± 0,38) × 10−5 3,50 × 10−2 −2,573 ± 0,014 −1,879 ± 0,012 0,301 0,686BPM 30551 8,19 ± 0,05 11 435 ± 40 0,705 ± 0,033 (4,36 ± 0,26) × 10−6 7,66 × 10−3 −2,714 ± 0,006 −1,949 ± 0,006 0,326 0,661GD 99 8,01 ± 0,13 11 395 ± 25 0,660 ± 0,023 (1,36 ± 0,52) × 10−5 1,22 × 10−2 −2,671 ± 0,005 −1,950 ± 0,068 0,258 0,729BPM 24754 8,03 ± 0,03 11 390 ± 50 0,609 ± 0,012 (4,51 ± 2,72) × 10−6 2,46 × 10−2 −2,626 ± 0,011 −1,902 ± 0,001 0,264 0,723KUV 02464+3239 7,93 ± 0,03 11 360 ± 40 0,548 ± 0,014 (4,71 ± 2,45) × 10−8 4,21 × 10−2 −2,579 ± 0,006 −1,876 ± 0,006 0,290 0,697PG 1149+058 7,94 ± 0,02 11 336 ± 20 0,570 ± 0,012 (5,29 ± 2,45) × 10−5 3,69 × 10−2 −2,579 ± 0,001 −1,875 ± 0,002 0,301 0,686BPM 31594 7,86 ± 0,03 11 250 ± 70 0,525 ± 0,012 (5,36 ± 1,87) × 10−5 4,93 × 10−2 −2,545 ± 0,009 −1,851 ± 0,009 0,279 0,709KUV 11370+4222 8,06 ± 0,03 11 237 ± 80 0,632 ± 0,014 (1,40 ± 0,64) × 10−5 1,76 × 10−2 −2,668 ± 0,007 −1,911 ± 0,008 0,232 0,755HS 1824−6000 7,95 ± 0,08 11 234± 400 0,570 ± 0,012 (1,43 ± 0,62) × 10−5 3,50 × 10−2 −2,605 ± 0,050 −1,879 ± 0,030 0,301 0,686KUV 08368+4026 8,02 ± 0,03 11 230 ± 95 0,609 ± 0,012 (1,42 ± 0,52) × 10−5 2,45 × 10−2 −2,646 ± 0,010 −1,899 ± 0,007 0,264 0,723R808 8,18 ± 0,05 11 213± 130 0,705 ± 0,033 (3,59 ± 1,70) × 10−5 7,63 × 10−3 −2,738 ± 0,008 −1,944 ± 0,008 0,326 0,661G255−2 8,11 ± 0,04 11 185 ± 30 0,660 ± 0,023 (4,45 ± 2,12) × 10−6 1,22 × 10−2 −2,709 ± 0,002 −1,928 ± 0,003 0,258 0,729HLTau−76 7,89 ± 0,03 11 111 ± 50 0,548 ± 0,012 (1,83 ± 1,03) × 10−4 4,19 × 10−2 −2,579 ± 0,005 −1,857 ± 0,005 0,323 0,697G232−38 7,99 ± 0,04 10 952± 120 0,593 ± 0,012 (5,19 ± 1,87) × 10−5 2,38 × 10−2 −2,666 ± 0,015 −1,888 ± 0,010 0,283 0,704G30−20 7,91 ± 0,02 10 950 ± 15 0,548 ± 0,012 (5,34 ± 2,18) × 10−5 4,20 × 10−2 −2,618 ± 0,002 −1,863 ± 0,002 0,290 0,697



6.2 Modelos Astrosismológi
os de Estrellas ZZ Ceti 108- G226−29. G226−29 también muestra solo un modo 
on un período 
orto.Afortunadamente, existe una restri

ión fuerte sobre la identi�
a
iónn de ℓ deeste modo. De he
ho, Kepler et al. (2005b) en
ontraron que el modo es de he
houn triplete (ℓ = 1) 
on una 
omponente 
entral 
on un período de 109.278 s.La solu
ión astrosismológi
a en este 
aso 
orresponde a un modelo más bienmasivo 
on una envoltura de hidrógeno gruesa (M∗ ∼ 0.77 M⊙, MH = 2.02
×10−5M∗), en a
uerdo 
on las observa
iones espe
tros
ópi
as.- G185−32. El espe
tro de períodos de esta estrella DA variable in
luye unperíodo en 215.74 s, bastante similar al modo prin
ipal de G117−B15A, peroal 
ontrario de esta estrella, la diferen
ia en las amplitudes observadas para estemodo y los demás no es tan notable en el 
aso de G185-32. La identi�
a
ión delgrado armóni
o ℓ para los períodos observados en G185-32 no está bien deter-minada. En parti
ular, el modo en ∼ 215 s se aso
ia tanto 
on ℓ = 1 
omo 
on
ℓ = 2 (Castanheira et al. 2004; Yeates et al. 2005). Para esta estrella, al igualque en el 
aso de G117−B15A, los modelos estelares ajustan el período a 215.74s 
on un modo 
ara
terizado por ℓ = 1 y k = 2. Sin embargo, el modelo sis-mológi
o para esta estrella tiene una masa mayor que para G117−B15A. ParaG185-32 adoptamos un modelo astrosismológi
o que mejor ajusta el períodoen ∼ 215 s y que al mismo tiempo ajuste el 
onjunto de períodos observados
on un número mayor de modos ℓ = 1 que ℓ = 2.- GD 154. Esta estrella muestra tres modos de pulsa
ión. El modo 
on período402.56 s es un modo inestable y de baja amplitud, en 
ompara
ión 
on losdos modos restantes (Pfei�er et al. 1996). Dado que las amplitudes de los dosmodos 
on períodos largos (1088.6 y 1186.5 s) son similares, y que el períodoen 1186.5 s es probablemente un modo dipolar (Pfei�er et al. 1996), se da máspeso a los modelos que identi�
an estos períodos 
on modos ℓ = 1. En general,las solu
iones tienen masas estelares entre 0.632 y 0.705 M⊙ 
on envolturasde hidrógeno delgadas (10−8 − 10−10M∗). Entre ellas, se elige la solu
ión 
on
M∗ = 0.705 M⊙ y MH = 4.58×10−10M∗ ya que que se ajusta a los parámetrosespe
tros
ópi
os. Otras solu
iones similares se en
uentras a Teff ∼ 11 200K,pero en estos 
asos se identi�
a al períodos en 402.6 s 
on ℓ = 2.- G238−53, G132−12 y LP 133−14. Estas estrellas también tienen un perío-do 
er
ano a 215 s. En todos los 
asos este modo se identi�
a 
on un modoteóri
o 
on ℓ = 1 y k=2. Esta identi�
a
ión de ℓ y k es una propiedad intrínse
ade los modelos astrosismológi
os empleados en este estudio. Esto se puede vera partir de la �gura 5.2, donde se muestra que los períodos 
on ℓ = 1 y k = 1son siempre muy 
ortos para ajustar el período en ∼ 215 s.- R 548. Esta estrella tiene una temperatura efe
tiva y una masa estelar espe
-tros
ópi
a un po
o más altas que G117−B15A. Fre
uentemente, estas estrellasse analizan juntas debido a estas similitudes y a que tienen varios períodos en
omún. En el primer intento de ajustar los períodos de R 548 se obtuvieronvarias solu
iones 
on masas estelares altas, que fueron des
artadas por identi-�
ar al modo 
on 212 s 
omo ℓ = 2, de a
uerdo 
on esos modelos. También se
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os de Estrellas ZZ Ceti 109obtuvieron algunas solu
iones 
on masas intermedias. En general, los modos
on períodos en 318.07 s y 333.64 s son los modos más pobremente ajustados, yse identi�
an 
on un grado armóni
o ℓ = 2. Con el �n de en
ontrar un modeloastrosismol�gi
o para esta estrella debimos emplear varias restri

iones. Ademásde pedir que el modo 
on período 212.95 s sea identi�
ado 
on un modo ℓ = 1y k=2, se �jó el grado armóni
o en ℓ = 1 para el modo 
on período 274.272(Yeates et al. 2005). Como resultado, en
ontramos un modelo astrosismológi
o
on M∗ = 0.609 M⊙, mayor que la masa estelar que se obtuvo para G117-B15A(M∗ = 0.593 M⊙), y a una Teff menor, 
ontrario a la tenden
ia indi
ada porespe
tros
opía y por estudios anteriores (Bradley 1998; Castanheira & Kepler2009). Sin embargo, los parámetros super�
iales que 
ara
terizan al modelode mejor ajuste, se en
uentran en a
uerdo 
on las in
ertidumbres dadas porespe
tros
opía.- MCT 2148−2911, PG 1541+650, HE 1429−037 y HS 1824−600. Estasestrellas son enanas blan
as de baja masa, 
on masas espe
tros
ópi
as de 0.515,0.502, 0.514 y 0.427 M⊙ respe
tivamente. Estos valores fueron obtenidos porextrapola
ión a partir de nuestra grilla de modelos evolutivos. Sin embargo,los modelos astrosismol�gi
os para estas estrellas no tienen la masa mínima delgrillado (0.525 M⊙), sino que tienen masas intermedias de 0.632, 0.609, 0.660y 0.570 M⊙, respe
tivamente. Los valores de temperatura efe
tiva de estosmodelos se 
orresponden 
on las determina
iones espe
tros
ópi
as.- GD 244. Para esta estrella no se pudo en
ontrar un modelo sismológi
o plau-sible que tuviera una temperatura efe
tiva 
er
ana al valor espe
tros
ópi
o(Teff = 11 680 K). Para adoptar un modelo sismológi
o, se 
on
ideró que losmodos de mayor amplitud son ℓ = 1, y se en
ontró una solu
ión a
eptable 
on
Teff = 12 422 K, muy superior a la espe
tros
ópi
a. Por otro lado, los valoressismológi
os de masa estelar y la gravedad super�
ial están en a
uerdo, dentrode las in
ertidumbres, 
on los valores espe
tros
ópi
os.- G207−9. Para esta estrella DA variable se obtiene una solu
ión astrosismológ-i
a 
on M∗ = 0.837 M⊙. Sin embargo, también se obtiene una segunda solu
ión,de menor 
alidad (Φ = 1.496 s), para una masa menor (M∗ = 0.609 M⊙) 
ar-a
terizada por una envoltura de hidrógeno gruesa (MH = 1.41×10−5M∗). Unadegenera
ión en las solu
iones también fue obtenida por Castanheira & Kepler(2009).- G29−38. El 
aso de G29-38 es bastante patológi
o. A pesar de que esta estrellatiene una Teff ∼ 11 800K, exhibe un espe
tro de períodos muy ri
o y 
omplejo,in
luyendo 14 modos genuínos, 
ara
terísti
o de estrellas DA variables másfrías. Thompson et al. (2008), basado en espe
tros
opía de VLT, mostró quela mayoría de los períodos que muestra esta estrella son modos 
on ℓ = 1, perotambién hay modos 
on ℓ = 2 y posiblemente un modo 
on ℓ = 3 o 4. Sinembargo, la solu
ión sismológi
a para esta estrella impli
a que la mayoría delos modos observados deben ser ℓ = 2. En el modelo astrosismológi
o elegido,
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as 110el úni
o modo 
on ℓ = 1 está aso
iado 
on el período de 614.4 s, que es el modode mayor amplitud.- PG 2303−243. Los modos observados y las amplitudes para esta estrellafueron tomados de Pak²tien
e et al. (2011). Estos autores muestran que estaestrella ZZ Ceti tiene un espe
tro de pulsa
ión muy ri
o 
on 24 probables modosindependentes. Sin embargo, la mayoría de estos modos tienen amplitudes muybajas, por debajo de∼ 4 mma. En nuestro análisis, se 
on
ideraron 
omo modosreales aquellos 
on amplitudes mayores que ∼ 4 mma, dejando solamente 
uatroperíodos. En parti
ular se �jó en grado armóni
o en ℓ = 1 para los dos modosprin
ipales, 616.4 y 965.3 s, mientras que se permitió a los modos restantes sermodos 
on ℓ = 1 o ℓ = 2.6.3. Las Masas Astrosismológi
asEn este trabajo, los tra
ks evolutivos de enanas blan
as DA que se utilizaron paradedu
ir la masa astrosismológi
a son también los que se usaron para derivar las masasespe
tros
ópi
as de las estrellas DA variables. Por 
onsiguiente, vale la pena realizaruna 
ompara
ión entre ambos 
onjuntos de valores. En la �gura 6.3 se 
omparan lasmasas espe
tros
ópi
a y astrosismológi
a. La línea a trazos indi
a la 
orresponden
ia1:1. A partir de esta �gura se observa que el a
uerdo entre ambos 
onjuntos de datosno es muy bueno, donde las dis
repan
ias pueden al
anzar una diferen
ia de hasta ∼0.2 M⊙. Sin embargo, gran parte de los puntos en la �gura 6.3 se a
umulan alrededorde la línea a trazos, demostrando que no existe un 
orrimiento apre
iable entre lasestima
iones espe
tros
ópi
a y astrosismológi
a de la masa estelar.Las distribu
iones para las masas estelares de a
uerdo 
on los resultados astro-sismológi
os y espe
tros
ópi
os se presentan en forma de histogramas en los panelessuperior e inferior de la �gura 6.4, respe
tivamente. El valor medio de la masa as-trosismológi
a de la muestra analizada es 〈M∗〉sis = 0.636 ± 0.016 M⊙, levementemás alta (∼ 0.95%) que el valor medio de la masa espe
tros
ópi
a, 〈M∗〉esp = 0.630
± 0.028 M⊙

1. Dado que los métodos empleados para inferir ambos valores son muydiferentes, 
onsideramos que hay un buen a
uerdo entre los valores medios de lasmasas estelares.Castanheira & Kepler (2008, 2009) han realizado el primer estudio astrosismológi-
o de un ensamble de estrellas ZZ Ceti. Estos autores analizaron un total de 87estrellas ZZ Ceti, in
luyendo las variables brillantes asi 
omo también una fra

iónde las variables del SDSS. El valor promedio de la masa de las enanas blan
as DAvariables derivado en estos trabajos es de 〈M∗〉sis = 0.668 M⊙, alrededor de un 5%más alto que nuestro valor, 〈M∗〉sis = 0.636 M⊙. Se debe tener en 
uenta que Cas-tanheira & Kepler (2008, 2009) in
luyeron varias estrellas masivas (M∗ ≥ 1M⊙), queno han sido 
onsideradas en nuestro estudio. Dado que las herramientas numéri
asutilizadas para modelar la estru
tura, evolu
ión y pulsa
iones de las estrellas ZZ Ceti1Aqui no se esta sugiriendo que las enanas blan
as DA variables son más masivas que las novariables, dado que existen fuertes 
riterios de sele

ión en la búsqueda de enanas blan
as DApulsantes.
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Figura 6.3: Compara
ión entre los valores de la masa estelar de las 44 estrellasZZ Ceti analizadas en este trabajo, de a
uerdo 
on las inferen
ias espe
tros
ópi
as(eje x) y del análisis astrosismológi
o (eje y). La línea diagonal a trazos indi
a la
orresponden
ia 1:1 entre ambas estima
iones.utilizadas por los dos grupos son independientes, y dado que las muestras de estrellasanalizadas son diferentes, 
onsideramos que el valor medio 〈M∗〉sis derivado en estetrabajo se en
uentra en buen a
uerdo 
on aquel derivado por Castanheira & Kepler(2008, 2009).6.4. La Temperatura Efe
tivaSiguiendo la misma línea que en la se

ión anterior, realizamos una 
ompara
iónentre los valores espe
tros
ópi
os y sismológi
os de la temperatura efe
tiva para lamuestra de 44 estrellas ZZ Ceti analizada en este trabajo. Los resultados se muestranen la �gura 6.5. La línea a trazos indi
a la 
orresponden
ia 1:1. En este 
aso, así 
omoen la masa estelar, no se observa un muy buen a
uerdo entre los dos 
onjuntos dedatos, 
on dis
repan
ias que pueden al
anzar valores de hasta∼ 750 K. Por otro lado,no se observa un 
orrimiento del 
ero apre
iable y los puntos pare
en a
umularsealrededor de la línea a trazos.En la �gura 6.6 se muestran las distribu
iones en temperatura efe
tiva, en for-ma de histogramas, para los valores espe
tros
ópi
os (panel inferior) y sismológi
os(panel superior). A partir de esta �gura, se observa que el máximo en la distribu
iónde Teff sismológi
a se en
uentra entre 11 400 y 11 600K. Para temperaturas efe
tivas
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Figura 6.4: Histogramas que representan las distribu
iones de masa para la muestrade 44 estrella ZZ Ceti 
on
ideradas en este trabajo, de a
uerdo 
on inferen
ias espe
-tros
ópi
as (panel inferior) y 
on nuestro análisis astrosismológi
o (panel superior).
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Figura 6.5: Compara
ión entre los valores de temperatura efe
tiva de la muestra de 44estrellas ZZ Ceti analizadas, de a
uerdo 
on los valores espe
tros
ópi
os (eje x) y los valoressismológi
os (eje y). La línea diagonal indi
a la 
orresponden
ia 1:1.más altas se observa un de
re
imiento suave, mientras que ha
ia Teff más bajas el
ambio es más abrupto, 
on una 
ontribu
ión pequeña para temperaturas efe
tivasmenores que 11 200 K. Esto último está rela
ionado 
on el borde rojo de la banda deinestabilidad, donde las estrellas ZZ Ceti dejan de pulsar. En el 
aso espe
tros
ópi-
o, se observan dos máximos entre 11 400 y 11 600 K y entre 11 800 y 12 000 K,separados por un valle bien de�nido. En este 
aso, se observa un de
re
iemientoabrupto en el número de estrellas ZZ Ceti en ambos extremos del intervalo 
onsider-ado. Por último, el valor promedio de Teff astrosismológi
a de la muestra analizadaes 〈Teff〉sis = 11632 ± 134K, en ex
elente a
uerdo 
on el valor espe
tros
ópi
o de
〈Teff〉espec = 11635 ± 190K.6.5. El Espesor de la Envoltura de HidrógenoUno de los parámetros estru
turales más importantes que se desea restringir através de la astrosismología de estrellas ZZ Ceti es el espesor de la envoltura dehidrógeno en enanas blan
as DA. En la se

ión 5.2 se derivó un valor para la masade la envoltura de hidrógeno para G117−B15A de MH = (1.25 ± 0.7) ×10−6M∗,alrededor de dos órdenes de magnitud más delgada que el valor predi
ho por los
ál
ulos evolutivos 
anóni
os, MH = 10−4M∗. Aquí, el análisis de un gran númerode estrellas ZZ Ceti permite explorar la distribu
ión de espesores de la envolturade hidrógeno a partir de la astrosismología. En la �gura 6.7 se presentan los his-
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Figura 6.6: Histogramas representativos de las distribu
iones en temperatura efe
tiva paralas 44 estrellas analizadas en este trabajo, de a
uerdo 
on las determina
iones espe
tros
ópi-
a (panel inferior) y sismológi
a (panel superior).
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ión de espesores de la envoltura de hidrógeno. En el panelsuperior se muestran los resultados para la muestra 
ompleta de 44 estrellas ZZ Ceti.Notar que existe un máximo pronun
iado en la distribu
ión para log(MH/M∗) en elrango de −5 a −4, aunque también se observa otro máximo, mu
ho menos notorio,para log(MH/M∗) entre −10 y −9. De esta manera, resulta aparente, a partir de la�gura 6.7, la existen
ia de un rango del espesor de la envoltura de hidrógeno en lasestrellas DA variables, 
on un pi
o importante para envolturas gruesas y otro pi
omu
ho más bajo para envolturas muy delgadas, y un valle aparente para espesoresintermedios. En el panel 
entral de la �gura 6.7 se muestra un histrograma de ladistribu
ión de envolturas 
orrespondiente a los modelos astrosismológi
os 
ara
teri-zados por espesores 
anóni
os (gruesos) de la envoltura de hidrógeno, que suman untotal de 11 estrellas. Finalmente, en el panel inferior se presenta el histograma paralos espesores no 
anóni
os, es de
ir, aquellos modelos 
on envolturas más delgadasque las predi
has por los 
ál
ulos evolutivos estándar, dependiendo del valor de lamasa estelar. A este tipo de envolturas las denominamos �delgadas�. Re
ordar quelos modelos 
on envolturas �delgadas� han sido generadas en el mar
o del presentetrabajo 
on el objetivo de extender el espa
io de parámetros explorado para realizarel estudio astrosismológi
o. Notar que para la mayoría de las estrellas analizadas, 34de un total de 44 objetos, los modelos astrosismológi
os obtenidos tienen envolturasde hidrógeno �delgadas�, 
omo se ilustra en la �gura 6.8. Es importante notar, sinembargo, que la mayoría de los valores de MH derivados en este trabajo, aún 
uandoson más delgadas que los valores 
anóni
os, se a
umulan 
er
a del valor de la masade la envoltura predi
ho por la evolu
ión estelar estándar. Por el 
ontrario, Castan-heira & Kepler (2009) en
ontraron una distribu
ión de envolturas 
asi homogéneaen sus ajustes (ver su Fig. 8). En la �gura 6.9 se gra�
a la masa de la envoltura dehidrógeno en términos de la temperatura efe
tiva del modelo astrosismológi
o paralas 44 estrellas ZZ Ceti analizadas. En parti
ular, no se observa una dependen
ia de
MH 
on la temperatura efe
tiva, lo 
ual indi
a la ausen
ia de pro
esos de pérdida demasa o a
re
ión durante la evolu
ión en la banda de inestabilidad (Castanheira &Kepler 2009).El valor medio de la masa de la 
apa de hidrógeno es 〈MH/M∗〉 = 2.71 ×10−5de a
uerdo 
on nuestros resultados, 50 ve
es más alto que el valor presentado porCastanheira & Kepler (2009), basado en una muestra de estrellas diferente. En mu-
hos aspe
tos, nuestros resultados están en a
uerdo 
on las predi

iones de estosautores. La diferen
ia 
on nuestro valor medio para la masa de la 
apa de hidrógeno,puede deberse al he
ho que ambos estudios están basados en 
onjuntos de modelosde estrellas enanas blan
as DA 
ompletamente independientes, 
ódigos de pulsa
ióndiferentes y muestras de estrellas distintas.Finalmente, Tremblay & Bergeron (2008) han estudiado el 
o
iente entre lasestrellas enanas blan
as ri
as en helio y ri
as en hidrógeno en términos de la tem-peratura efe
tiva a partir de un análisis basado en modelos de atmósferas de datosfotométri
os en el infrarrojo del Two Mi
ron All Sky Survey 
ombinado 
on magni-tudes visuales disponibles. Estos autores en
ontraron que el 
o
iente aumenta grad-ualmente de ≈ 0.25 para 15 000 ∼> Teff ∼> 10 000 K hasta alrededor de 0.5 para
10 000 ∼> Teff ∼> 8 000 K, debido a la mez
la 
onve
tiva 
uando la base de la zona
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Figura 6.7: Panel superior: Histograma de la distribu
ión en el espesor de la en-voltura de hidrógeno para la muestra de 44 estrellas ZZ Ceti 
onsideradas en estetrabajo. Panel 
entral: Histograma para la distribu
ión de envolturas de hidrógenopara los modelos 
on envolturas 
anóni
as (gruesas), 
omo predi
en los 
ál
ulos evo-lutivos estándar, dependiendo de la masa estelar. Panel inferior: Histograma para ladistribu
ión de envolturas de hidrógeno para los modelos 
on espesores no 
anóni
os(delgados), obtenidos mediante el pro
edimiento arti�
ial des
rito en la se

ión 4.1.
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Figura 6.8: Valores de la masa de la envoltura de hidrógeno en términos de la masaestelar astrosismológi
a, 
orrespondiente a los modelos astrosismológi
os de la mues-tra 
ompleta de 44 estrellas ZZ Ceti analizadas en este trabajo. La 
urva gruesa(naranja) indi
a los valores 
anóni
os del espesor de la envoltura de hidrógeno.
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Figura 6.9: Espesor de la envoltura de hidrógeno en fun
ión de la temperatura efe
tivaastrosismológi
a, para los modelos de mejor ajuste de la muestra 
ompleta de estrellas ZZCeti analizadas.
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onve
tiva de hidrógeno al
anza la zona 
onve
tiva más interna ri
a en helio. Con-
luyen enton
es que alrededor de un 15% de las enanas blan
as DA deberían tenerenvolturas de hidrógeno 
on log(MH/M∗) entre −10 y −8. En el presente trabajodes
ubrimos que existe una fra

ión importante de estrellas DA variables 
on en-volturas más delgadas que los valores 
anóni
os. En parti
ular, 5 estrellas ZZ Cetianalizadas tienen 10−10
∼< MH/M∗ ∼< 10−8, lo que representa un 11% de las estrellasde la muestra estudiada. Esta fra

ión de estrellas 
on envolturas de hidrógeno muydelgadas es 
ompatible 
on el resultado de Tremblay & Bergeron (2008).Todos estos resultados refuerzan la idea de que podría existir una fra

ión nodespre
iable de enanas blan
as DA 
on envolturas delgadas de hidrógeno. Un es
e-nario de forma
ión posible, es aquel propuesto por Althaus et al. (2005b) para laforma
ión de una enana blan
a DA 
on una MH más pequeña (MH ∼ 10−5M∗) quela predi
ha por la teoría estándar.



CAPÍTULO 7Astrosismología de estrellas ZZ Ceti: WD J1916+3938
La estrella WD J1916+3938 es una estrella enana blan
a DA variable que se en-
uentra 
er
a del borde rojo de la banda de inestabilidad pulsa
ional de las estrellasZZ Ceti. Esta estrella fue identi�
ada 
omo pulsante a partir de series temporales defotometría utilizando observa
iones de teles
opios terrestres (Hermes et al. 2011). Enprin
ipio, WD J1916+3938 no tendría nada en espe
ial, sin embargo se en
uentra enuna posi
ión privilegiada en el 
ielo, 
onvirtiendola en la primera estrella enana blan-
a DA variable en el 
ampo de la misión Kepler (Christensen-Dalsgaard et al. 2009).Aunque la misión Kepler está dedi
ada prin
ipalmente a la búsqueda de planetas dedimensiones y 
ara
terísti
as terrestres alrededor de estrellas similares al Sol, tam-bién ha he
ho importantes aportes en varios 
ampos dentro de la Astrosismología.En parti
ular, ha dado lugar a la dete

ión de una enana blan
a variable de tipo DB,KIC 8626021 (Øestensen et al. 2011). Un estudio astrosismológi
o detallado de estaestrella, basado en modelos evolutivos de estrellas enanas blan
as DB, fue realizadopor Córsi
o et al. (2011b). Se espera que un monitoreo 
ontínuo de WD J1916+3938de lugar a la mejor 
urva de luz dete
tada en una estrella enana blan
a pulsante(Hermes et al. 2011), in
luso mejor que aquellas 
urvas de luz de las estrellas másbrillantes observadas en 
ampañas del WET (Nather et al. 1990). En vistas a lasfuturas observa
iones de WD J1916+3938 por el satélite Kepler, 
onsideramos 
on-veniente realizar un primer estudio astrosismológi
o de esta estrella ZZ Ceti, basadoen los modelos evolutivos 
ompletos de estrellas enanas blan
as DA 
al
ulados enesta Tesis (Córsi
o et al. 2011
).Observa
iones espe
tros
ópi
as indi
an que WD J1916+3938 es una estrella ZZCeti fría, 
on una temperatura efe
tiva de Teff = 11 129 ± 115 K, y una gravedadsuper�
ial de log g = 8.34 ± 0.06 (Hermes et al 2011). Esta estrella muestra varia-
iones en la luminosidad de baja amplitud, 
on períodos largos entre ∼ 800 y ∼ 1450s. Una lista de los períodos observados y de las respe
tivas amplitudes se muestranen la tabla 7.1.A partir de la interpola
ión de los tra
ks evolutivos 
al
ulado en esta Tesis, de-terminamos la masa espe
tros
ópi
a para WD J1916+3938, de la misma manera quepara la muestra de 44 estrellas ZZ Ceti brillantes analizadas en el 
apítulo anterior.120
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os 121Tabla 7.1: Fre
uen
ias, períodos y amplitudes de WD J1916+3938, de a
uerdo a las ob-serva
iones de Hermes et al. (2011).
ν [µHz℄ Πobs

i [ s ℄ Ai [%℄1213.7 823.9 0.381198.9 834.1 0.321070.1 934.5 0.361032.1 968.9 0.44918.3 1089.0 0.25854.8 1169.9 0.23696.0 1436.7 0.24Como resultado obtuvimos un valor para la masa estelar de M∗ = (0.805±0.040)M⊙.Este valor es un po
o más bajo que el valor obtenido por Hermes et al. (2011) usandolos tra
ks de Wood (1990), M∗ = (0.82 ± 0.04)M⊙.7.1. Resultados Astrosismológi
osA partir del espe
tro de períodos observado en la estrella ZZ Ceti WD J1916+3938,realizamos un ajuste astrosismológi
o, utilizando la grilla de modelos evolutivos deenanas blan
as DA. Suponemos que todos los modos observados, 
orresponden a mo-dos reales y por 
onsiguiente pueden aportar informa
ión sobre la estru
tura internade la estrella.En un primer ajuste �jamos el valor del grado armóni
o en ℓ = 1 para todoslos modos. Como resultado obtuvimos un modelo de mejor ajuste 
ara
terizado por
M∗ = 0.837M⊙, Teff = 11 391 K y log(MH/M∗) = −7.36. En la �gura 7.1 se gra�
ala fun
ión de 
alidad Φ en términos de la temperatura efe
tiva, para los distintosvalores de la masa remanente de hidrógeno para el 
aso M∗ = 0.837M⊙. El modelode mejor ajuste 
orresponde al mínimo en Φ. En parti
ular, el modelo sismológi
otiene una temperatura efe
tiva más alta que el valor espe
tros
ópi
o (∼ 260 K). Laspropiedades del modelo de mejor ajuste se muestran en la primera �la de la tabla 7.2(modelo 1), donde se indi
an los períodos observados y teóri
os, 
on su identi�
a
iónde ℓ y k, además de la diferen
ia entre los períodos y el valor de la fun
ión de 
alidad.El valor de Φ para el modelo 1 es de 3.18 s. En parti
ular, dada la 
er
anía en el valorde los períodos, los modos 
on 823.9 s y 834.1 s, se aso
ian 
on el mismo períodoteóri
o en 825.25 s.Para el segundo ajuste de períodos, des
artamos el período 834.1 s, dado que estemodo es el que tiene una diferen
ia mayor 
on el período teóri
o 825.25 s, dejandoseis períodos observados para ajustar. En este 
aso también restringimos el valor delgrado armóni
o en ℓ = 1. Como se esperaba, obtuvimos el mismo modelo de mejorajuste (modelo 2, tabla 7.2) que en el 
aso anterior, 
on un valor menor de la fun
iónde 
alidad (Φ =2.24 s).El siguiente paso fue relajar la restri

ión sobre el grado armóni
o, permitiendoque el valor de ℓ sea 1 o 2. Como resultado obtuvimos el mismo modelo astrosis-
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Figura 7.1: Fun
ión de 
alidad Φ(M∗,MH, Teff ) en términos de la temperatura efe
tivapara los distintos valores del espesor de la envoltura de hidrógeno, indi
ado 
on símbolos,
orrespondientes a la se
uen
ia 
on masa estelar M∗ = 0.837M⊙ y para el 
aso donde se
onsidera que todos los modos observados 
orresponden a modos dipolares (modelo 1, tabla7.2). La franja verti
al gris indi
a el rango de temperatura efe
tiva de WD J1916+3938,
on las in
ertezas dadas por la espe
tros
opía (Hermes et al. 2011). El modelo de mejorajuste 
orresponde al mínimo de Φ en Teff ∼ 11 400 K, para un espesor de la envoltura
log(MH/M∗) = −7.36.
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Tabla 7.2: Posibles solu
iones astrosismológi
as para WD J1916+3938. el modelo 1 es elmodelo de mejor ajuste 
uando se 
onsidera que todos los modos tienen ℓ = 1. El modelo 2
orresponde al 
aso donde no se in
luye al modo 
on 834.1 s en el ajuste y se vuelve a �jar elgrado armóni
o en ℓ = 1. El modelo 3 indi
a el modelo astrosismológi
o 
uando se utilizantodos los modos en el ajuste y se permite que el grado armóni
o sea ℓ1 o 2. Finalmente, elmodelo 1 resulta el modelo de mejor ajuste 
uando 
onsideramos un modo 
on período 829s en lugar de los períodos 823.9 s y 834.1 s, pero �jando nuevamente el grado armóni
o en
ℓ = 1.Modelo Teff M∗/M⊙ log(MHe/M∗) log(MH/M∗) Πobs

i Πth
k ℓ k |∆| Φ

[K] [s] [s] [s] [s]1 11 391 0.837 −2.50 −7.36 823.9 825.25 1 18 -1.35 3.18834.1 825.25 1 18 8.85934.5 930.08 1 20 4.42968.9 971.58 1 21 -2.681089.0 1089.11 1 24 -0.111169.9 1169.59 1 26 0.311436.7 1432.14 1 32 4.562 11 391 0.837 −2.50 −7.36 823.9 825.25 1 18 -1.35 2.24934.5 930.08 1 20 4.42968.9 971.58 1 21 -2.681089.0 1089.11 1 24 -0.111169.9 1169.59 1 26 0.311436.7 1432.14 1 32 4.563 11 391 0.837 −2.50 −7.36 823.9 825.25 1 18 -1.35 1.14834.1 832.76 2 32 1.34934.5 932.69 2 36 1.81968.9 971.58 1 21 -2.681089.0 1089.11 1 24 -0.111169.9 1169.59 1 26 0.311436.7 1437.09 2 56 -0.394 11 376 0.837 −2.50 −7.36 829.0 825.88 1 18 3.12 2.56934.5 930.87 1 20 3.63968.9 972.42 1 21 -3.521089.0 1090.11 1 24 -1.111169.9 1170.68 1 26 -0.781436.7 1433.51 1 32 3.19
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os 124Tabla 7.3: Parámetros espe
tros
ópi
os y del modelo de mejor ajuste para WDJ1916+3938. Re
ordar que los errores en el modelo astrosismológi
o son errores internosdel pro
edimiento de ajuste. La masa ini
ial de la estrella progenitora es M∗ = 4M⊙.Cantidad Espe
tros
opía Astrosismología
Teff [K℄ 11 129± 115 11 391 ± 70
M∗/M⊙ 0.805 ± 0.040 0.837 ± 0.034

log g 8.34 ± 0.06 8.40 ± 0.07
log(R∗/R⊙) · · · −2.019 ± 0.016
log(L∗/L⊙) · · · −2.860 ± 0.020
MHe/M∗ · · · 3.16 ×10−3

MH/M∗ · · · (4.41 ± 2.93) ×10−8

XC, XO (
entral) · · · 0.35, 0.64mológi
o que en los dos 
asos anteriores (modelo 3, tabla 7.2). Sin embargo, losperíodos teóri
os no son los mismos que en los ajustes anteriores. En parti
ular, elperíodo 834.1 s se aso
ia 
on un modo 
on ℓ = 2 y período 832.76, mientras queel período 823.9 s se aso
ia 
on un período teóri
o 825.25 s, 
omo en los ajustesanteriores. El valor de la fun
ión de 
alidad es Φ = 1.14 s.Finalmente, realizamos un ajuste astrosismológi
o suponiendo que los períodosen 823.9 s y 834.1 s son las 
omponentes m = +1 y m = −1 de un triplete, queapare
en debido al efe
tos de rota
ión de WD J1916+3938, y donde la 
omponente
entral (m = 0) no se observa. Usando el promedio de las 
omponentes m = +1 y
m = −1 estimamos el valor del período de la 
omponente 
entral en 829 s. Por últimoreemplazamos en el ajuste los períodos 
on 823 s y 834.1 s por el período 
on 829 s.Asi 
omo para el modelo 2, supusimos que el grado armóni
o era ℓ = 1 para los seisperíodos. Aún en este 
aso obtenemos pra
ti
amente la misma solu
ión sismológi
aque para los ajustes anteriores de WD J1916+3938, 
on una temperatura efe
tivaun po
o más baja (Teff = 11 376 K) y un valor de la fun
ión de 
alidad de Φ = 2.557s (modelo 4, tabla 7.2).En resumen, los 
uatro modelos de mejor ajuste obtenidos mediante diferentessuposi
iones indi
an un modelo astrosismológi
o similar, 
ara
terizado por una masaestelar M∗ = (0.837 ± 0.03)M⊙, una temperatura efe
tiva Teff = 11 380 ± 70 K,una gravedad super�
ial log g = 8.394 ± 0.053, una masa remanente de hidrógeno
log(MH/M∗) = −7.36 ± 0.47. En la tabla 7.3 se 
omparan los resultados del ajusteastrosismológi
o de WD J1916+3938 
on las propiedades observadas (Hermes et al.(2011). Notar que la masa sismológi
a se en
uentra en buen a
uerdo 
on el valorespe
tros
ópi
o (M∗ = 0.805M⊙) deribado de nuestros tra
ks.En el último ajuste de períodos de WD J1916+3938 supusimos que los modosobservados 
on períodos de 823.9 s y 843.1 s 
orrespondían a las 
omponentes m =
+1 y m = −1 de un splliting rota
ional, donde la 
omponente 
entral no apare
een el espe
tro de pulsa
ión. Bajo esta hipótesis podemos 
al
ular el espa
iamientode fre
uen
ia entre las 
omponentes 
omo ∆ν = ν(m = +1) − ν(m = −1) =
14.8µHz. Suponiendo la aproxima
ión de rota
ión lenta, justi�
ada en la mayoríade las estrellas enanas blan
as, tenemos que δν = −mΩrot(1 − Ck,ℓ), donde δν =
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∆ν/2 = 7.4µHz y Ck,ℓ ∼ 0.5 para ℓ = 1 en el límite asintóti
o. Asi, una estima
ióndel período de rota
ión medio para WD J1916+3938 es de Prot = 1/Ωrot = 18.77hs. Este valor está en a
uerdo 
on los valores inferidos para otras estrellas ZZ Ceti apartir de un análisis astrosismológi
o (Fontaine & Brassard 2008).



CAPÍTULO 8 Con
lusiones
En este trabajo de Tesis realizamos un estudio pulsa
ional detallado apli
adoa la 
lase de estrellas enanas blan
as variables más frías: las estrellas variables ZZCeti. Las estrellas ZZ Ceti o DAV son la 
lase de estrellas enanas blan
as más nu-merosa, 
on 148 miembros, siendo G117−B15A la estrella arquetípi
a y también lamás estudiada entre las enanas blan
as DAV.La primera etapa de la Tesis 
onsistió en el 
ál
ulo de se
uen
ias evolutivas 
om-pletas de estrellas enanas blan
as DA, partiendo desde la ZAMS, pasando por lasetapas de 
ombustión nu
lear estable de hidrógeno y helio, la fase de pulsos térmi
osy los episodios de pérdida de masa en la AGB, la fase de nebulosa planetaria, hastallegar a la 
urva de enfriamiento de las enanas blan
as, donde 
al
ulamos la evolu
iónhasta la región donde se en
uentra la banda de inestabilidad de las estrellas ZZ Ceti.El 
ál
ulo detallado de 
ada etapa en la evolu
ión de la estrella progenitora, nospermitió obtener modelos representativos de enanas blan
as DA 
ara
terizados porper�les quími
os realistas en el nú
leo y la envoltura, un aspe
to 
ru
ial en estudiosastrosismológi
os de estrellas ZZ Ceti. Esta 
ara
terísti
a es una de las prin
ipalesvirtudes de los modelos 
al
ulados en este trabajo, y representa una mejora sustan
ialrespe
to de los modelos existentes hasta el momento en la literatura. Para los 
ál
ulosevolutivos empleamos el 
ódigo evolutivo LPCODE, basado en una físi
a 
onstituti-va detallada y a
tualizada. En parti
ular, se 
onsideraron episodios de mez
la extradurante la 
ombustión 
entral de hidrógeno y helio, difusión de elementos dependi-ente del tiempo durante la fase de enana blan
a y rehomogeiniza
ión quími
a en la
omposi
ión interna de 
arbono y oxígeno por inestabilidad de Rayleigh-Taylor. Lametali
idad de las estrellas progenitoras es Z = 0.01. Un resumen de los resultadosse en
uentra a 
ontinua
ión.Dis
utimos la importan
ia de un tratamiento detallado de la evolu
ión durantelos pulsos térmi
os en la AGB y de la difusión de elementos sobre la forma delper�l quími
o de las 
apas más externas de las estrellas ZZ Ceti. En este sentido,en
ontramos una fuerte dependen
ia de la estrati�
a
ión quími
a de las 
apasexternas 
on la masa estelar. En modelos menos masivos (M∗ ∼< 0.63M⊙), lospro
esos difusivos no son 
apa
es de remover la estru
tura de la interfase triple,126
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onstruída durante el episodio de mez
la en el último pulso térmi
o en la AGB,en el tiempo que la estrella tarda en al
anzar la etapa de ZZ Ceti. Por otro lado,la estru
tura de doble 
apa en los modelos de masas más altas desapare
e almomento de al
anzar la banda de inestabilidad. Esto se debe a que la difusiónde elementos se vuelve menos e�
iente 
uando la masa del modelo de
re
e y aque el espesor de esta interfase es mayor para los modelos menos masivos.Analizamos en profundidad la importan
ia de la rela
ión masa ini
ial − masa�nal para las enanas blan
as 
on nú
leo de 
arbono y oxígeno. En
ontramosque una redu

ión de la e�
ien
ia de los episodios de mez
la extra durante lafase de pulsos térmi
os en la AGB, sustentada por eviden
ia teóri
a y obser-va
ional, lleva a un aumento gradual de la masa del nú
leo libre de hidrógenoa medida que la estrella evolu
iona en esta etapa. Como resultado, la rela
iónmasa ini
ial − masa �nal al �nal de la etapa de pulsos térmi
os en la AGBes muy distinta de aquella que resulta de 
onsiderar la masa del nú
leo librede hidrógeno justo antes del primer pulso térmi
o. Este he
ho da lugar a unaambigüedad en la masa de la estrella progenitora, dada la masa estelar de laenana blan
a. Por otro lado, tiene impli
a
iones importantes sobre la 
omposi-
ión de 
arbono/oxígeno que se espera en una enana blan
a. En parti
ular, laabundan
ia 
entral de oxígeno podría subestimarse por un ∼ 15% si se asumeque la masa de la enana blan
a es la masa del nú
leo libre de hidrógeno antesdel primer pulso térmi
o.Estudiamos la dependen
ia de las abundan
ias 
entrales de oxígeno 
on la tasade rea

ión nu
lear 12C(α, γ)16O. Para ello 
al
ulamos se
uen
ias evolutivasadi
ionales, 
on una masa estelar en la etapa de enana blan
a de 0.593M⊙ yutilizando distintos valores de la tasa de rea

ión 12C(α, γ)16O. En
ontramosque un aumento del ∼50% en la tasa de rea

ión da lugar a un aumento del
∼12% en la abundan
ia 
entral de oxígeno, mientras que una disminu
ión enel ∼50% en la tasa de rea

ión se tradu
e en un de
re
imiento del ∼46% en
XO. Dentro de las in
ertezas dadas por Kunz et al. (2002), en
ontramos que laabundan
ia de oxígeno 
entral tiene un valor mínimo en ∼0.48 y un máximoen ∼ 0.8.Respe
to de las propiedades pulsa
ionales de los nuevos per�les quími
os 
al
u-lados en esta Tesis, en
ontramos que:Los períodos de pulsa
ión de
re
en 
uando la masa estelar del modelo aumen-ta, debido a un aumento en la fre
uen
ia de Brunt-Väisälä, que es a su vezpropor
ional a la gravedad super�
ial. Por otro lado, observamos que los perío-dos se vuelven más largos a medida que la estrella se enfría. Esto se debe a unde
re
imiento en N debido a un aumento en el grado de degenera
ión 
on elenfriamiento.El espesor de la envoltura de hidrógeno es el parámetro que mayor in�uen
iatiene sobre el espe
tro de períodos de pulsa
ión en una estrella ZZ Ceti. Global-mente se observa un aumento en los períodos 
uando MH disminuye. También
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lusiones 128se observan eventos de avoided 
rossing, sobre todo para modos de bajo ordenradial. Por último, se observa una dependen
ia débil, aunque no despre
iable,de los períodos 
on la abundan
ia 
entral de oxígeno.Observamos que las tenden
ias globales y la dependen
ia fun
ional de los perío-dos de os
ila
ión 
on los parámetros estru
turales (M∗, MH, Teff) en nuestrosmodelos son similares a las que se obtienen a partir de los modelos utilizadospreviamente por otros autores en estudios astrosismológi
os de estrellas ZZCeti. Sin embargo, tanto el espe
tro de períodos de modos g 
omo los detallesdel atrapamiento de modos derivados según nuestros modelos son sustan
ial-mente diferentes. En parti
ular, los valores pre
isos de los periodos teóri
osobtenidos en base a nuestros modelos son diferentes de aquellos 
orrespondien-tes a los modelos más 
omúnmente utilizados, lo 
ual afe
ta dire
tamente losresultados de los ajustes astrosismológi
os, un aspe
to íntimamente rela
ionado
on el presente trabajo de Tesis.Utilizando los modelos detallados de las estrellas ZZ Ceti realizamos un estudioastrosismológi
o de estos objetos. Este es el primer estudio sismológi
o donde seemplea una gran grilla de modelos evolutivos 
ara
terizados por per�les quími
os
onsistentes desde el 
entro hasta la super�
ie y 
ubriendo un amplio rango de masaestelar, espesor de la envoltura de hidrógeno y temperatura efe
tiva. Este enfoquerepresenta una mejora signi�
ativa sobre 
ál
ulos previos, que se basan en modelosde enanas blan
as DA 
ara
terizados por per�les quími
os simpli�
ados para la en-voltura y/o el nú
leo. La muestra de enanas blan
as DAV 
onsiste en 44 estrellas ZZCeti, provenientes del grupo de estrellas brillantes, para las 
uales los parámetros su-per�
iales están bien determinados. En esta muestra se in
luye la estrella arquetípi
aG117−B15A. El estudio astrosismológi
o simultáneo de un número elevado de estrel-las permite, en prin
ipio, derivar 
ara
terísti
as y propiedades 
omunes de esta 
lasede enanas blan
as variables.Dado que G117−B15A es la estrella ZZ Ceti más estudiada en la literatura, hemospuesto mayor énfasis en el análisis y des
rip
ión de los resultados para este objetoen parti
ular. Los resultados prin
ipales para G117−B15A son:En
ontramos un modelo astrosismológi
o para G117−B15A 
ara
terizado por
Teff = 11 985 ± 200 K, log g =8.00 ± 0.09 y M∗ = 0.593 M⊙, en ex
elentea
uerdo 
on las determina
iones espe
tros
ópi
as.Por primera vez, se rompe la degenera
ión rela
ionada 
on el espesor de laenvoltura de hidrógeno en las solu
iones astrosismológi
as de G117−B15A,presentada en estudios previos, dependiendo de la identi�
a
ión del orden radial
k de los tres modos que exhibe esta estrella. En
ontramos una identi�
a
ión k =
2, 3, 4 
omo la úni
a posible en el mar
o de nuestros modelos de pulsa
ión. Sedebe tener en 
uenta que, si permitiéramos la varia
ión de algún otro parámetroestru
tural, probablemente re
uperaríamos la degenera
ión en las solu
ionessismológi
as reportada por los trabajos previos sobre esta estrella ZZ Ceti.Re
ordar que los parámetros 
omo el espesor del bu�er de helio, la forma de
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lusiones 129los per�les de las abundan
ias de 
arbono y oxígeno, el an
ho de las regionesde transi
ión quími
a, et
, no son parámetros libres en nuestros modelos, sinoque son �jados estri
tamente según las predi

iones de la teoría de evolu
iónestelar.El modelo de mejor ajuste tiene una envoltura de hidrógeno 
on MH = (1.25
± 0.7) ×10−6M∗, alrededor de dos ordenes de magnitud más delgada que elvalor predi
ho por los 
ál
ulos evolutivos 
anóni
os, de MH ∼ 10−4M∗ paraesta masa estelar.El valor obtenido para el espesor de la envoltura de hidrógeno del modelo demejor ajuste de G117−B15A está en muy buen a
uerdo 
on las predi

ionesdel es
enario post-LTP propuesto por Althaus et al. (2005a) para la forma
iónde enanas blan
as DA 
on una envoltura delgada.La luminosidad del modelo astrosismológi
o permite inferir una paralaje sis-mológi
a para G117−B15A, que es bastante más grande que el valor trigonomé-tri
o. Dado que se en
uentra en a
uerdo 
on trabajos previos, 
on
luímos quela paralaje trigonométri
a tiene in
ertezas altas y que el valor astrosismológi
oes robusto.Para el 
onjunto de las 44 estrellas ZZ Ceti brillantes, los resultados astrosis-mológi
os prin
ipales son:Determinamos la masa espe
tros
ópi
a de las 44 estrellas analizadas usandolos tra
ks evolutivos de enanas blan
as DA 
al
ulados en este trabajo.El valor medio para la masa astrosismológi
a de 〈M∗〉sis = 0.636 ± 0.019 M⊙,un po
o más alto que la masa media espe
tros
ópi
a, de 〈M∗〉espec = 0.630 ±0.028 M⊙. Dado que se utilizaron dos enfoques 
ompletamente diferentes paraderivar los dos valores, 
onsideramos que se en
uentran en buen a
uerdo.El valor derivado para 〈M∗〉sis se 
orresponde 
on el valor medio de la masade las enanas blan
as DA inferida por Tremblay et al. (2011), 〈M∗〉DA = 0.631
M⊙, y en buen a
uerdo 
on el valor derivado por Fal
on et al. (2010), 〈M∗〉DA =0.647+0,013

−0,014M⊙.Existe un rango en el espesor de la envoltura de hidrógeno para las estrellasZZ Ceti estudiadas, 
ualitativamente de a
uerdo 
on los resultados de Cas-tanheira & Kepler (2009). Nuestra distribu
ión en el espesor de la envolturade hidrógeno está 
ara
terizada por un pi
o dominante en envolturas gruesas[log(MH/M∗) ∼ -4.5℄ y otro mu
ho menos pronun
iado para envolturas muydelgadas [log(MH/M∗) ∼ -9.5℄, 
on un valle evidente para valores intermedios.Para la mayoría de las estrellas DAV analizadas (34 de un total de 44) losmodelos astrosismológi
os tienen envolturas de hidrógeno más delgadas que losvalores predi
hos por la evolu
ión estelar estándar para una masa estelar dada.Sin embargo, los valores para la masa de la envoltura de hidrógeno se a
umulan
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lusiones 130más 
er
a de los valores 
anóni
os que aquellos derivados por Castanheira &Kepler (2009).De a
uerdo 
on nuestros resultados el valor medio de la masa de la 
apa dehidrógeno es 〈MH/M∗〉 = 2.71 ×10−5. Este valor es alrededor de 50 ve
es másalto que el valor presentado por Castanheira & Kepler (2009), basado en unamuestra de estrellas diferente, 〈MH/M∗〉 = 5.01 ×10−7.WD J1919+3938 es la primera estrella ZZ Ceti que se en
uentra en el 
ampo delsatélite Kepler, 
on lo 
ual se espera obtener la mejor 
urva de luz dete
tada en unaestrella DAV. Como primer paso realizamos un estudio astrosismológi
o preliminarde esta estrella utilizando el espe
tro de períodos observados, hasta el momento,desde la Tierra. Los resultados prin
ipales son:Ha
iendo algunas suposi
iones sobre el valor del grado armóni
o y del ordenradial para los períodos de pulsa
ión observados en este objeto, en
ontramos unmodelo sismológi
o 
ara
terizado por Teff = 11 380± 70 K, log g = 8.39± 0.07,
M∗ = (0.837 ± 0.034)M⊙, MH/M∗ = (4.41 ± 2.39) × 10−8 y MHe/M∗ = 3.16 ×
10−3.La masa estelar del modelo sismológi
o está en buen a
uerdo 
on las estima-
iones espe
tros
ópi
as (M∗ = 0.8M⊙). Por otro lado, la temperatura efe
tivasismológi
a es un po
o más alta que el valor espe
tros
ópi
o (11 129± 115 K).Estimamos un período de rota
ión de 18.77 h para WD J1919+3938, basado enla hipótesis de que los modos 
on períodos de 823.9 s y 834.1 s 
orresponden alas 
omponentes m = +1 y m = −1 de un triplete, respe
tivamente, produ
tode la rota
ión de la estrella.Es importante notar que la posibilidad de que una estrella ZZ Ceti masiva,
omo WD J1919+3938, sea monitoreada por la misión Kepler 
on un altogrado de detalle, ha
e de esta estrella la 
andidata ideal para estudiar la físi
ade los pro
esos de 
ristaliza
ión a altas densidades.Tanto los resultados obtenidos en este trabajo 
omo aquellos presentados en Cas-tanheira & Kepler (2008, 2009) 
on
luyen que una fra

ión importante de enanasblan
as DA podría haberse formado 
on un valor de MH más pequeña que el valorpredi
ho por la evolu
ión estelar estándar.En resumen, los resultados apuntan a la posible existen
ia de una fra

ión nodespre
iable de enanas blan
as DA 
on envolturas de hidrógeno delgadas. Un posi-ble es
enario de forma
ión, es aquel propuesto por Althaus et al. (2005b) para laforma
ión de una enana blan
a DA 
on una MH más pequeña (∼ 10−5M∗) que lapredi
ha por la teoría estándar (∼ 10−4M∗), en a
uerdo 
on el valor de la envolturade hidrógeno estimado para G117−B15A. Un nuevo análisis astrosismológi
o sobreun 
onjunto muy numeroso de estrellas DAV, in
luyendo las estrellas ZZ Ceti delSDSS, basado en modelos evolutivos 
ompletos de enanas blan
as DA 
on per�lesrealistas 
omo los 
al
ulado en este trabajo, ayudará a en
ontrar bases más �rmessobre esta idea.



8 Con
lusiones 131En el futuro se pretende explotar el poten
ial de la gran grilla de modelos evolu-tivos representativos de las estrellas ZZ Ceti para realizar estudios astrosismológi
osde este tipo de estrellas pulsantes, ya sea para estrellas aisladas 
omo para investigarlas propiedades de las estrellas DAV 
omo un grupo.



APÉNDICE A E
ua
iones de Pulsa
ión
En esta se

ión desarrollaremos la teoría de pulsa
iones no-radiales adiabáti
as enla aproxima
ión lineal, o de pequeñas perturba
iones, para un sistema 
on simetríaesféri
a, es de
ir, en ausen
ia de rota
ión o 
ampos magnéti
os. Partiremos enton
esde las e
ua
iones de la hidrodinámi
a para obtener un sistema de e
ua
iones difer-en
iales que tiene 
omo solu
ión las autofun
iones y autofre
uen
ias de os
ila
ión.El tratamiento que se muestra a 
ontinua
ión sigue el tratamiento y la deriva
ión deUnno et al. (1989). Las e
ua
iones bási
as de la hidrodinámi
a son las e
ua
iones de
onserva
ión de masa (e
. A.1), del momento (e
. A.2) y de la energía (e
. A.3):

∂ρ

∂t
+ ∇ · (ρ~u) = 0 (A.1)

ρ

(

∂

∂t
+ ~u · ∇

)

~u = ρ~f −∇P − ρ∇Φ + ∇Θ (A.2)
ρT

(

∂

∂t
+ u · ∇

)

S = ρ (ǫN + ǫV ) −∇ · ~FR (A.3)En estas e
ua
iones ρ denota la densidad de masa, P la presión, T la temperatura,
~u la velo
idad de �ujo, S la entropía espe
í�
a, Φ el poten
ial gravitatorio, ~f lasfuerzas ele
tromagnéti
as externas, Θ el tensor de esfuerzos vis
osos, ǫN la tasa degenera
ión de energía nu
lear, ǫV la genera
ión de 
alor por vis
osidad, ~FR el �ujode energía por radia
ión y ∇ es el operador gradiente.Para 
ompletar la des
rip
ión del sistema debemos agregar e
ua
iones suple-mentarias. Estas e
ua
iones son: la e
ua
ión de Poisson, que rela
iona el poten
ialgravitatorio 
on la distribu
ión de masa,

∇2Φ = 4πGρ (A.4)y la e
ua
ión de difusión radiativa,̂
FR = −K∇T (A.5)132
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ua
iones de Pulsa
ión 133donde G es la 
onstante de gravita
ión universal, ∇2 es el operador Lapla
iano y
K es la 
onstante de 
ondu
tividad radiativa, que se puede es
ribir en fun
ión de laopa
idad κ 
omo:

K =
4ac

3κρ
T 3 (A.6)En esta e
ua
íon a es la 
onstante de densidad de radia
ión y c es la velo
idad de laluz. También existe un 
onjuno de e
ua
iones que propor
ionan las expresiones para

P (ρ, T ), S(ρ, T ), ǫN(ρ, T ) y κ(ρ, T ).Generalmente la vis
osidad es pequeña en el interior estelar y en ausen
ia de
onve

ión. Por lo tanto, podemos despre
iar el término de vis
osidad en (e
.A.2)(∇ · Θ ≈0) y el término que 
ontiene ǫN en la e
ua
ión A.3 (ǫV ≈0).Si 
onsideramos también un sistema autogravitante y en ausen
ia de 
amposmagnéti
os tenemos que f = 0. Bajo estas suposi
iones las e
ua
iones (A.1)-(A.3)resultan:
∂

∂t
+ ∇ · (ρv) = 0 (A.7)

ρ

(

∂

∂t
+ v · ∇

)

v = ρf −∇P − ρ∇Φ (A.8)
ρT

(

∂

∂t
+ v · ∇

)

S = ρǫN −∇ · FR (A.9)Mientras que las e
ua
iones (A.4) y (A.5) no varían.
∇2Φ = 4πGρ (A.10)

FR = −
4ac

3κρ
T 3∇T (A.11)Notar que la e
ua
ión (A.8) es la aproxima
ión de la e
ua
ión de Navier-Stokespara un �uido no vis
oso, es de
ir, la e
ua
ión de Euler. En las e
ua
iones anterioresnotamos 
on ~v a la velo
idad del �uido en ausen
ia de 
onve

ión para diferen
iarlade la velo
idad general ~u que puede in
luir 
ampos de velo
idad turbulentos.Ahora 
onsideremos el estado de equilibrio, para ello �jamos v0 = 0 y (∂/∂ t=0)en las e
ua
iones (A.7)-(A.11). Esto resulta en:

−∇P0 − ρ0∇Φ0 = 0 (A.12)
ρ0ǫN,0 −∇F R,0 = 0 (A.13)

∇2Φ0 = 4πGρ0 (A.14)
F R,0 = −K0∇T (A.15)donde el indi
amos 
on un subíndi
e 0 las variable físi
as en equilibrio. Notar que lae
ua
ión (A.14) es la 
ondi
ión de equilibrio hidrostáti
o.
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ua
iones de Pulsa
ión 134Para derivar las e
ua
iones de os
ila
ión, 
onsideramos el estado no perturbadoo en equilibrio y le superponemos pequeñas perturba
iones. Dado que las pertur-ba
iones son mu
ho menores en magnitud que las variables en equilibrio, podemosasumir que vale la teoría lineal y des
artar así términos de orden mayor a uno en lasperturba
iones.Las perturba
iones de 
ierta 
antidad físi
a f se pueden des
ribir matemáti
a-mente de dos maneras: 
on varia
iones Lagrangianas (δf) o Eulerianas (f ′).
δf(r, t) = f(r, t) − f0(r)
f

′

(r, t) = f(r, t) − f0(r)
(A.16)Si de�nimos ξ = r − r0 
omo la varia
ión Lagrangiana de la posi
ión de unelemento de �uido, tenemos que la rela
ión entre los dos tipos de perturba
iones estádada, a primer orden, por:

δf(r, t) = f
′

(r, t) + ξ · ∇f0(r0) (A.17)Las varia
iones Lagrangiana y Euleriana 
oin
iden para el 
aso no perturbado(v0=0) y están dadas por:
v = v

′

= δv =
dξ

dt
(A.18)Ahora pro
ederemos a la linealiza
ión de las e
ua
iones (A.7)-(A.11). Para ello es-
ribimos a 
ada variable físi
a 
omo su valor en equilibrio más una pequeña pertur-ba
ión Euleriana.

ρ = ρ0 + ρ
′

Φ = Φ0 + Φ
′

P = P0 + P
′

v = v0 + v
′

(A.19)Reemplazando las expresiones (A.19) en las e
ua
iones (A.7)-(A.11), despre
iandotérminos de orden mayor o igual a dos en las perturba
iones y usando que las variablesde equilibrio satisfa
en las e
ua
iones (A.12)-(A.15), se otiene:
∂ρ′

∂t
+ ∇ · (ρ0v) = 0 (A.20)

ρ0
∂v

∂t
+ ∇P ′ + ρ0∇Φ′ + ρ′∇Φ0 = 0 (A.21)

∇2Φ′ = 4πGρ′ (A.22)
F

′

R = −K0∇T ′ − K ′∇T0 (A.23)Las e
ua
iones (A.20)-(A.23) forman un sistema de e
ua
iones diferen
iales lineales
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ión 135en derivadas par
iales para las variables perturbadas (ρ′, Φ′,T ′, et
) y para el ve
torvelo
idad v = v′ = δv o la varia
ión Lagrangiana del desplazamiento ξ. Los 
oe�-
ientes de estas e
ua
iones diferen
iales in
luyen solamente 
antidades en equilibrio,que son fun
iones solo de r ya que estamos 
onsiderando que el modelo no perturbadotiene simetría esféri
a.
ρ0 = ρ0(r), T0 = T0(r), Φ0 = Φ0(r) (A.24)En adelante, para simpli�
ar la nota
ión, omitiremos los subíndi
es 0.Las perturba
iones o varia
iones Eulerianas son fun
iones del tiempo y de las 
o-ordenadas. Si elegimos 
oordenadas esféri
as podemos es
ribir estas fun
iones 
omo:

f ′ = f ′(r, θ, φ, t)A partir de aquí se puede ha
er la primera separa
ión de variables. Suponemosuna dependen
ia temporal os
ilatoria de la forma eiσt, donde σ es la fre
uen
iaangular de os
ila
ión, que se rela
iona 
on la fre
uen
ia 
í
li
a ν y el período Πde la siguiente manera:
ν =

σ

2π
=

1

ΠAsí podemos es
ribir 
ualquier 
antidad físi
a de la forma
f ′(r, θ, φ, t) = f ′(r, θ, φ)eiσt (A.25)Consideremos la siguiente rela
ión termodinámi
a (Unno et al. 1989):

ρ′

ρ
=

1

Γ1

P ′

p
− Aξr −∇ad

ρT

p
δS (A.26)En la e
ua
ión (A.26)

Γ1 =
(

∂ lnP
∂ ln ρ

)

S′
∇ad =

(

∂ ln T
∂ ln P

)

S′ (A.27)donde el subíndi
e S ′ indi
a que las derivadas se realizan a entropía 
onstante, ξr esla 
omponente radial de ξ y A es el dis
riminante de S
hwarzs
hild que denota elgrado de estabilidad (A < 0) o inestabilidad (A > 0) 
onve
tiva y está dado por:
A =

d ln ρ

dr
−

1

Γ1

d lnP

drUtilizando la dependen
ia dada en la e
 (A.25), la e
ua
ión (A.26) y operando
on las e
ua
iones (A.20)-(A.23) obtenemos:
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1

ρ

(

∂

∂r
+

ρg

Γ1P

)

P ′ −
(

σ2 + gA
)

ξr +
∂Φ′

∂r
= g∇ad

ρT

P
δS (A.28)

1

r

∂ (r2ξr)

∂r
+

1

Γ1

d lnP

dr
ξr +

(

ρ

Γ1P
+

∇2
⊥

σ2

)

P ′

ρ
+

1

σ2
∇2

⊥Φ′ = ∇ad
ρT

P
δS (A.29)

(

1

r2

∂

∂r
r2 ∂

∂r
+ ∇2

⊥

)

Φ′ − 4πGρ

(

P ′

Γ1P
− Aξr

)

= −4πG∇ad
ρ2T

P
δS (A.30)

iσρTδS = (ρǫN )
′

−
1

r2

∂
(

r2F
′

r

)

∂r
+ ∇2

⊥

(

KT
′
) (A.31)

F
′

r = −K
∂T

′

∂r
− K

′ dT

dr
(A.32)donde ∇2

⊥ es el operador diferen
ial.
∇2

⊥ =
1

r2

1

sin2 θ

[

sin θ
∂

∂θ

(

sin
∂

∂r

)

+
∂2

∂φ2

] (A.33)Aquí F
′

r es la 
omponente radial de la varia
ión Euleriana en el �ujo, F
′

R.Como resultado, las e
ua
iones (A.28)-(A.32) son independientes del tiempo. Los
oe�
ientes dependen solamente de la 
oordenada radial r, y el úni
o operador difer-en
ial 
on derivadas respe
to de los ángulos es ∇2
⊥. Por lo tanto, podemos ha
er otrasepara
ión de variables, en una parte radial y otra angular. La dependen
ia de laparte angular se puede espe
i�
ar en fun
ión de los armóni
os esféri
os Y m

ℓ (θ, φ).Estas fun
iones son autofun
iones del operador L2 = r2∇2
⊥ 
on autovalores ℓ(ℓ + 1).

L2Y m
ℓ (θ, φ) = l(l + 1)Y m

ℓ (θ, φ) (A.34)La forma explí
ita de los armóni
os esféri
os está dada por:
Y m

ℓ (θ, φ) = (−1)m+|m|)/2

[

(2ℓ + 1)

2π

(ℓ − m)!

(ℓ + m)!

]1/2

P
|m|
ℓ (cos θ)eimφ (A.35)donde m = −ℓ,−ℓ + 1, ..., ℓ − 1, ℓ y P

|m|
ℓ (cos θ) son los polinomios de Legendre.Después de esta separa
ión de variables, para los modos normales, las perturba-
iones toman la forma:

f
′

(r, θ, φ) = f(r)Y m
ℓ (θ, φ) (A.36)Y la expresión para la varia
ión Lagrangiana del desplazamiento es:

ξ =

[

ξr(r), ξh(r)
∂

∂θ
, ξh(r)

∂

sin θ∂φ

]

Y m
ℓ (θ, φ)eiσt (A.37)donde
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ξh =

1

σ2r

(

P ′

ρ
+ Φ

′

) (A.38)Asumiendo que las perturba
iones de las 
antidades físi
as tienen la forma (A.36),las e
ua
iones (A.28)-(A.32) se transforman en:
1

ρ

dP
′

dr
+

g

ρc2
S

P
′

+
(

N2 − σ2
)

ξr +
dΦ

′

dr
= g∇ad

ρT

P
δS (A.39)

1

r2

d (r2ξr)

dr
+

1

Γ1

d lnP

dr
ξr +

(

1 −
L2

ℓ

σ2

)

P
′

ρc2
S

−
ℓ(ℓ + 1)

σ2r2
Φ

′

= ∇ad
ρT

P
δS (A.40)

1

r2

d

dr

(

r2 dΦ
′

dr

)

−
ℓ(ℓ + 1)

r2
Φ

′

− 4πGρ

(

P
′

ρc2
S

+
N2

g
xir

)

= −4πG∇ad
ρ2T

P
δS (A.41)

K
dT

′

dr
= −F

′

r − K
′ dT

dr
(A.42)

iσρTδS = (ρǫN )
′

−
1

r2

r2F
′

r

dr
−

ℓ(ℓ + 1)

r2
KT

′ (A.43)siendo c2
S = (Γ1p/ρ)1/2 la velo
idad lo
al del sonido. N y Lℓ son las fre
uen
ias deBrunt-Väisälä y Lamb, respe
tivamente, y están dadas por:

N2 = g

(

1

Γ1

d ln P

dr
−

d ln ρ

dr

)

= −gA (A.44)
L2

ℓ =
ℓ(ℓ + 1)

r2
c2
S (A.45)Las fre
uen
ias de Brunt-Väisälä y de Lamb 
umplen un rol fundamental en lateoría de pulsa
iones estelares no-radiales. En parti
ular, la fre
uen
ia de Brunt-Väisälä de�ne las 
ara
trísti
as globales del espe
tro de modos g.Consideremos ahora la aproxima
ión adiabáti
a. Para ello suponemos que no hayinter
ambio de 
alor entre los elementos del �uido al os
ilar. Esta 
ondi
ión se 
umpleprin
ipalmente en las zonas internas de la estrella, pero no lo ha
e en las regionespróximas a la super�
ie. La 
ondi
ión de os
ila
iones adiabáti
as es equivalente ade
ir que la entropía espe
í�
a se 
onserva, tal que

δS = 0 (A.46)A partir de esta 
ondi
ión la rela
ión termodinámi
a (A.26) toma la siguiente formasimpli�
ada:
ρ

′

=
P

′

c2
S

+
ξrρN2

g
(A.47)que expresa la perturba
ión en la densidad en fun
ión de la perturba
ión en lapresión.
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ión 138Tomando en 
uenta la rela
ión (A.47), las e
ua
iones bási
as (A.39)-(A.41) seredu
en a:
1

r2

d (r2ξr)

dr
−

g

c2
S

ξr +

(

1 −
L2

ℓ

σ2

)

P
′

ρc2
S

=
ℓ(ℓ + 1)

σ2r2
Φ

′ (A.48)
1

ρ

dP
′

dr
+

g

ρc2
S

P
′

+
(

N2 − σ2
)

ξr = −
dΦ

′

dr
(A.49)

1

r2

d

dr

(

r2dΦ
′

dr

)

−
ℓ(ℓ + 1)

r2
Φ

′

= 4πGρ

(

P
′

ρc2
S

+
N2

g
ξr

) (A.50)Las e
ua
iones (A.48)-(A.50) 
on las 
ondi
iones de 
ontorno apropiadas en el
entro (r=0) y el la super�
ie de la estrella (r = R ó P = 0), 
onstituyen un problemade autovalores (σ2). donde las solu
iones están dadas por los modos normales deos
ila
ión. Podemos ver también que estas e
ua
iones son idependientes del númeroazimutal m y muestran, por 
onsiguiente, una degenera
ión del orden 2ℓ + 1 en losautovalores. Esta degenera
ión se rompe, por ejemplo, para sistemas rotantes o queposeen un 
ampo magnéti
o.Las e
ua
iones (A.48)-(A.50) apli
adas a modelos estelares generales deben resol-verse en forma numéri
a. Para realizar un análisis numéri
o del sistema planteado,es ne
esario es
ribir el sistema de e
ua
iones en forma adimensional, para lo 
ualdebemos de�nir también las variables del problema en su forma adimensional. Lasnuevas variables adimensionales se de�nen 
omo:
y1 = ξr

r
y2 = 1

gr

(

P
′

ρ

)

y3 = Φ
′

gr
y4 = 1

g
dΦ

′

dr
ω2 = R3

∗

GM∗
σ2

(A.51)por lo tanto, las in
ógnitas del problema se pueden expresar en fun
ión de las vari-ables adimensionales de la siguiente manera:
ξr = ry1 P

′

= ρgr (y2 − y1)

Φ
′

= gry3
dΦ

′

dr
= gy4 σ2 = GM∗

R3
∗

ω2 (A.52)Sustituyendo las expresiones (A.52) en las e
ua
iones (A.48)-(A.50) obtenemosun sistema de e
ua
iones adimensionales dado por:
x
dy1

dr
=
(

V
′

g 3
)

y1 +

[

ℓ(ℓ + 1)

C1ω2
− Vg

]

y2 + Vgy3 (A.53)
x
dy2

dr
=
(

C1ω
2 − A∗

)

+ (A∗ − U + 1) y2 − A∗y3 (A.54)
x
dy3

dr
= (1 − U) y3 + y4 (A.55)

x
dy4

dr
= UA∗y1 + UVgy2 + [ℓ(ℓ + 1) − UV g] y3 − Uy4 (A.56)donde
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Vg =

V

Γ1
= −

1

Γ1

d ln p

d ln r
=

gr

c2
S

=
grρ

Γ1p
(A.57)

U =
d ln Mr

d ln r
=

4πρr3

Mr
(A.58)

C1 =

(

r

R∗

)3
M∗

Mr

(A.59)
A∗ = −rA =

r

g
N2 = r

(

1

Γ1

d ln p

dr
−

d ln ρ

dr

) (A.60)La variable adimensional x es la 
oordenada radial es
aleada 
on el radio estelar(x = r/R∗), Mr es la masa 
ontenida en una esfera de radio r, y M∗ es la masa totalde la estrella.Las 
ondi
iones de 
ontorno en la formula
ión adimensional que 
ompletan elsistema son, en el 
entro del modelo (x = 0):
y1C1ω

2 − ℓy2 = 0, ℓy3 − y4 = 0 (A.61)y en la super�
ie estelar (x = 1):
y1 − y2 + y3 = 0, (ℓ + 1)y3 + y4 = 0 (A.62)además de la 
ondi
ión de normaliza
ión y1 = 1 en x = 1.
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Armóni
os esféri
os:

Y m
ℓ (θ, φ) = (−1)(m+|m|)/2

[

(2ℓ + 1)

2π

(ℓ − m)!

(ℓ + m)!

]1/2

P
|m|
ℓ cos θeimφEstrellas de Pobla
ión I: Las estrellas de Pobla
ión I son estrellas jóvenes de
úmulos abiertos, en los bazos espirales de la Galaxia, que se forman a partirdel material pro
esado por genera
iones anteriores. Estas estrella se 
on
iderande metali
idad alta.Estrellas de Pobla
ión II: Las estrellas de Pobla
ión II son estrellas viejas de
úmulos globulares, en el halo de la Galaxia, formadas en los primeros tiemposdel Universo a partir de material primordial, prin
ipalmente hidrógeno y helioy bajas 
on
entra
iones de elementos más pesados. Estas estrellas son de bajametali
idad.Estrellas de Pobla
ión III: Las estrellas de Pobla
ión III son aquellas es-trellas masivas que se formaron a partir de los elementos produ
to de la nu
le-osíntesis en el Big Bang, es
en
ialmente de hidrógeno y helio.Luminosidad: Energía emitida por unidad de tiempo. Se puede de�nir 
omo:

L = F×A, donde F es la densidad de �ujo de energía y A es el área. Suponiendoque la estrella es una esfera de radio r que emite 
omo un 
uerpo negro detemperatura Teff , la luminosidad está dada por:
L = 4πR2σT 4

effMagnitud Bolométri
a Mbol: El �ujo total re
ibido de un 
uerpo luminosoy que 
omprende todo el espe
tro ele
tromagnéti
o 
on la 
orre

ión ne
e-saria para 
ompensar el efe
to de la atmósfera terrestre. La diferen
ia entrela magnitud bolométri
a y la magnitud en una longitud de onda A se denom-ina 
orre

ión bolométri
a BCA. La 
antidad BC usualmente se re�ere a la140
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orre

ión sobre la magnitud visual. El 
ero de la es
ala de las magnitudesbolométri
as se �ja adoptando Mbol(⊙) = 4.75.Metali
idad Z: La metali
idad de una estrella es la fra

ión de masa formadapor elementos quími
os que no son hidrógeno y helio. La metali
idad solar es
Z = 0.01.Opa
idad: La opa
idad es una medida de la permebilidad del medio mate-rial a la radia
ión. Apli
ado a la astrofísi
a, una región 
on opa
idad baja estransparente a la radia
ión, mientras que regiones de opa
idad alta, bloqueanel �ujo de radia
ión.Parse
 (p
): Medida de longitud igual a distan
ia al Sol de un objeto quetiene un ángulo de paralaje de 1 ar
seg. Equivale a 3.26 años luz, o a 3.1×1013km.Rela
ión polítrópi
a: Una rela
ión politrópi
a está dada por:

P = Kρ1+ 1

n ,donde K es la 
onstante politrópi
a y n es el índi
e politrópi
o.Temperatura efe
tiva: Temperatura de la fotosfera de la estrella que se
orresponde a la temperatura de un 
uerpo negro 
on las dimensiones de laestrella, tal que
L = 4πR2σT 4

eff.
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