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Astrosismologia de estrellas enanas
blancas variables 77 Ceti

Resumen

Las estrellas enanas blancas constituyen la etapa final mas comin de la evolu-
cion estelar en la Via Lactea. Por lo tanto, la poblacion actual de estos objetos
contiene valiosa informacion acerca de la historia de nuestra Galaxia. A lo largo
de su evolucién, las estrellas enanas blancas atraviesan varias etapas de inestabili-
dad pulsacional. Esto permite estudiarlas usando la Astrosismologia, que estudia las
propiedades evolutivas y estructurales de las estrellas pulsantes a partir del espec-
tro de periodos observado. En particular, la astrosismologia de enanas blancas es la
unica herramienta conocida para estimar la masa de las envolturas de hidrogeno y
helio, y determinar la masa estelar con gran presicion.

En esta Tesis realizamos un estudio astrosismologico aplicado a estrellas enanas
blancas variables de tipo DA conocidas como ZZ Ceti. Para ello, calculamos una grilla
de modelos evolutivos representativos de estrellas enanas blancas DA, caracterizados
por una estructura quimica interna detallada. También, realizamos un estudio de
las propiedades evolutivas y estructurales de estos modelos, en particular la relacion
masa inicial—masa final. Luego, calculamos el espectro de periodos adiabaticos de
pulsacién de los modelos evolutivos, en un rango de temperatura efectiva suficiente
para cubrir ampliamente la banda de inestabilidad observada (~ 12500 — 10500
K). Luego realizamos ajustes astrosismologicos periodo a periodo sobre una muestra
de 45 estrellas ZZ Ceti. Comenzamos con un conjunto de 44 ZZ Ceti clasicas, que
cuentan con determinaciones precisas de la temperatura y gravedad superficiales.
En particular se realiza un anélisis astrosismologico detallado del arquetipo de la
clase, G117—B15A. También realizamos un estudio detallado de WD J1916+3938,
la primera enana blanca DA variable descubierta en el campo de la misién Ke-
pler. Finalmente, realizamos un analisis de las propiedades pulsacionales globales de
la clase de ZZ Cetis. Estudiamos la distribuciéon en masa, temperatura y masa de
hidrégeno, para la muestra analizada. En particular, encontramos que el espesor de
la envoltura de hidrogeno adopta diferentes valores con masas de hidrogeno en el
rango 10* — 1071°M/,, con un valor medio méas pequeiio que aquel predicho por la
teoria de evolucion estandar. Este resultado implica la existencia de un escenario de
formacion que da lugar a envolturas de hidrogeno mas delgadas. Aqui proponemos
una posible escenario, relacionado con un episodio de un pulso térmico tardio (Al-
thaus et al. 2005b).

palabras clave: estrellas: enanas blancas — interiores estelares — evolucion estelar
— astrosismologia — pulsaciones estelares — estrellas ZZ Ceti.



Asteroseismology of variable white
dwarf stars 77 Ceti

Abstract

White dwarf stars are the most common evolutionary endpoint in the Milky Way.
Therefore, the current population contains valuable information about the history of
our Galaxy. During their evolution, white dwarf stars cross several phases known as
pulsational instability strips. This allows us to study white dwarfs using Asteroseis-
mology, which studies the evolutionary and structural properties of pulsating stars
from the observed period spectrum. In fact, asteroseismology is the only tool known
to estimate the mass of the hydrogen and helium envelopes, and to infer the stellar
mass with great accuracy.

In this work we perform an asteroseismological study of variable DA white dwarf
stars known as ZZ Ceti stars. We start by computing a grid of evolutionary mod-
els representative of DA white dwarfs, characterized by detailed chemical profiles
from the center to the surface. We analyze the chemical structure and evolutionary
properties of these models, with special attention on the initial—final mass relation.
Then, we compute the adiabatic pulsation spectrum of these evolutionary models
for a surface temperature range wide enough as to comfortably cover the DA insta-
bility strip (~ 12500 — 10500K). We perform asteroseismological fits for a sample
of 45 77 Ceti stars. We study the 44 classical ZZ Cetis, that have well determined
values of surface temperature and gravity. In particular, we perform a detailed aster-
oseismological analysis on the arquetypical star, G117—B15A. We also perform an
asteroseismological analysis on the ZZ Ceti star WD J1916+4-3938, the first DA vari-
able white dwarf observed in the field of the Kepler mission. Finally, we analyze the
global pulsational properties of the class of ZZ Ceti variables. We study the distribu-
tions of stellar mass, temperature and hydrogen envelope thickness. In oarticular, we
found that the hydrogen envelope can adopt different values with masses of hydrogen
within the range 10~* — 1071°M,. The mean value of the hydrogen envelope mass,
for the sample of 44 Z7 Ceti stars, is smaller than the one predicted by the standard
evolution theory. Therefore, there should be an evolutionary scenario that leads to
the formation of thin hydrogen envelopes. In this work we propose a Late Thermal
Pulse scenario 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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CAPITULO 1

Introducciéon

1.1. Evoluciéon Estelar

Las estrellas nacen a partir de nubes masivas de gas y polvo, cuando una parte de
dicha nube se vuelve inestable frente al colapso gravitacional y comienza a contraerse.
Gran parte de la energia potencial que se libera por la contraccion gravitacional se
utiliza para calentar la materia que forma la protoestrella, y el resto es radiado
desde la superficie. Eventualmente, las regiones centrales se vuelven suficientemente
densas y alcanzan la temperatura necesaria para que se encienda la combustion de
hidrogeno en helio en el centro. Asi, la energia liberada por las reacciones nucleares
es suficiente para contrarrestar el colapso gravitacional, y la estrella se establece en
la Secuencia Principal. Si la masa inicial de la protoestrella es menor a 0.08 M,
nunca alcanzara la temperatura de combustion de hidrogeno (T ~ 6 x 10° K). En
este caso, la materia se vuelve fuertemente degenerada y la energia liberada por la
contraccion es absorbida por el gas de electrones degenerado en lugar de aumentar
la temperatura. Estos objetos se conocen como enanas marrones.

La Secuencia Principal es la etapa més larga en la vida de una estrella, debido la
gran diferencia en las energias de ligadura del hidrogeno y el helio y a que los ciclos de
combustion en esta etapa involucran reacciones débiles. En esta etapa la estrella se
encuentra en un estado de equilibrio, donde la energia proveniente de la combustion
central de hidrogeno en helio se opone a la contraccion gravitacional. Cuanto mas
masiva es la estrella, la luminosidad es méas alta y la produccion de energia debe
ser mayor. De esta manera, estrellas de masas mayores tienen tiempos de vida méas
cortos en la Secuencia Principal. Por ejemplo, para una estrella de 20M, esta fase
inicial dura alrededor de ~ 6 x 10° afios, mientras que para una estrella de 1M
dura ~ 10'Y anos. Por otro lado, para una estrella con una masa menor a 0.09M, el
tiempo de vida en la Secuencia Principal excede la edad actual del Universo.

Cuando el combustible nuclear se agota en el centro de la estrella, la combustion
de hidrogeno se desplaza a una céascara que rodea al ntcleo inerte rico en helio. El
nicleo se contrae, mientras que la envoltura se expande. Esta expansion da lugar
a una disminucion de la temperatura superficial y la estrella asciende por la Rama
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Figura 1.1: Esquema que ilustra los tres posibles caminos evolutivos, dependiendo si la
estrella es una estrella de baja masa (fila superior), de masa intermedia (fila central), o de
alta masa (fila inferior). Ver texto para méas detalles (Adaptado de Castanheira 2007).

de Gigantes Rojas donde aumenta su luminosidad a temperatura casi constante. La
masa del nicleo de helio aumenta debido a la presencia de la céscara de hidrégeno
en combustion que avanza hacia la superficie. Cuando la temperatura del nicleo de
helio alcanza ~ 10® K comienza la combustién de helio, primero en carbono y luego
también en oxigeno. Esta fase se conoce como Secuencia Principal de helio o Rama
Horizontal.

La evolucion posterior a la quema central de helio depende directamente de la
masa con la cual la estrella comenz6 su vida. De esta manera, las estrellas se pueden
dividir en tres grupos dependiendo de la masa inicial: las estrellas de baja masa, con
masas iniciales entre 0.08 M, v ~10M), las estrellas de masa intermedia, con masas
en el intervalo de ~ 10 —25M,, y las estrellas masivas, con M, > 25M. Un esquema
de los diferentes caminos evolutivos de los tres grupos se muestra en la figura 1.1.

Las estrellas de baja masa, una vez que se agota el helio central, desarrollan
un nicleo degenerado de carbono y oxigeno rodeado por una cascara de helio en
combustion. A su vez, la estrella cuenta con una segunda fuente de energia dada
por la cascara de hidrogeno en combustion. Dado que no hay reacciones nucleares
en el nicleo, este se contrae y la region entre las capas en combustion se expande.
Esto provoca la disminucion de la temperatura en la region donde se encuentra la
cascara de hidrogeno en combustion, que se vuelve inactiva. De esta manera, la
envoltura se expande y la estrella se mueve hacia la Rama Asintotica de las Gigantes
(AGB), alcanzando luminosidades muy altas. Para estrellas con masas menores a
~ 8Mjg, el niicleo nunca alcanza la temperatura de fusion de carbono. Esto se debe
principalmente a dos factores. Primero, la densidad del niicleo de carbono y oxigeno
se vuelve tan alta que los electrones forman un gas degenerado. Segundo, los neutrinos
producidos en el niicleo escapan casi sin interactuar con la materia, dando lugar a
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un sumidero de energia. Hacia el final de la AGB, la combustion de helio en la capa
que rodea al niicleo se vuelve inestable y la estrella sufre una serie de inestabilidades
termonucleares, conocidas como pulsos térmicos. A medida que la estrella sigue su
evolucion en la AGB, la masa del nicleo aumenta debido al avance de la cascara de
helio en combustion. Ademas, las fuertes pérdidas de masa van erosionando las capas
externas de la estrella, resultando en la eyeccion de la mayor parte de la envoltura rica
en hidrégeno. El niicleo de carbono y oxigeno es un objeto compacto y fuertemente
degenerado, con una masa de 0.5—1M, y un radio comparable al de la Tierra. En este
punto el niicleo es practicamente una enana blanca. La materia eyectada alrededor de
la estrella brilla por algunos miles de anos como una Nebulosa Planetaria, resultado
de la fluorescencia dada por la energia radiada por el objeto central en el rango
ultravioleta, antes de disiparse en el medio interestelar. El resultado final es una enana
blanca con un niicleo de carbono y oxigeno que brilla principalmente a expensas de
la liberacion de energia térmica almacenada en el gas de iones no degenerados. En
particular, las estrellas que poseen masas iniciales entre ~ 8 — 100, logran encender
el carbono en condiciones semi-degeneradas dando como resultado una estrella enana
blanca masiva con un nticleo de oxigeno y neon.

Luego del agotamiento del helio central, las estrellas de masa intermedia (~
10 — 25M) nunca desarrollan un nicleo degenerado, con lo cual la combustion nu-
clear de carbono y elementos mas pesados ocurre en condiciones normales. La serie
de reacciones nucleares, desde la fusion del carbono hasta elementos del grupo del
hierro, dura solamente algunos cientos de anos, durante los cuales las capas més ex-
ternas de la estrella permanecen invariantes. Como resultado, la estrella posee una
estructura de “cebolla”, donde capas de elementos cada vez méas pesados se van suce-
diendo en el recorrido hacia el centro. Con la formacién de hierro, el ntucleo ya no
puede generar energia mediante fusiéon nuclear, dado que la fusiéon de hierro es una
reaccion endotérmica. Como resultado, la tnica fuente de energia es la contraccion
gravitacional, que da lugar a un aumento de temperatura del nticleo y a la disociacion
de los niicleos atomicos en protones y neutrones. A medida que aumenta la densidad,
los protones capturan electrones para formar neutrones, emitiendo neutrinos. Final-
mente, los neutrones forman un gas degenerado. El colapso de las capas externas
se frena cuando el nicleo alcanza densidades del orden de los nicleos atomicos y la
materia se vuelve incompresible. Como resultado, se genera una onda de choque que,
junto con la emisién de neutrinos, transfiere momento a la envoltura eyectandola en
forma de una explosion de supernova. El colapso dura solamente algunos minutos.
El nicleo remanente, extremadamente compacto, se transforma en una estrella de
neutrones, con masas tipicas alrededor de 1.4M. pero menores que ~ 2M. Estos
objetos se pueden observar como pulsares.

Por 1ltimo, las estrellas con masas iniciales > 250, son estrellas masivas. Las
estrellas masivas pasan casi toda su vida en una fase de Wolf-Rayet como objetos
muy luminosos. A medida que la estrella evoluciona el material que ha sido procesado
en el nucleo central, gradualmente alcanza la superficie de la estrella. Cuando una
cantidad suficiente de material se acumula en la superficie, este absorbe gran parte
de la radiacion de la estrella dando lugar a fuertes vientos, con tasas de pérdida de
masa de 1075 — 107> M, /afio. Este viento se vuelve tan espeso que oculta totalmente
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la estrella. Se cree que los procesos que ocurren en el interior de las estrellas masivas
son similares a aquellos en las estrellas de masa intermedia, con lo cual, se formaria
un nicleo central de hierro y una estructura interna de capas. Al final de sus vidas,
estas estrellas también explotaran en un evento de supernova. En este caso, la masa
del ntcleo excede la masa limite para las estrellas de neutrones, y la presiéon dada
por el gas de neutrones degenerados no es suficiente para contrarrestar el colapso
gravitacional. El ntucleo sigue contrayéndose para formar un agujero negro.

En un evento de formacion estelar, la cantidad de estrellas que nacen no es la
misma para todas las masas. Segin la funciéon de masa inicial, por cada estrella
de 10M,, que se forma, nacen aproximadamente 300 estrellas de 1M, con lo cual,
la mayor parte de la poblacion estelar estard dada por estrellas de masas bajas e
intermedias. Por lo tanto, las estrellas enanas blancas constituyen el final més comin
en la vida de las estrellas. De hecho, un 98 % de las estrellas de la Galaxia terminaran
sus vidas como enanas blancas.

1.2. Estrellas Enanas Blancas

Las estrellas enanas blancas comienzan sus vidas como ntcleos con altas temper-
aturas rodeados por una nebulosa planetaria, producto de la evoluciéon de estrellas
progenitoras con masas iniciales menores que 10 + 2M,, (Ritossa et al. 1999; Seiss
2007).

A partir del analisis de la distribucion de energia y del espectro en el optico y
ultravioleta, se sabe que las enanas blancas se pueden encontrar en un amplio rango
de temperatura efectiva (150 000 — 4 000 K). Estudios espectroscopicos llevan a la
determinacion de la gravedad superficial, dado que la intensidad y el ancho de las
lineas espectrales son sensibles a la densidad de particulas de la atmosfera, que a su
vez esta ligada a la gravedad superficial. El valor promedio de la gravedad superficial
es log g ~ 8[cgs], mucho mayor a la solar (log g ~ 4.4). También se pueden encontrar
en un amplio rango en luminosidad, como consecuencia de la extension en Tg, desde
~ 1077 L, para las enanas blancas méas débiles conocidas, hasta ~ 10?2 —10%L,, para
las méas brillantes.

Las estrellas enanas blancas detectadas se seleccionan a partir de muestras de
objetos con movimientos propios significativos, y por consiguiente, relativamente
cercanos al Sol. Un criterio de seleccion basado en el color permite distinguirlas de
las estrellas de Secuencia Principal, que son menos azules que las enanas blancas, y
su naturaleza degenerada se confirma a través de observaciones espectroscopicas. La
distribucién de enanas blancas en la Galaxia es consistente con una poblacién del
disco, con una escala de altura estimada de 250 — 300 pc. La densidad espacial es del
orden de 0.005 pc™3 para M, < 15, y la tasa de nacimiento es del orden de (1.5 —
2.3) x10~?pc—ano !, incluyendo la contribuciéon de las enanas blancas en sistemas
binarios.

La mayoria de las estrellas enanas blancas, como descendientes directos de un ni-
cleo de nebulosa planetaria, nacen como objetos colapsados con temperaturas muy
altas. En ese punto comienzan a enfriarse debido a que las fuentes de energia nu-
clear estan practicamente agotadas y la energia gravitacional no se libera en forma
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eficiente, ya que la presion dada por los electrones degenerados impide cualquier
contraccion adicional. Como la presion no depende de la temperatura, la estrella
evolucionara a radio casi constante. En particular, la degeneracion electronica del
niicleo es directamente responsable de la curiosa relacion entre la masa y el radio de
una enana blanca: cuanto mayor es la masa de la estrella, menor es su tamano. De la
misma manera, la degeneracion electrénica en el limite relativista es responsable de
la existencia de una masa limite por encima de la cual no puede existir una estrella
enana blanca. Esta masa limite se conoce como la masa de Chandrasekhar y es del
orden de ~ 1.4 M.

Otra propiedad de los electrones degenerados es que son excelentes conductores
de calor, por lo cual el niicleo de una enana blanca es casi isotérmico. En el rango
de temperatura efectiva de 16 000 — 8 000 K, donde se encuentran la mayor parte
de las enanas blancas, la temperatura del nicleo varia desde ~ 2 x 10" K a 5 x 10°
K. La importante caida en la temperatura entre las regiones centrales y la superficie
se da principalmente en la envoltura de la estrella. En modelos frios, este gradiente
de temperatura da lugar a la formacioén de zonas convectivas en la superficie. Estas
zonas convectivas, cuando estan presentes, regulan el flujo de energia emergente
hacia el exterior de la estrella. La conveccién también tiene un papel clave en la
evolucion de una enana blanca ya que afecta directamente la tasa de enfriamiento
de la misma. Esto ocurre cuando la base de la zona convectiva exterior alcanza el
interior degenerado, acoplando la superficie y el nicleo, y aumentando de este modo
la tasa de transferencia de energia a través de la envoltura, en comparacién con el
caso donde el transporte en radiativo.

Los iones, no degenerados, estidn completamente desacoplados de los electrones,
y son los que proveen la energia térmica que lentamente se transporta a la superficie,
produciendo la luminosidad de la estrella. Por lo tanto, una enana blanca aislada
brilla a expensas de su reservorio térmico. A medida que la energia cinética de los
iones disminuye, el gas de iones pasa de un estado gaseoso a uno liquido y luego
a un estado solido. El pasaje de fluido a sélido, conocido como cristalizacion, da
lugar a la liberacion de calor latente, capaz de disminuir considerablemente la tasa
de enfriamiento de la estrella. Finalmente, la reserva de energia térmica se agota y la
estrella desaparece en la forma de un objeto frio y cristalizado conocido como enana
negra.

La distribucion de masa de las estrellas enanas blancas muestra un pico muy
pronunciado alrededor de ~ 0.59M. De hecho, usando la relaciones masa—radio
teoricas y con un valor promedio de log g ~ 8, se obtiene una masa media de M =
0.6M (Kepler et al. 2007). La distribucién de masa de las estrellas enanas blan-
cas también muestra dos componentes menos pobladas, hacia masas bajas y altas.
Las enanas blancas masivas tienen una masa espectroscopica entre 1.0 y 1.3 My,
conteniendo un nicleo presumiblemente formado por oxigeno y neén. Se cree que
estas estrellas son el producto de la fusiéon o merger de dos enanas blancas de masa
intermedia en sistemas de binarias cercanas (Guerrero et al. 2004; Lorén Aguilar et
al. 2009) o de la evolucion de una estrella aislada de masa intermedia que ha experi-
mentado repetidos flashes de carbono en una céscara que rodea al nucleo (Ritosa et
al. 1999). Finalmente, la distribucion de masa comprende una poblacion de estrella
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Tabla 1.1: Clasificacion espectral de estrellas enanas blancas.

Tipo espectral Caracteristicas

DA Lineas de H, sin He I o metales presentes

DB Solamente lineas de He I, sin H o metales presentes

DC Espectro continuo sin lineas distinguibles

DO Lineas intensas de He II, He [ o H pueden estar presentes
DZ Solamente lineas de metales, sin H o He

DQ Presencia de carbono, molecular o atémico

de baja masa. Dado que los progenitores de estas estrellas necesitarian un tiempo
mayor que la edad del Universo para alcanzar la curva de enfriamiento, las estrellas
enanas blancas de baja masa se producen en su mayoria en sistemas binarios, donde
la evolucion estelar es truncada por la transferencia de masa a la estrella companera
durante la primera etapa de gigante (Sarna et al. 1999).

Considerando la historia termonuclear previa y la eficiencia de los procesos de
sedimentacion, una enana blanca tipica tiene una estructura quimicamente estratifi-
cada, con un nucleo de carbono y oxigeno que contiene el 99 % de la masa total de
la estrella. Rodeando al niicleo se encuentra una capa delgada de helio (1072M,), a
su vez rodeada por una capa de hidrogeno aiin mas delgada (~ 107*M,). Aunque
tienen un espesor muy pequeno, las capas externas son extremadamente opacas a
la radiacion y regulan el flujo saliente de energia de la estrella, un aspecto muy
importante en la evoluciéon de una enana blanca.

Las estrellas enanas blancas se pueden dividir en dos grupos de acuerdo con los
elementos quimicos dominantes en la envoltura. La mayoria de la enanas blancas
poseen envolturas casi puras en hidrogeno con algunas trazas de otros elementos
méas pesados. Estas estrellas se denominan enanas blancas DA y constituyen alrede-
dor del 85% de todas las enanas blancas — Ver Eisenstein et al. (2006) y referen-
cias. El segundo grupo esta formado por las estrellas enanas blancas con envolturas
deficientes en hidrégeno, usualmente conocidas como enanas blancas no—DA, las
cuales forman alrededor del 15% de la poblacion total. Se cree que las enanas blan-
cas deficientes en hidrogeno son el resultado de mergers o de un progenitor que en
la post-AGB experimenta flashes térmicos tardios. Las enanas blancas no—DA se
pueden dividir en varias subclases: las enanas blancas DO, con temperaturas efecti-
vas 45 000K < T.g < 200000K, que muestran lineas relativamente fuertes de helio
una vez ionizado (Hell), las enanas blancas DB (11 000K < T,z < 30 000K), con lin-
eas fuertes en helio neutro (Hel), y las enanas blancas DC, DQ y DZ (T.g < 11000 K)
que muestran trazas de carbono y metales en su espectro. A medida que una enana
blanca DO evoluciona, el Hell se recombina para formar Hel, transformandose en
una enana blanca DB. La transicion de DO a una etapa DB més fria se interrumpe
por el gap no—DA (30 000K < Tz < 45000K) donde se observan muy pocos objetos
con atmosferas deficientes en hidrogeno (Eisenstein et al. 2006). También se deben
considerar aquellas enanas blancas con atmosferas hibridas o abundancias peculiares,
y las recientemente descubiertas DQ calientes (hot DQ) con atmosferas ricas en car-
bono, con Teg ~ 20 000K (Dufour et al. 2007, 2008a). Se cree que las enanas blancas
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Figura 1.2: Esquema de los posibles caminos evolutivos para las enanas blancas a medida
que se enfrian. La columna izquierda indica la temperatura efectiva. La mayor parte de la
poblacion de enanas blancas corresponde a estrellas DA que permanece asi durante toda
la evolucion (segunda columna). Las enanas blancas DO pueden seguir diferentes caminos,
partiendo ya sea desde las estrellas PG 1159 calientes, ricas en helio, carbono y oxigeno o a
partir de estrellas formadas en eventos de merger. Las estrellas PG 1159 también podrian
ser los progenitores de las estrellas hot DQ. La acreciéon de material del medio interestelar,
como metales, por estrellas enanas blancas frias ricas en helio daria lugar a las enanas
blancas de tipo DZ (Adaptado de Althaus et al. 2010a).
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hot DQ son los descendientes frios de las estrellas PG 1159, y el resultado de una
mezcla convectiva a temperaturas efectivas mas bajas (Dufour et al 2008a; Althaus
et al. 2009a). El esquema méas comiin de clasificacion espectral se encuentra en la
tabla 1.1.

Actualmente la evidencia observacional apunta hacia una posible evolucion es-
pectral de las enanas blancas, es decir, que la composicién superficial de una dada
enana blanca podria cambiar durante su evoluciéon debido a la competencia entre
algunos procesos fisicos, como conveccion, episodios de pérdida de masa, acrecion,
levitacion por radiacion y asentamiento gravitacional. La interacciéon entre estos pro-
cesos podria brindar alguna pista para entender la evoluciéon de las enanas blancas
a medida que se enfrian. Un esquema de los posibles caminos evolutivos de las es-
trellas enanas blancas se muestra en la figura 1.2. Una descripcion detallada de las
propiedades evolutivas de las estrellas enanas blancas se puede encontrar en Althaus
et al. (2010a).

1.3. Pulsaciones Estelares

1.3.1. Las Estrellas Variables

A simple vista, las estrellas parecerian ser objetos estaticos. Sin embargo, como
ya vimos, estos objetos celestes son muy activos y experimentan grandes cambios en
su estructura interna a medida que evolucionan. Algunas de estas estrellas pueden
experimentar cambios en su brillo a escalas temporales cortas, volviéndose estrellas
variables.

Las estrellas variables se pueden dividir en dos grandes categorias: las variables
intrinsecas y las variables extrinsecas. Las variables intrinsecas son aquellas estre-
llas cuya variacion en la luminosidad se debe a cambios en las propiedades fisicas
de la estrella en si misma. En esta categoria se encuentran las variables pulsantes,
que modifican su forma y tamafno en forma periodica, las variables eruptivas, que
experimentan erupciones en la superficie, por ejemplo, por ejeccion de masa, y las
variables cataclismicas, estrellas que experimentan cambios bruscos como las novas
y supernovas. Las variables extrinsecas son aquellas estrellas donde la variabilidad
es causada por agentes externos. A su vez, esta categoria se puede dividir en dos
subgrupos. El primero corresponde a las binarias eclipsantes, sistemas dobles donde,
vistas desde la Tierra, las estrellas se eclipsan una a otra. El segundo corresponde a
las variables rotantes, cuya variacion esté relacionada con la rotacion de la estrella.

Las primeras variables reconocidas fueron las novas y las supernovas. Estas vari-
ables cataclismicas, explotan aumentando su brillo en forma repentina e intensa, para
luego desaparecer lentamente al cabo de algunas semanas o meses. Observaciones de
este tipo de estrellas se remontan a varios siglos antes de Cristo, en registros llevados
por astrologos imperiales en China, y luego en Japoén y Corea.

Excepto por las novas, se pensaba que las estrellas permanecian constantes hasta
que, en el ano 1596, David Fabricius descubri6 la primera variable no-eruptiva en
la constelacion de Cetus, una estrella gigante roja pulsante conocida como o Ceti o
Mira. Esta estrella fue considerada primero una nova hasta 1660 cuando se concluyo
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que era una estrella pulsante con un periodo de ~ 11 meses. Actualmente esta estrella
es el prototipo de una clase de estrellas pulsantes con el mismo nombre.

Algunas notas casuales fueron reemplazadas por registros sistematicos alrededor
del ano 1700, dando lugar a mas descubrimientos. De esta manera E. Pignott de-
mostrd que la estrella © Serpentis era una variable, confirmando las sospechas de G.
Montanari un siglo antes, y Goodricke encontr6 variaciones periodicas en la estrella
0 Cephei, el prototipo de las pulsantes Cefeidas, y en [ Lyrae, una binaria eclipsante.
El descubrimiento de estrellas pulsantes fue al principio lento, hasta la aparicion de la
fotografia. Alrededor del ano 1800, solamente se conocian ~ 10 estrellas pulsantes, sin
embargo los registros permanentes en placas fotograficas aumentaron rapidamente
este niimero a algunos miles entre los anos 1850 y 1900.

1.3.2. El Fenémeno de las Pulsaciones Estelares

Una estrella se puede considerar como una esfera de gas con gravedad propia
que se encuentra inmersa en un campo de radiacion. En general, la estrella es un
sistema extremadamente estable, donde la energia generada por reacciones nucleares
se pierde en forma de radiacion desde la superficie (equilibrio térmico). Dicho sistema
también se encuentra en equilibrio mecanico tal que en cada punto de la estrella
la gravedad compensa exactamente el gradiente de presion. Si la presion aumenta,
la estrella se expande, mientras que si la gravedad excede al gradiente de presion,
la estrella se contrae. Bajo ciertas circunstancias, una pequena perturbacién sobre
una estrella puede crecer con el tiempo y tornarse suficientemente grande como
para ser observada, dando lugar a una estrella pulsante. Las pulsaciones estelares
se manifiestan principalmente a través de variaciones periddicas en la luminosidad
de una estrella, aunque también se ponen de manifiesto a través de variaciones en las
lineas espectrales. Dichas variaciones pueden tener su origen en cambios en el radio
estelar, en la temperatura superficial, en el area y orientacion de la superficie estelar,
o una combinacion de todos estos efectos.

Las oscilaciones son un fené6meno comiin en la Tierra, como es el caso de las
ondas en la superficie de los océanos producidas por la gravedad y las ondas de
sonido producidas por gradientes de presion. Las oscilaciones estelares, causadas por
estos dos tipos de fuerzas, son de la misma naturaleza que las oscilaciones en la
Tierra. En otras palabras, los principios fisicos que determinan las caracteristicas
de las oscilaciones son los mismos en ambos casos: la conservacion de la masa, el
momento y la energia. Existen, sin embargo, algunas diferencias entre la descripcion
de las oscilaciones estelares y las ondas en la Tierra, siendo la mas importante la
presencia de un campo de radiacién. Dado que las pulsaciones en una estrella deben
ser auto-excitadas, es necesaria la existencia de un proceso fisico que convierta algtin
tipo de energia en energia cinética de pulsacion. Cualquier proceso por el cual una
porcion de gas estelar absorbe o emite radiacion durante un ciclo de pulsacion, es el
mecanismo necesario para la excitacion de las pulsaciones.

Dentro de la teoria de pulsaciones estelares se pueden definir dos tipos de oscila-
ciones: radiales y no radiales, siendo las primeras un caso particular de las segundas.
En el caso de las pulsaciones radiales, las variaciones en la luminosidad se deben a
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cambios en el volumen de la estrella en forma periddica, manteniendo la simetria
esférica. La oscilaciones radiales son ondas acusticas, donde la fuerza restauradora
esta dada por la presion. Por otro lado, en el caso de las pulsaciones no-radiales, la
estrella se aparta de su estado de equilibrio sin conservar la simetria esférica en el
proceso. El material estelar se despalza tanto en direccion radial como en direccion
horizontal siendo tanto la presion como la gravedad las fuerzas restauradoras. En este
caso, la gravedad actia como fuerza restauradora a través de la flotacion. Entonces,
mientras las pulsaciones radiales tienen un espectro de modos aciusticos o de presion
(modos p), las pulsaciones no-radiales muestran ademas un espectro de modos de
gravedad o modos g (Cowling 1941).

1.3.3. Propiedades de las Pulsaciones no-Radiales

A continuacion describiremos en forma breve las caracteristicas generales de las
oscilaciones no-radiales. Un desarrollo completo de las ecuaciones que modelan las
pulsaciones no-radiales en la aproximacion adiabatica se presenta en el Apéndice
A, donde se sigue el tratamiento presentado por Unno et al. (1989). Para méas de-
talles sobre la teoria de pulsaciones no-radiales aplicado a oscilaciones estelares se
recomienda consultar los trabajos de Cox (1980) y Unno et al. (1989).

Las ecuaciones fundamentales que gobiernan las pulsaciones no-radiales son las
ecuaciones basicas de la hidrodindmica, dadas por las ecuaciones de consevacion de la
masa (ec. A.1), el momento (ec. A.2) y la energia (ec. A.3). Aplicando pequenas per-
turbaciones sobre un estado de equilibrio con simetria esférica se obtiene un sistema
de ecuaciones linealizadas, siempre suponiendo que las perturbaciones sean suficien-
temente pequenas para despreciar términos de orden dos o mayor. En esta situacion,
para un modo normal, las variables se pueden escribir como:

flg,é,m(ra 07 ¢7 t) = flg,é,m(r)}/ém(ev ¢) 6Xp(i0k7g7mt) (11)

Aqui, f’ representa la perturbacion Euleriana de una dada cantidad fisica f, como
el desplazamiento, la presion o el potencial gravitatorio, Y™ (6, ¢) son los armoénicos
esféricos', y o em es la frecuencia de oscilacion. La funcion fi , . (r) representa la
parte radial de las autofunciones. Para modelos realistas, el problema de oscilaciones
no-radiales se debe resolver en forma numérica, dando como resultado las autofun-
ciones f; ,,.(r) con su correspondiente autovalor oy ¢.,. Bajo la aproximacion adi-
abatica (6S = 0)2, el problema de pulsaciones no-radiales linealizado se reduce a
un problema de autovalores de cuarto orden en el espacio dado por las ecuaciones
(A.53)-(A.56).

Como se puede ver a partir de la ecuacion (1.1) cada modo normal esta caracteri-
zado por tres nimeros: el orden radial &, el grado armonico ¢ y el orden azimutal m.
Tanto k& como ¢ son niimeros naturales, mientras que m es un niimero entero tal que
—¢ < m < (. El grado armoénico indica el nimero de lineas nodales en la superficie
de la estrella, donde |m| corresponden a meridianos y ¢ — |m/| son paralelos, estos

! Apéndice B
2En la aproximacién adiabética se desprecia la variaciéon lagrangiana de la entropia, suponiendo
que no hay intercambio de calor entre los elementos de fluido al oscilar.
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Figura 1.3: Esquema de contornos de la parte real de los armoénicos esféricos Y;™(6, ¢)
sobre la superficie de una estrella que pulsa en modos no-radiales. Los casos ilustrados son:
£=0,1,2,3ym=0,1,2,3, ademés del caso £ =10 y m = 5.

modos se conocen como modos esferoidales (Unno et al. 1989). En la figura 1.3 se
esquematizan los patrones nodales sobre la superficie de una estrella dependiendo del
valor de £ y m. En particular se observa que, si m = 0, todas las lineas nodales son
paralelos, mientras que, si £ = |m/, solo se tienen meridianos. Por tltimo, el caso con
¢ = m = 0 corresponde a una oscilacion radial, donde la simetria esférica se conserva,
en cada oscilacion. En general, la superficie de la estrella queda dividida en regiones
de fase opuesta en brillo y velocidad del material. Como resultado, la suma de la
luminosidad de las diferentes regiones da lugar a las variaciones en la luminosidad
total de la estrella. Por tultimo, tenemos que las regiones limitadas por las lineas
nodales se vuelven cada vez méas pequenas a medida que el grado armoénico aumenta.
Esto da lugar a un fenémeno de cancelacion geométrica, tal que la variabilidad de la
estrella se vuelve muy pequena para ser observada. Por este motivo, los modos con
un grado armonico ¢ > 3 son muy dificiles de observar.

Si suponemos la ausencia de rotacién, campos magnéticos o cualquier otro agente
externo que perturbe la simetria esférica, las ecuaciones de pulsacién no dependen
explicitamente del orden azimutal, por consiguiente los autovalores o2 serin inde-
pendientes de m, dando lugar a una degeneracion de orden 2¢ + 1 en las frecuencias
de oscilacion. Es decir, que los 2¢ + 1 modos normales caracterizados por los mismos
valores de { y k estaréan caracterizados por la misma frecuencia de oscilacion.
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Finalmente, para modelos estelares homogéneos el orden radial k representa el
numero de nodos radiales, es decir el nimero de superficies esféricas concéntricas
de radio r; (con 1 < i < k) donde el movimiento del material es nulo. En modelos
estelares realistas, esta correspondencia uno a uno entre k y el nimero de nodos
radiales se pierde, en especial para modos de bajo orden radial.

1.3.4. Caracteristicas de los Modos Esferoidales

Como ya mencionamos, existen dos grandes clases de modos esferoidales depen-
diendo de la fuerza restauradora que actia en cada caso. Si la fuerza restauradora
estd dada por los gradientes de presion se tienen modos de presion o modos p, mien-
tras que si la fuerza restauradora es la gravedad, a través de la flotacion, entonces
se tienen modos de gravedad o modos g (Cowling 1941). A su vez, las propiedades
de los modos esferoidales estan gobernadas por las frecuencias caracteristicas, cono-
cidas como las frecuencias de Lamb y de Brunt-Viiséla. Los modos de presion estan
intimante relacionados con la frecuencia de Lamb, dada por:

1

L} = wcg (1.2)
donde % es la velocidad adiabatica del sonido dada por cg = /T'1p/p, con p la
presion, p la densidad y I'y el exponente adiabatico. En particular, la frecuencia
de Lamb es inversamente proporcional al tiempo que tarda una onda de sonido en
recorrer una distancia A\, = 27r/{. Los modos de presion se caracterizan por des-
plazamientos del material principalmente en la direccion radial. En este caso, como
la fuerza restauradora estd dada por los gradientes de presion, este tipo de modos
se puede considerar como el andlogo no-radial de los modos radiales. Los modos p
ocupan la region de las altas frecuencias (periodos cortos) las cuales aumentan con
k y ¢ crecientes. En general, los modos de presion se propagan en las regiones de la
envoltura de la estrella donde muestran amplitudes de oscilacion grandes.

Por otro lado, los modos de gravedad estan relacionados con la frecuencia de
Brunt-Viisila, dada por:

1 dlnp dlnp
N =g = - 1.
g(F1 dr dr )’ (1.3)

que representa la frecuencia con la que una burbuja de gas oscila alrededor de su
posicion de equilibrio por la influencia de la gravedad. Los modos de gravedad se
caracterizan por desplazamientos principalmente en la direcciéon horizontal y se pro-
pagan generalmente en las regiones internas de la estrella, cercanas al nicleo. Esta
clase de modos ocupa el dominio de las bajas frecuencias (periodos largos), tal que
los periodos de pulsacion se vuelven mas largos a medida que k y £ aumentan. Para el
caso de las estrellas enanas blancas, la frecuencia de Brunt-Viisila toma valores muy
bajos en el centro de la estrella, debido a la degeneracion electronica en el nicleo,
obligando a los modos de gravedad a propagarse en regiones cada vez mas externas
a medida que el grado de degeneracion se incrementa.
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Por dltimo, para cada valor de ¢ > 1, se puede encontrar un tnico modo cuya
frecuencia se encuentra entre el espectro de modos de presion y de gravedad. Este
modo se denomina modo f o modo de Kelvin. En modelos estelares simples, el modo
f no tiene nodos radiales y su frecuencia aumenta con el valor del grado arménico.

Una idea de las propiedades generales de las oscilaciones no-radiales se puede
extraer de un anélisis local (Unno et al. 1989). Supongamos la situacion donde las
longitudes de onda de los modos de oscilacion son cortas comparadas con las escalas
de altura relevantes para las cantidades fisicas involucradas. Si ademés consideramos
la aproximacion de Cowling, donde despreciamos la perturbacion Euleriana del po-
tencial gravitatorio (¢’ = 0) (Cowling 1941), los coeficientes en las ecuaciones de
pulsacion se pueden considerar casi constantes. Bajo estas hipotesis podemos supon-
er una dependencia de la coordenada radial de la forma exp(ik,r), donde k, es la
componente radial del nimero de onda. Como resultado obtenemos una relacion de
dispersion de la forma:

K= (0® — I?) (0> — N?) (1.4)

A partir de esta relacion se puede ver como las frecuencias caracteristicas determinan
las propiedades de las pulsaciones no-radiales. Para que un dado modo se propague
localmente se debe cumplir que k2 sea positivo. Esto ocurre en dos situaciones: si 0> >
L7, N? y si 0® < L7, N2 Si por el contrario N* < 0% < L? 6 L} < 0* < N?, k2 <0,
el nimero de onda radial es puramente imaginario y las soluciones son evanescentes.
Como resultado, el interior de la estrella queda dividido en zonas de propagaciéon
y zonas evanescentes determinadas por el perfil de las frecuencias caracteristicas de
Lamb y Brunt-Viisala.

Una forma ttil de visualizar los resultados obtenidos del analisis local es mediante
un diagrama de propagacion (ver Cox 1980; Unno et al. 1989). En la figura 1.4 se
muestra un diagrama de propagacion para un modelo de una estrella en la Rama
Horizontal (sub-enana B 6 sdB) caracterizada por M, = 0.473 My, Tog ~ 28 700K y
log g ~ 5.53. En ella se grafican las frecuencias de Lamb y Brunt-Viisild, L? y N2
respectivamente. Con linea punteada se indican las autofrecuencias adimensionales w?
para los modos con ¢ = 1 junto con los nodos de la autofuncién radial correspondiente
(y1, ec. A.51). Las regiones sombreadas corresponden a las zonas evanescentes dentro
del modelo, que separan las dos regiones de propagaciéon donde los modos tienen
permitido oscilar. Como ya mencionamos, los modos p corresponden al dominio de
las altas frecuencias y se propagan en zonas mas bien externas de la estrella, en la
region indicada como MODOS P en la figura 1.4, donde w? > L2, N?. Los modos g,
por el contrario, se propagan en una regiéon mas interna, denotada con MODOS G en
la figura 1.4, donde se cumple que w? < L2, N%. En general, los modos normales seran
aquellos cuya longitud de onda sea igual a la distancia entre los bordes de la region de
propagacion, convirtiéndose en una onda estacionaria. De esta manera, las regiones
de propagacion actiian como cavidades resonantes donde los modos normales quedan
atrapados.

El modo f posee una autofrecuencia cercana al minimo local de N, separando las
zonas de propagacion de los modos de presion y los modos de gravedad. Como ya
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Figura 1.4: Diagrama de propagacion correspondiente a un modelo de una estrella en la
Rama Horizontal (sdB) con M, = 0.473 Mg, Teg ~ 28 700K y log g ~ 5.53 para modos con
¢ = 2. Las zonas blancas corresponden a regiones de propagacién, mientras que las zonas
sombreadas son regiones evanescentes. El logaritmo del cuadrado de la frecuencia de Brunt-
Viisild y de la frecuencia de Lamb se indican con linea llena y a trazos, respectivamente.
Las lineas horizontales muestran el cuadrado de las autofrecuencias, y los circulos indican

la posicion de los nodos de la autofuncion radial (y1) para el modo fundamental f y para
los modos p y g de bajo orden radial.
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mencionamos, en un modelo realista la clasificacion de modos se vuelve mas compleja,
sobre todo para los modos de bajo orden radial. En particular, en la figura 1.4 la
autofuncion radial para el modo f muestra dos nodos radiales, aunque en modelos
estelares mas simples este modo no posee nodos en la direcciéon radial.

Por tltimo, en modelos quimicamente homogéneos, los perfiles de las frecuencias
caracteristicas tienen una dependencia suave con la posicion (Unno et al. 1989).
Sin embargo, en los modelos estelares realistas, como el que se muestra en la figura
1.4 para una estrella sdB, se pueden observar algunos picos en los perfiles de las
frecuencias de Lamb y Brunt-Viiséild. Como veremos mas adelante, estas estructuras
estan asociadas con cambios abruptos en la composicion debido a la presencia de
interfases quimicas.

1.3.5. Aproximacion Asintética

Para obtener el espectro de modos normales de oscilacion de un dado modelo
estelar, se deben resolver las ecuaciones que gobiernan las oscilaciones no-radiales, por
lo general en forma numérica. Por otro lado, se puede aplicar un método asintotico
para modos con orden radial alto (k > 1) y valores de ¢ pequenos, y obtener asi
soluciones asintoticas. Una descripcion detallada del método asintotico aplicado al
problema de pulsaciones radiales y no-radiales se puede encontrar, por ejemplo, en
los trabajos de Tassoul & Tassoul (1968) y Tassoul (1980), respectivamente. Para los
modos de presion, la frecuencias en el limite asintotico se pueden aproximar por:

T 1 R 7!
~— |2 — 1.
O'k7g 5 ( k+€—|—n—i—2) |:/0 Cs(T):| ( 5)

donde n es el indice politropico® que caracteriza la estructura de las capas superfi-
ciales del modelo estelar. A su vez, a partir de la expresion (1.5) se puede obtener el
espaciamiento asintotico de frecuencias para un valor de ¢ fijo, definido como:

Ry 1 -1
Ac® = — = 1.
o O-k-i-l,g Ukl ™ |:/0' CS(T):| ( 6)

Notar que Ac® en el limite de orden radial alto, o de altas frecuencias, es una
constante que depende tinicamente del perfil de la velocidad adiabatica del sonido en
el interior de la estrella, que a su vez es proporcional a la frecuencia de Lamb para
un dado valor de /.

En el estudio de los modos de gravedad, se debe tener en cuenta el tipo de trans-
porte, radiativo o convectivo, presente en una dada region de la estrella. Si el modelo
contiene tanto regiones radiativas como convectivas, el espectro de periodos de mo-
dos de gravedad se divide en modos g+ y modos ¢~, caracterizados por autovalores
reales e imaginarios, respectivamente. Si consideramos un modelo quimicamente ho-
mogéneo donde el transporte es puramente radiativo o convectivo, las frecuencia de
oscilacion de los modos de gravedad en el limite asintotico se puede aproximar por:

3Apéndice B
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-1
4T 1 1 B N(r)
Tt & 5 (2k+€+n+ 2) 76(6—1—1) { i . dr| (1.7)

De manera similar a los modos de presion, se puede obtener una expresion para el
espaciamiento asintotico de frecuencias en el limite de alto orden radial. Sin embargo,
para los modos de gravedad resulta mas conveniente trabajar en términos de los
periodos, definidos como I, = 27 /oy, en lugar de la frecuencia. Asi, podemos
definir el espaciamiento asintético de periodos como:

2m? B N (r -
Al = Hyqq0 — Uiy = G { i )dr} , (1.8)
0

Esta cantidad resulta ser una constante, determinada por el perfil de la frecuencia
de Brunt-Viisild. A diferencia de los modos de presion, AII} depende de £.

1.3.6. Efectos de la Rotacion y el Campo Magnético

En presencia de rotaciéon o de un campo magnético la simetria esférica del modelo
se rompe. De esta manera se rompe la degeneracion de orden 2/+1 en el orden azimu-
tal, debida a la ausencia de un eje preferencial de simetria. Para el caso de rotacion
lenta, donde la frecuencia angular de rotacion €2 es mucho menor que cualquier fre-
cuencia de oscilacion de los modos normales, se puede hacer una correcciéon a primer
orden en la frecuencia de oscilacion tal que:

Oem(Q) = 040(Q2 = 0) + S0k 4,m- (1.9)

donde la correccion a primer orden depende explicitamente del orden azimutal m. De
esta manera cada frecuencia de oscilacion en el sistema no rotante o, se separa en
sus 2¢ + 1 componentes, removiendo completamente la degeneracién en frecuencia.
El escenario mas sencillo corresponde a una estrella que rota como un cuerpo rigido,
tal que €2 = cte. En este caso, la correccion a la autofrecuencia para k y ¢ dados se
puede escribir como (Cowling & Newing 1949; Ledoux 1951):

50k,é,m = —mQ(l — Ck,é) (110)
donde

foR* pr2[26:& + &F)dr
Cre=—5 (1.11)
Jo " pr2l€ + (L + 1) dr

son los coeficientes de splitting rotacional, que dependen de la estructura del modelo
sin rotacion y del modo considerado. En la expresion anterior, &, y &, corresponden
al desplazamiento radial y horizontal, respectivamente. En el limite asintotico, para
los modos de presion, el desplazamiento del material en la direccion radial es mucho
mayor que el desplazamiento horizontal, siendo &, > &, tal que Cy, — 0 para orden
radial creciente. Por otro lado, en el caso de los modos de gravedad se cumple que
&, < &, para orden radial creciente, y Cyy — 1/[£(¢ + 1)] en el limite asintotico.
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Si ahora suponemos que la velocidad angular de rotacion es una funcién del radio
(Q = Q(r)), la correccion a primer orden en la frecuencia esta dada por:

R*
50k,€,m = —m/ Q(T)K&g(?‘)d?‘, (112)
0

donde Kj (1) se conoce como el kernel rotacional, que depende de las funciones de
desplazamiento del modelo en equilibrio con rotacién nula como:

2¢2 211
Kk,é(r) — pr 57" 2§r€t St [1 E(E + 1)] (113)

R*
Jo " pr2l€ + L+ 1)Edr
El kernel rotacional actiia como una funcién de peso para Q(r) en funciéon de la
profundidad.
En presencia de un campo magnético débil las frecuencias de pulsaciéon sufren
pequenos cambios respecto del caso no magnético, tal que se pueden aproximar por:

O'k7g,m<B0) = O'k,g<B0 = 0) —+ O-;c,f,m (114)

_ . o " ,
donde oy, o(Bg = 0) es la frecuencia de oscilacién con campo magnético nulo y o} , .
es la correccion a primer orden. La expresion para oy, depende de la autofuncion
¢ en el caso no magético y de By como (Jones et al. 1989):

, 1 JM B Pdm, — [4[(¢" x Bo) x B - iuds

— 1.15
Thbm 810y, (Bo = 0) [y 1€12dm, (1.15)

La integral sobre S es la integral sobre la superficie de la estrella, siendo 7 la normal
saliente a dicha superficie. Las integrales restantes son sobre todo el volumen de la
estrella. Finalmente B’ esta4 dado por:

B'(r) = V x (£ x By) (1.16)

Eligiendo una expresion simple para el campo magnético, como por ejemplo un
campo constante o dipolar, la correccion en la frecuencia a,’cl,m, ademés de su depen-
dencia con |Byl, depende del orden azimutal como m?. Esto implica que la frecuencia
oy, se divide en £ 41 componentes y no en 2¢ + 1 como en el caso de rotacion lenta,
con lo cual la degeneracion en m se remueve en forma parcial. Ademas, en presencia
de un campo magnético débil atin la componente con m = 0 tiene una correcciéon no
nula en la frecuencia de pulsacion.

1.3.7. Mecanismos de Excitaciéon: el Mecanismo « — v

Aunque hasta ahora tratamos el fenomeno de pulsaciones estelares como algo ya
presente, las oscilaciones dentro de una estrella deben ser excitadas de alguna man-
era. En lineas generales, podemos pensar a una estrella como una gran maquina de
calor, donde las capas més externas se ocupan de regular el flujo saliente de energia,
usualmente mediante los procesos de ionizacion y recombinacion de los iones de las
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especies quimicas dominantes. Normalmente, un aumento en el flujo saliente de ra-
diacion en una estrella daré lugar a un aumento en la temperatura y una disminucion
en la opacidad, permitiendo que la radiacién escape mas facilmente. Por lo tanto,
bajo condiciones normales, como ocurre en el material totalmente ionizado, el cambio
en la opacidad favorece la estabilidad pulsacional. Sin embargo, en una zona de ion-
izacion parcial, un aumento en el flujo de radiaciéon puede ser absorbido, resultando
en un aumento en la fraccion presente de iones, en lugar de aumentar la temperatura
del material. Como resultado, se bloquea el flujo saliente de energia radiativa, la cual
se almacena como energia de ionizacion. Este mecanismo se conoce como mecanismo
~v. Ademas los fuertes gradientes en la opacidad debido a la presencia de las regiones
de ionizacién parcial, también se pueden excitar pulsaciones mediante el mecanis-
mo . En la mayoria de los casos, como por ejemplo en las estrellas enanas blancas
pulsantes, los mecanismos k y v trabajan juntos. En resumen, un ciclo de pulsacion
tipico, en presencia del mecanismo x — 7, se puede describir en cuatro pasos:

1. La estrella se comprime y el flujo saliente de radiacion se encuentra bloqueado
debido a un aumento en la opacidad. La energia de radiacion se almacena en los
iones en forma de energia cinética. El aumento en la temperatura es pequero.

2. En el punto de maxima compresion, la radiacion se encuentra almacenada en
la region de ionizacidon parcial que sigue ganando calor, pero la densidad cae
debido al aumento en la temperatura.

3. La region de excitacion se expande, obteniendo un impulso adicional por la
liberacion de la energia de ionizacion. La opacidad cae a medida que el material
se expande, lo cual ayuda a que la radiacion fluya mas facilmente. Este es el
punto de densidad minima, resultado de la expansion del material y de la
disminucion de la temperatura.

4. En el punto de méxima expansion, el material contintia perdiendo calor y al-
canza el valor minimo de presion. Toda la energia que estaba almacenada es
liberada por los iones, aunque el material sigue estando parcialmente ionizado,
y el ciclo de pulsaciéon puede volver a comenzar.

1.4. Astrosismologia y Clases de Estrellas Pulsantes

La Astrosismologia es un area de la Astrofisica que estudia la estructura interna y
las propiedades evolutivas de las estrellas a partir del espectro de periodos que estas
exhiben. Un ajuste astrosismologico consiste en la comparaciéon entre los periodos
observados en una estrella pulsante con los periodos que se obtienen a partir de
modelos teoricos representativos de la estrella en cuestion. Cada modo de oscilacion
individual se propaga en una region especifica de la estrella. En consecuencia, cada
frecuencia proporciona informacién de una region particular del interior estelar, la
zona donde el modo asociado oscila con mayor amplitud. Por lo tanto, cuanto mayor
sea el nimero de frecuencias observadas, mas completa y precisa seré la informacion
que se extraiga de las técnicas astrosismoldgicas. Informacion directa acerca de la
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estructura interna de las estrellas no se puede obtener mediante otras técnicas®,
las cuales solo proporcionan informacion sobre la superficie estelar (Espectroscopia,
Fotometria).

La Astrosismologia aplicada al Sol se denomina Heliosismologia. El Sol es un pul-
sador no-radial que oscila en ~ 107 modos p simultaneamente. Debido a su cercania a
la Tierra, las frecuencias de oscilacion del Sol se pueden medir con mucha precision.
Para el caso de otras estrellas, como ya vimos, los efectos de cancelacion geomé-
trica solamente permiten la deteccion de algunas decenas de modos restringidos a
0< /04

Las pulsaciones pueden encontrarse en muchas etapas de la evolucion estelar.
Con un amplio rango de masas, las estrellas pulsantes ocupan muchas regiones en el
diagrama de Hertzprung-Russell (H-R), como se muestra en la Figura 1.4. Debido a la
creciente sensibilidad y refinamiento de las técnicas observacionales, en los tltimos 30
anos se han descubierto un gran niimero de estrellas variables e incluso se identificaron
nuevas clases. En la Tabla 1.4 se muestra una lista de las estrellas variables conocidas,
junto con su temperatura efectiva, masa, rango de periodos y tipo de modo en el que
pulsan.

A continuacion se comentaran algunas caracteristicas de los tipos de estrellas
variables. Las primeras estrellas pulsantes descubiertas fueron las Cefeidas. Estas
estrellas pulsan tipicamente en el modo radial fundamental o en algunos casos tam-
bién en el primer armonico (k = 1). Junto con las estrellas RR Lira, las Cefeidas
forman la “banda de inestabilidad clasica”. Muchas de ellas son objetos en la fase
de combustiéon nuclear de helio, sin embargo, algunas pueden tener una céscara de
hidrégeno en combustion alrededor del niicleo de helio mientras evolucionan para
convertirse en gigantes rojas por primera vez.

Los andlogos de baja masa de las variables Cefeidas son las estrellas W Virginis.
Estas estrellas estan evolucionando hacia la AGB o ya alcanzaron la etapa de pulsos
térmicos a medida que abandonan la AGB. También se denominan “Cefeidas de
poblacion II” en contraste con las Cefeidas clasicas que son estrellas masivas de
Poblacion I°.

Las estrellas RR Lira son también objetos de Poblacion II y se encuentran en la
etapa de combustion de helio en carbono y oxigeno. Asi como las Cefeidas, las RR
Lira también pulsan en modos radiales y se utilizan como indicadores de distancia,
dado que poseen una magnitud absoluta relativamente bien definida. La mayor parte
de las estrellas RR Lira conocidas se encuentran en ciimulos globulares de nuestra
Galaxia, ocupando el extremo frio de la Rama Horizontal en el diagrama H-R.

En la region mas fria del diagrama H-R se encuentran las variables Mira con
amplitudes de oscilacion mayores a 2.5 mag. Los periodos son usualmente algo ir-
regualres, aunque un periodo medio se puede derivar para la mayor parte de estas
estrellas. También podemos encontrar otras clases de estrellas variables en esta zona
como las variables semirregulares (SRa y SRb) y las irregulares (Lb y Lc).

En la Secuencia Principal, las estrellas variables mas numerosas y mejor conocidas

4Excepto a través de los neutrinos los cuales son producidos en los nticleos estelares y viajan
hacia el exterior de la estrella casi sin interactuar con la materia.
5 Apéndice B
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Figura 1.5: Diagrama Hertzprung-Russell esquematico ilustrando la distribucion de varias
clases de estrellas pulsantes (ver tabla 1.4). Con azul se indican las clases que pulsan en
modos radiales y modos p no-radiales, y en rojo se indican las que pulsan en modos g
no-radiales. La linea continua muestra la Secuencia Principal de Edad Cero (ZAMS), las
curvas a trazos representan algunos tracks evolutivos, incluyendo la curva de enfriamiento
de las enanas blancas con una masa de 0.6M (adaptado de BRITE Constellation, Nano
satellites for astrophysics).
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Tabla 1.2: Parametros y nomenclatura de las clases de estrellas pulsantes conocidas.

Tipo Acronimo T (10°K) M,/M,  L./Lo Periodo Modos*
Cefeidas d Cep 5.5—6.5 5—20 10% — 10° 2-100d R

Mira M 6 Mira 2.5-4.0 ~1-2 102 — 104 25 — 400 d R
RGR o SRa, Srb  2.5—4.0 ~1-8 102 — 104 25 — 400 d R
RAG Lb, Lc

RR Lira RR Lyr 6.0—7.0 0.5—0.8 40 — 50 0.2-1.24d R

§ Scuti § Sct 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—10m NR(p)
Ap rapidamente  roAp 7.0-8.5 1.6—2.6 10 —50 4—15m NR(p)
oscilantes

~ Doradus ~ Dor 6.5—7.3 14-1.7 5-20 0.5-3d NR(g)
3 Cephei 5 Cep 22 — 30 8§ —15 4000 — 20000 3.5—6 h NR(p)
Slowly SPB 13 -17 3-8 2.5—6 0.6-3d NR(g)
pulsating B

Line profile LPVs 15— 40 10® — 10> 5 —50 3—30h NR(p)
Variables

GW Virginis DOV ~ 100 ~0.6 ~ 102 300 —3500s  NR(g)
DB enanas DBV ~ 23 ~0.6 ~0.03 400 — 1200 s NR(g)
blancas Variables

hot DQ enanas DQV ~ 20 ~0.6 ~0.032 250 — 1100 s NR(g)
blancas Variables

DA enanas DAV ~ 12 ~0.6 ~ 1073 100 —1200s  NR(g)
blancas Variables

Luminous blue LBV ~ 20 30— 100 10° — 108 ~30—-50d NR ?
Variables

R Corona RCBr 5.0-7.0 ~1 ~ 10* ~40d R?
Borealis

sdB 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 e 3 x 102 60— 120 s NR(p)?

*R significa modos radiales; NR(p) significa modos p no-radiales; NR(g) significa modos ¢
no-radiales.
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son la 0 Scuti. Las pulsaciones en este caso son una combinaciéon entre modos radiales
y no-radiales; la mayoria de los modos no-radiales son modos p de bajo orden radial.
Dado que las estrellas  Scuti muestran una rotaciéon rigida, se deben considerar los
efectos de splitting rotacional en los calculos de pulsaciones.

Cerca de las 0 Scuti podemos encontrar las estrellas Ap rapidamente oscilantes
(roAp). Estas estrellas pulsan en modos p de alto orden radial con amplitudes de
1-10 mmag. Poseen fuertes campos magnéticos y periodos de rotacion de 2-12 dias.
También podemos ver a la derecha de las estrellas § Scuti a las estrellas v Doradus
que se encuentran en la Secuencia Principal o cerca de ella. Las v Doradus son
pulsadores no-radiales en modos g de alto orden radial.

A luminosidades mas altas encontramos las estrellas SPB o “slowly pulsating B
stars”. Estas estrellas de la Secuencia Principal muestran variaciones en su brillo
menores a 0.1 mmag.

Las estrellas 3 Cephei pulsan en modos radiales y en modos p no-radiales. La
mayoria se ubican en ciimulos abiertos jovenes. Las observaciones muestran que se
encuentran en la etapa de combustion de hidroégeno, en su mayor parte, en la etapa
de contraccion del nicleo o quemando hidrégeno en una céscara que rodea al niicleo.

En la rama horizontal caliente se encuentran las estrellas sdB variables. Estas se
dividen en tres clases: las estrellas EC 14026 que pulsan en modos p y en modos
radiales, las PG 1716 que pulsan en modos ¢ y las estrellas sdB hibridas, que oscilan
tanto en modos p como en modos g. Este clase de estrellas variables constituye la con-
traparte a alta temperatura efectiva de las RR Lyra. A temperaturas y luminosidades
més altas se encuentran las estrellas sdO variables, que pulsan, presumiblemente, en
modos p no radiales.

Finalmente, las enanas blancas son las estrellas pulsantes no-radiales mejor es-
tablecidas. Existen cuatro clases de enanas blancas pulsantes, todas multiperidédicas
en modos g. Las mas frias son las enanas blancas con hidrégeno en superficie (DAV),
también conocidas como variables ZZ Ceti. A temperaturas intermedias en la curva
de enfriamiento (=~ 25 00K) se encuentran las enanas blancas con helio en la superficie
conocidas como DBV. La tercera clase es la mas azul y esta constituida por enanas
blancas DOV y por estrellas centrales de nebulosas planetarias (PPNV). Finalmente,
se encuentran las estrellas DQV, recientemente descubiertas, en un rango delgado de
temperatura efectiva. En esta Tesis se realiza un estudio astrosismologico aplicado a
la clase de estrellas enanas blancas pulsantes mas frias, las DAV.

1.5. Estrellas Enanas Blancas Pulsantes

En general, el estudio de las estrellas enanas blancas se puede aplicar en nu-
merosos campos de la astrofisica. Como ya mencionamos, las estrellas enanas blan-
cas constituyen el final més comun en la vida de las estrellas. Como resultado es-
tos objetos compactos contienen informacion importante acerca de la historia y las
propiedades de las poblaciones estelares (Hansen & Liebert 2003) y de la tasa de
formacion estelar de la Galaxia (Diaz-Pinto et al. 1994). Ademaés, las enanas blancas
se pueden utilizar como relojes cosmicos, dada su relacion relativamente simple entre
la edad y la luminosidad, para inferir la edad de una gran variedad de poblaciones
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estelares, como el disco galactico y el halo (Winget et al. 1987: Garcia-Berro et al.
1988abh, 1999; Hernanz et al. 1994; Torres et al. 2002), asi como también en ctiimu-
los abiertos y ctmulos globulares (Richer et al. 1997; Von Hippel & Gilmore 2000;
Hansen et al. 2002; Von Hippel et al. 2006; Hansen et al. 2007; Winget el al. 2009;
Garcia-Berro et al. 2010). Por tdltimo, el estudio de los tiempos de enfriamiento de las
estrellas enanas blancas se puede aplicar también al estudio de teorias alternativas
de gravitacion (Garcia-Berro et al. 1995; Benvenuto et al. 2004; Althaus et al. 2011).
Una herramienta poderosa para el estudio de la estructura interna y las propiedades
evolutivas de las estrellas enanas blancas es la Astrosismologia. De hecho la astrosis-
mologia es la tinica herramienta que puede medir la masa remanente de hidrogeno y
de helio. También, proporciona una medicién muy precisa de la masa estelar, mucho
mejor que la que se obtiene a partir del analisis espectroscopico. Ademas se puede
aplicar a la determinacion de la estructura del ntcleo de carbono y oxigeno de las
enanas blancas de masa intermedia; en particular, se puede utilizar para poner una
cota en la tasa de reaccion 2C(a,y)O y a los procesos de mezcla extra que ocurren
en la etapa de combustion central de helio, donde se forma el nicleo de C/O. Una
determinacion de la tasa de cambio en los periodos observados en estrellas enanas
blancas puede aplicarse al estudio de la emision de neutrinos (Winget et al. 2004) o
de axiones (Isern et al. 1992, Corsico et al. 2001; Bischoff-Kim et al. 2008b; Isern et
a. 2010; Corsico et al. 2011a), asi como también a la deteccion de posibles planetas
orbitando alrededor de estas estrellas (Mullally et al. 2008). Por otro lado, la astro-
sismologia de estrellas enanas blancas se puede aplicar al estudio de la cristalizacion
(Montgomery & Winget 1999; Corsico et al. 2004, 2005; Metcalfe et al. 2004; Kanaan
et al. 2005), y las propiedades de las zonas convectivas externas (Montgomery 2005ab,
2007). Finalmente, la astrosismologia aplicada a estrellas enanas blancas se puede
utilizar para determinar el periodo de rotacion, la presencia y magnitud de un campo
magnético y la distancia astrosismologica, entre muchas otras aplicaciones. Para méas
detalles sobre las propiedades evolutivas y pulsacionales de estrellas enanas blancas
y sus aplicaciones se recomienda consultar los trabajos de Winget & Kepler (2008),
Fontaine & Brassard (2008) y Althaus et al. (2010a).

1.5.1. El Descubrimiento de las Enanas Blancas Variables

Las enanas blancas variables son miembros relativamente nuevos del grupo de las
estrellas variables®. La historia comienza con Arlo Landolt en 1964. Landolt se en-
contraba realizando observaciones como parte de un programa dedicado a establecer
una red de fotometria de las estrellas estandar. En sus observaciones de una estrella
en particular, encontré pequenos residuos que variaban en forma irregular en una
escala temporal rapida. Aunque tal vez otro observador lo hubiera descartado como
un error, Landolt no lo hizo. Durante los siguientes tres anos realizd6 observaciones
fotométricas y espectroscopicas de esta estrella, hoy conocida como HLTau 76. En el
proceso establecid que se trataba de una estrella aislada que mostraba al menos un

6Una resefia histérica completa sobre el descubrimiento de las estrellas enanas blancas pulsantes
se puede encontrar en los trabajos de Vuille (1998) y el los articulos de Winget (1988) y Winget &
Kepler (2008).
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periodo en ~ 740 s (Landolt 1968). Este periodo resultaba ser muy largo para ser
explicado por la teoria de pulsaciones radiales, de acuerdo con los estudios tedricos
de la época (Faulkner & Gribbin 1968; Ostriker & Tassoul 1968). Descubrimientos
posteriores de estrellas enanas blancas variables que mostraban caracteristicas sim-
ilares a la estrella de Landolt, dieron lugar a una nueva clase de estrellas variables
conocida como estrellas ZZ Ceti (ver seccion 1.5.2). Varios resultados observacionales
apuntaron hacia la idea que la variaciéon en la luminosidad de las enanas blancas de-
tectadas se debia a modos de gravedad no-radiales. En particular, MacGraw (1977)
mostro que las variaciones en la luminosidad se debian a cambios en la temperatura
superficial de la estrella. Unos anos mas tarde, Robinson, Kepler & Nather (1982)
dieron la base tedrica de esta hipotesis, demostrando que las variaciones en la lumi-
nosidad se deben enteramente a las variaciones en la temperatura superficial, y que
las variaciones en el radio son tan pequefias como 6R, /R, ~ 1074,

Ademés de las enanas blancas DA, se descubrieron otros tipos de enanas blancas
pulsantes a lo largo de la curva de enfriamiento, con distintas composiciones superfi-
ciales. La primera clase de enanas blancas con atmosferas deficientes en hidrogeno, o
no—DA, fueron las estrellas pre-enanas blancas de tipo PG 1159 (McGraw et al. 1979;
Grauer & Bond et al. 1984). La variabilidad de las enanas blancas DB fue primero
predicha en forma teorica por Winget et al. (1991) y Winget et al. (1982a), confirma-
da poco después por el descubrimiento de la estrella DBV GD 358 por Winget et al.
(1982b). Recientemente, se descubri6é una nueva clase de enana blanca, las estrellas
hot DQ (Dufour et al. 2007). La variabilidad de este tipo de estrellas fue confirmada
por Montgomery et al. (2008). Hasta principios del afio 2008 se conocian alrededor
de 172 estrellas enanas blancas pulsantes, todas ubicadas en el disco delgado de la
Galaxia.

Un gran adelanto en el campo de la astrosismologia de enanas blancas desde
el punto de vista observacional, fue la fundacién de la colaboracion Whole Earth
Telescope (WET) en 1986 (Nather et al. 1990). El WET es una red mundial de 25
observatorios astrondémicos, que tiene como finalidad la adquisicién de curvas de luz
casi continuas de enanas blancas variables con una duraciéon del orden de semanas,
evitando los huecos en las series temporales debidas a la inminente salida del Sol
en cada sitio. La duracion y la densidad de datos permite obtener una resolucion
temporal superior para estudiar el espectro de periodos de las estrellas enanas blancas
pulsantes. Por otro lado, el nimero de estrellas enanas blancas detectadas, y por
consiguiente también la cantidad de miembros de las subclases pulsantes, ha crecido
notablemente desde el comienzo del proyecto Sloan Digital Sky Survey (SDSS) en
el ano 2000 (York et al. 2000). EI SDSS es el mayor reconocimiento del cielo en
cinco bandas (u, g,7,4,2) a partir del cual se pueden seleccionar galaxias, quasares
y por supuesto estrellas. El niimero de estrellas enanas blancas identificadas en el
Data Release 7 es de 13724 DA, 961 DB y 48 DO (Kleinman 2010), ademés del
descubrimiento de una nueva clase denominada hot DQ.
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Figura 1.6: Localizacion de las distintas clases de estrellas enanas blancas variables en el
plano log g — Tog. A modo de referencia se muestran los tracks evolutivos correspondientes
a dos secuencias deficientes en hidrégeno producto de un episodio de VLTP. También se
muestra la ubicacién del borde azul tedérico de la banda de inestabilidad para las estrellas
GW Vir (Corsico et al. 2006), las estrellas V777 Her (Corsico et al. 2009b), las estrellas
DQV (Corsico et al. 2009¢c) y las estrellas ZZ Ceti (Fontaine & Brassard 2008). (Adaptado
de Althaus et al. 2010a).

1.5.2. Bandas de Inestabilidad

A lo largo de la curva de enfriamiento podemos encontrar varias regiones, cono-
cidas como bandas de inestabilidad pulsacional, donde las estrellas enanas bancas
se convierten en estrellas variables. Las pulsaciones se observan como variaciones
periddicas en el brillo de la estrella en el rango 6ptico y del ultravioleta lejano del
espectro electromagnético. Tipicamente las curvas de luz muestran amplitudes pico
a pico entre 0.4 mmag y 0.3 mag. Como ya se menciond, las estrellas enanas blancas
pulsantes se pueden dividir en cuatro clases segiin el valor de los parametros espec-
troscopicos, logg v Teg, v la composicion quimica de la envoltura, denotando las
diferentes propiedades estructurales y caminos evolutivos de cada clase. En la figura
1.6 se muestran las distintas bandas de inestabilidad en el plano log g — Tis.

En la tabla 1.5.2, adaptada de Althaus et al. (2010a), se presenta un resumen de
las propiedades de cada clase de enana blanca variable. La primera columna muestra
en nombre de cada clase, las columnas 2 a 6 muestran el nimero de miembros, el
rango en magnitud visual, la temperatura efectiva y el rango de periodos y amplitud
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Tabla 1.3: Propiedades de las estrellas enanas blancas pulsantes (Adaptada de Al-
thaus et al. 2010a).
Clase Namero Magnitudes Ter [KK] Periodos Amplitud

visuales [min] [mag]
PNNV 10 11.8—16.6 110 — 170 7 — 1000 0.01-0.15
DOV 6 14.8—16.7 80 —160 5—43 0.02 — 0.1
V777 Her 21 13.6—16.7 224 — 284 2 — 18 0.05 — 0.3
DQV 5 17.7 — 19.6* 19 — 22 3—18  0.005 - 0.015

77, Ceti 148 122 —16.6 104 — 124 1.6 — 23.3 0.01 — 0.3
amplitud g en el sistema ugriz del SDSS.

*

de las variaciones observados respectivamente.
A continuacion realizamos una descripcion detallada de las propiedades pulsa-
cionales de las distintas clases de enanas blancas variables.

GW Vir: pre-enanas blancas PG 1159 variables

Las estrellas enanas blancas pulsantes conocidas como PG 1159 o GW Vir (a par-
tir del prototipo de la clase de variables y del tipo espectral PG 1159—035 o0 GW Vir
(McGraw et al. 1979) son estrellas que se encuentran en la etapa de pre—enana
blanca y muestran temperaturas efectivas altas y gravedades superficiales bajas
(80 000K < T.g < 180 000K y 5.5< logg < 7.5). Estas estrellas tienen envolturas
deficientes en hidrégeno, compuestas de helio (~ 30 — 85 %), carbono (~ 15 — 60 %)
y oxigeno (~ 2 — 20 %) (Werner & Herwig 2006). Son variables multiperiodicas que
pulsan en modos de gravedad de bajo grado armonico (¢ < 2) y alto orden radial
(k = 18) con periodos en el rango de 300 — 3000 s. Esta clase de estrellas variables es-
ta formada por dos subclases: las PNNV y las DOVs. Las estrellas PNNV (planetary
nebula nuclei variable) atin se encuentran rodeadas por su nebulosa planetaria, for-
mada en la etapa posterior a la AGB, luego de la ejeccion de las capas mas externas
de la estrella pre-enana blanca. Por otro lado, las estrellas DOV, con luminosidades
mas bajas que las estrellas PNNV (ver figura 1.6) no muestran una nebulosa plane-
taria. En la actualidad se conocen 10 estrellas PNNV y 6 DOVs, haciendo un total
de 16 estrellas GW Vir conocidas. En particular, la estrella prototipo de esta clase,
PG 1159—035, es la estrella que méas periodos observados tiene, 198 en total (Costa
et al. 2008), después del Sol.

El mecanismo de excitacion asociado a la inestabilidad de las estrellas GW Vir
es el mecanismo k debido a la ionizaciéon parcial de carbono y oxigeno en las capas
externas (Sarrfield et al. 1983; Gautschy et al 2005; Corsico et al. 2006; Quirion
et al. 2007). Estudios realizados por varios autores, basados en datos recientes de
opacidades, demostraron que las inestabilidades pulsacionales pueden ser excitadas
en el rango adecuado de temperatura efectiva, gravedad superficial y periodos, en
modelos con envolturas quimicamente homogéneas, siempre que la abundancia de
helio no sea muy alta (envenenamiento por helio) (Saio et al. 1996; Gautschy et al
1997; Quirion et al. 2004, 2007). De esta manera, la presencia de estrellas PG 1159
no variables en la banda de inestabilidad de las estrellas GW Vir se puede explicar a
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partir de abundancias altas de helio (Quirion et al. 2004), dando lugar a una banda
de inestabilidad intrinsecamente impura.

V777 Her: enanas blancas DB variables

Las estrellas DB variables, o V777 Her, poseen envolturas dominadas en helio y
temperaturas efectivas y gravedades superficiales en el rango de 22 000K < Ty <
29 000K y 7.6 < logg < 8.2, respectivamente. Pulsan en modos de gravedad no-
radiales con periodos entre 100 y 2000 s. Actualmente se conocen 21 estrellas DB
variables, 9 de ellas fueron descubiertas en el marco del proyecto SDSS (Nitta et al.
2009), 2 fueron reportadas por Kilkenny et al. (2009) y la altima fue descubierta por
la mision Kepler (Qestensen et al. 2011). La mas estudiada en esta clase utilizan-
do herramientas astrosismologicas es la estrella GD 358 (Bradley & Winget 1994;
Metcalfe et al. 2000, 2001, 2002).

El mecanismo de excitacion que actiia en las estrellas V777 Her es el mecanismo
k — v asociado a la ionizacion parcial de helio en la base de la zona convectiva
exterior. En particular, la posicion del borde azul de la banda de inestabilidad es
fuertemente dependiente de eficiencia convectiva que se adopta para la envoltura
de los modelos tedricos (ver por ejemplo Corsico et al. 2009a). Ademés existe una
incerteza adicional dada en la determinaciéon de los parametros espectroscopicos,
producto de la presencia de trazas de hidrogeno en las envolturas ricas en helio de
estas estrellas. Especificamente, los modelos de atmosferas que contienen hidrégeno
dan lugar a temperaturas efectivas mas bajas que aquellos modelos que no contienen
hidrogeno (Beauchamp et al. 1999; Castanheira et al. 2006; Voss et al. 2007), con lo
cual se hace dificil la determinacion de la temperatura efectiva en presencia de trazas
no detectables de hidrégeno, probablemente producto de la acrecion de material del
medio interestelar con tasas de acrecion del orden de 107! — 10721 M, /afio.

Enanas blancas hot DQ variables

Las estrellas enanas blancas hot DQ variables son estrellas con atmoésferas do-
minadas en carbono y temperaturas efectivas en el rango 18000 < Togx < 24000 K
(Dufour et al. 2008a), que pulsan en modos g no radiales con periodos entre 150 y
1100 s. Esta clase de enanas blancas pulsante es la mas nueva entre los pulsadores
degenerados. De una muestra de catorce enanas blancas hot DQ descubiertas en el
marco del SDSS (Dufour et al. 2010), actualmente se conocen cinco variables.

La primera DQV, SDSS J1242625.70+575218.4, fue descubierta por Montgomery
et al. (2008), y estd caracterizada por una temperatura efectiva de ~ 19800K y
log g ~ 9y un periodo confirmado de 418 s. Poco después, Barlow et al. (2008) reportd
el descubrimiento de dos nuevas variables, SDSS J220029.28—074121.5 (logg ~ 8,
Ter ~ 21 240 K) y SDSS J234843.30—09245.3 (logg ~ 8, Teg ~ 21 550 K), con
periodos de II ~ 656 s y II ~ 1052 s, respectivamente. El caricter pulsante de
estas estrellas fue confirmado por Fontaine et al. (2009) luego del descubrimiento
de un periodo adicional en SDSS J142625.70+575218.4 alrededor de los 319 s. Por
otro lado, Dufour et al. (2009) encontraron dos nuevas periodicidades a 254.7 s y
577.6 s para SDSS J220029.28—074121.5 y a 417 s para SDSS J234843.30—094245.3.
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Dunlap et al. (2010) reportaron el descubrimiento de una cuarta variable, SDSS
J133710.19—002643.6, con dos periodos de ~ 340 y 169 s. Finalmente, Dufour et
al. (2011) a partir de observaciones en el ultravioleta con el HST, encontraron una
estrella hot DQ variable adicional, SDSS J115305.54—005646.2, con periodos de 159
y 374 s. Una breve resena historica del descubrimiento y estudio de las estrellas hot
DQ variables se puede ver en los trabajos de Fontaine & Brassard (2008) y Althaus
et al. (2010a).

El estudio teodrico de la variabilidad de las estrellas hot DQ comenzd con el trabajo
de Fontaine et al. (2008). A partir de un andlisis no adiabatico encontraron que se
pueden excitar pulsaciones en modos g en el rango de temperatura efectiva adecuadas
solo si los modelos estelares estaban caracterizados por abundancias de helio consi-
derables (Xpe > 0.25) en la envoltura rica en carbono. Recientemente, Corsico et al.
(2009¢) presentaron un nuevo analisis pulsacional no-adiabatico, empleando modelos
evolutivos completos, en acuerdo con la hipotesis de mezcla convectiva/difusiva para
la formacion de las enanas blancas hot DQ, presentados por Althaus et al. (2009a).
De acuerdo con los resultados de Corsico et al. (2009¢), el mecanismo de excitacion
es el mecanismo x debido al pico en la opacidad asociado a la ionizacion parcial
de carbono, siendo el efecto de la ionizacion parcial de helio menos relevante en la
desestabilizacion.

77 Ceti: enanas blancas DA variables

Ademas de ser la primera clase de estrellas enanas blancas variables en ser des-
cubierta, las estrellas ZZ Ceti o DA variables son también la clase mas numerosa.
Actualmente se conocen alrededor de 148 estrellas ZZ Ceti (Castanheira et al. 2010),
la mayoria de ellas descubiertas en el marco del SDSS desde el ano 2004 (Mukadam
et al. 2004; Mullally et al. 2005; Kepler et al. 2005b; Castanheira 2006, 2007, 2010).

Las estrellas ZZ Ceti poseen atmosferas de hidrogeno (tipo DA) y se encuentran
en un rango mas bien delgado de temperatura efectiva (10 800K < Tog < 12 500K)
y gravedad superficial (7.8< logg < 8.8). Pulsan en modos de gravedad de bajo
grado armonico (¢ < 2) y orden radial bajo o intermedio, con periodos entre 100 y
1200 s. En particular, se han realizado varios estudios teéricos acerca de la posible
presencia de modos radiales o modos p no radiales en estrellas enanas blancas DA
(Vauclair 1971; Saio et al. 1983), los cuales tendrian periodos del orden de los 10 s.
Sin embargo, hasta ahora, no se han detectado modos de alta frecuencia en enanas
blancas DA (Silvotti et al. 2007).

A lo largo de la banda de inestabilidad pulsacional, las estrellas ZZ Ceti se pueden
agrupar en dos categorias: Las estrellas que se encuentran cerca del borde azul, a
temperaturas efectivas altas, y las mas frias, que se encuentran cerca del borde rojo.
Las 7Z7 Ceti azules muestran espectros de pulsaciéon con pocos modos excitados y
periodos cortos. Las variaciones en luminosidad son de baja amplitud y las curvas
de luz tienen una forma sinusoidal. Por otro lado, en el borde rojo, las estrellas
77 Ceti exhiben espectros muy ricos, con muchos modos excitados y periodos mas
largos. Las curvas de luz tienen una estructura més compleja, con variaciones de gran
amplitud, donde aparecen armonicos y combinaciones de frecuencias de modos reales.
En particular, existe una correlacion entre la temperatura efectiva y los periodos de
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pulsacion excitados en las estrellas ZZ Ceti, tal que los periodos detectados son méas
largos para estrellas mas frias (Mukadam et al. 2006).

El mecanismo de excitacion que actua en las estrellas DA variables, se cree es
el mecanismo k — ~v asociado al pico en la opacidad debido a la ionizacién parcial
de hidrogeno (Dolez & Vauclair 1981; Dziembowski & Koester 1981; Winget et al.
1982a). Por otro lado, Brickhill (1991) propuso un mecanismo de excitacion alter-
nativo, llamado convective driving, asociado a la presencia de la region convectiva
exterior (Goldreich & Wu 1999).

Actualmente, existe una fuerte evidencia observacional que indica la pureza de
la banda de inestabilidad de las estrellas ZZ Ceti (Winget & Kepler 2008), es decir,
que todas las estrellas enanas blancas DA que se encuentran dentro de la banda de
inestabilidad serian estrellas pulsantes, convirtiendo a las ZZ Ceti en una etapa de
la evolucion por la cual pasarian todas las estrellas enanas blancas DA. La deter-
minacion observacional de la banda de inestabilidad esta ligada a dos factores. El
primero corresponde a la precisiéon y sensibilidad de las curvas de luz, dadas por
el limite de deteccion de los instrumentos utilizados. Y el segundo, a la precision
con que se determinan la temperatura efectiva y la gravedad superficial. Hasta el
momento, las observaciones confirman la pureza de la banda de inestabilidad de las
estrellas ZZ Ceti.

Esta Tesis esta dedicada al estudio de las estrellas enanas blancas DA variables
utilizando herramientas astrosismoldgicas y basado en modelos evolutivos detalla-
dos. En particular, se analiza una muestra de estrellas ZZ Ceti brillantes o clésicas,
aquellas anteriores al SDSS.

1.5.3. Identificacion de modos

La determinacion del valor de ¢ y m para los modos esferoidales mediante téc-
nicas observacionales, es un aspecto muy importante desde el punto de vista astro-
sismologico, dado que es el nexo entre las observaciones y los modelos teoricos. La
asignacion de k, £ y m para un modo observado no es en general una tarea simple. En
particular, el orden radial £ no es una magnitud observada y la asignaciéon del orden
radial a un dado modo se realiza usualmente mediante un ajuste astrosismologico.
Sin embargo, existen algunas técnicas para determinar observacionalmente el valor
del grado armonico y del orden azimutal. La primera se relaciona con la influencia de
la rotacion sobre los periodos de pulsacion. Como mencionamos en la secciéon 1.3.6,
en presencia de rotacion, la degeneracion dada por la ausencia de un eje preferencial
de simetria se rompe y las frecuencias se separan en sus (2¢ 4+ 1) componentes. De
esta manera, los modos dipolares (¢ = 1) muestran tres componentes, los modos
cuadripolares (¢ = 2) cinco componentes, etc. En algunos casos es posible asignar un
valor de m a cada componente. También puede ocurrir que no todas las componentes
de multiplete alcancen amplitudes observables, con lo cual no se observa el mutiplete
completo.

También se puede determinar el valor de ¢ a partir del espaciamiento asintotico
de periodos. Esta técnica es ttil en el caso de los modos de gravedad, dado que
ATl depende explicitamente del grado armonico (ver ec. 1.8). Comparando el valor
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observado del espaciamiento medio de periodos consecutivos (AIl = Tl — IIy)
con el valor del espaciamiento asintotico AII}, se puede obtener el valor de ¢. Esta
técnica también se utiliza para obtener una estimaciéon de la masa estelar, dado
que el espaciamiento asintotico de periodos para los modos de gravedad tiene una
fuerte dependencia con este pardmetro. Varios ejemplos de la aplicacion de estas
técnicas en estrellas enanas blancas pulsantes se pueden encontrar en los trabajos de
Winget et al. (1991) y Kawaler et al. (1995) para las estrellas DOV PG 1159—035
y PG 21314066, respectivamente, asi como también en Winget et al. (1994) para
la estrella DBV GD 358. Ademas Kawaler et al. (2004) y Handler et al. (2003)
utilizaron una estimacion del espaciamiento asintético de periodos para determinar
el valor del grado armonico de varios modos presentes en las estrellas PG 1701+427
(DOV) y PG 1654+60 (DBV), respectivamente. En particular, estas técnicas para la
determinacion de ¢ son muy ttiles en los casos donde se cuenta con un gran niimero de
periodos medidos, ademas de una buena resolucion en frecuencia para poder separar
las componentes de los multipletes. Esto ocurre en el caso de las enanas blancas DOV
o DBV. Por lo general, en el caso de las enanas blancas DAV que se encuentran cerca
del borde azul de la banda de inestabilidad, se cuenta con un nimero reducido de
periodos observados, caracterizados por ordenes radiales bajos, con lo cual se debe
recurrir a otras técnicas para la determinacion de ¢ o m.

Robinson et al. (1995) disefiaron una técnica para la identificacion de modos,
llamada espectroscopia ultravioleta con resoluciéon temporal’, basada en la depen-
dencia de las amplitudes de oscilaciéon con el obscurecimiento al limbo. Para un modo
no-radial, la amplitud observada es un promedio sobre todas las regiones brillantes
y obscuras en la superficie de la estrella. Como ya mencionamos, para modos de
alto grado armonico, la superficie estelar queda dividida en muchas regiones de fase
opuesta, dando lugar a un efecto de cancelaciéon geométrica y a la reduccion de la
amplitud de variacion observada. En el rango ultravioleta, a longitudes de onda cor-
tas, el obscurecimiento al limbo es importante, tal que las superficie total de la enana
blanca observada es menor, disminuyendo la cantidad de zonas en fase opuesta en
brillo. De esta manera, las amplitudes para modos con ¢ altos son més grandes, dado
que los efectos de cancelacién geométrica son menores. En el rango 6ptico, el obscu-
recimiento al limbo es mas débil y las amplitudes de pulsaciéon para los modos de alto
grado armonico se reducen. De esta manera, la amplitud en el ultravioleta difiere que
aquella observada en el 6ptico de una forma que depende de valor de ¢. Robinson et
al. (1995) aplicaron esta técnica para determinar el grado armoénico del modo domi-
nante en la estrella ZZ Ceti G117—B15A, con un periodo en 215 s, que resulto ser un
modo con ¢ = 1. También fue aplicada a dos estrellas DAVs, G226—29 y G185—32,
y a una estrella DBV, PG 13524489, por Kepler et al. (2000), quienes obtuvieron
una identificacion ¢ = 1 para todos los modos. En particular, G185—32 fue analizada
por Castanheira et al. (2004) con la misma técnica, utilizando nuevas observaciones.
Como resultado encontraron un espectro de modos con valores de £ = 1 y 2. Nitta et
al. (1998) emplearon esta técnica en la determinacion del grado armonico para tres
modos correspondientes a la estrella DBV GD 358, restringiendo el valor de £ a 1 o
2.

Ttime-resolved ultraviolet spectroscopy
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Posteriormente, van Kerkwijk et al. (2000) y Clemens et al. (2000) propusieron
una variante del método presentado por Robinson et al. (1995) para la determi-
nacion de /. Este método estd basado en los cambios en la amplitud de pulsacion
dentro de las lineas de Balmer tinicamente en el rango 6ptico. En particular, estos
autores aplicaron esta técnica de espectroscopia con resoluciéon temporal en el 6ptico
a la estrella DAV G29—38 y encontraron que cinco de las seis modos eran ¢ = 1,
mientras que el modo restante era ¢ = 2. Recientemente, Thompson et al. (2008)
estudiaron esta estrella utilizando la misma técnica. En su anélisis confirmaron los
resultados previos y anadieron cuatro nuevas identificaciones, que incluyen un modo
¢ = 2 y un probable ¢ = 4. Otras estrellas fueron analizadas utilizando la técnica
de espectroscopia con resulucion temporal en el 6ptico. Entre ellas, una DAV, HS
0507+0434B (Kotak et al. 2002), que muestra modos en su mayoria £ = 1y la estrella
DBV GD 358 (Kotak et al. 2003) con un espectro de modos con el mismo valor del
grado armonico, probablemente ¢ = 1. Finalmente, Kotak et al. (2004) estudiaron
la dependencia de las amplitudes de pulsaciéon con la longitud de onda con modelos
teoricos, y encontraron que el modo dominante de G117—B15A, en 215 s, es un modo
dipolar, confirmando los resultados previos de Robinson et al. (1995). Por otro lado,
no pudieron determinar con certeza el grado armonico del modo con periodo 272 s.

Finalmente, la presencia de armonicos o de combinaciones de frecuencias se puede
utilizar para inferir el valor del grado armoénico de los modos reales que los producen.
En estrellas ZZ Ceti, los efectos no lineales que se observan en las pulsaciones, ademas
de la dependencia del flujo con la temperatura (7'*), muestran una dependencia con
la zona convectiva superficial (Brickhill 1992, Goldreich & Wu 1999), dando lugar
a la presencia de armonicos y combinaciones de frecuencias, que a su vez depen-
den de la frecuencia, la amplitud, y el valor de ¢ y m de los modos originales,
entre otros parametros. Una ventaja es que esta técnica estd basada en observa-
ciones fotométricas solamente y no depende de la espectroscopia. Wu (2001) derivo
expresiones aproximadas para las amplitudes de las combinaciones de frecuencias y
armonicos en funcion de los distintos parametros y comparo sus predicciones teodricas
con las observaciones de combinaciones de frecuencias y armonicos en dos estrellas
enanas blancas, GD 358 y (329-38, encontrando una buena correspondencia. De la
misma forma, Yeates et al. (2005) aplicaron esta técnica a ocho estrellas Z7Z Ceti cer-
canas al borde azul de la banda de inestabilidad para determinar el valor del grado
armonico de los modos reales.

1.6. Astrosismologia de estrellas ZZ Ceti

1.6.1. Breve Resena Historica del Modelado de las Estrellas
77 Ceti

El modelado con fines astrosismolégicos de estrellas enanas blancas DA, comienza,
con Tassoul et al. (1990), quienes presentaron una grilla de modelos representativos
de estrellas DA y DB, cubriendo un amplio espacio de parametros. Las propiedades
pulsacionales de estos modelos fueron exploradas poco después en una serie de impor-
tantes trabajos por Brassard et al. (1991, 1992ab). Estos modelos fueron por varios
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anos los modelos de referencia en el area de la astrosismologia de enanas blancas DA
y DB. Sin embargo, estos modelos sufren de algunos defectos importantes. El primero
es que poseen niicleos de carbono puro, cuando los calculos evolutivos predicen una
mezcla de carbono y oxigeno en proporciones variables dependiendo de la masa es-
telar. Por otro lado, las transiciones quimicas estan modeladas bajo la hipotesis de
equilibrio difusivo bajo la aproximacion de trace element. Esta aproximacion da lugar
a cambios abruptos en el perfil quimico que se traducen en picos pronunciados en
la frecuencia de Brunt-Viiséli, haciendo que los efectos del atrapamiento de modos
sean exagerados (Corsico et al. 2002ab). Este conjunto de modelos fue empleado en
estudios asterosismologicos de las estrellas DA G226—29 (Fontaine et al. 1992) y
GD 154 (Pfeiffer et al. 1996). Una vesion actualizada de los modelos presentados
por Tassoul et al. (1990), aunque con las mismas desventajas, fueron utilizados para
analisis astrosismologicos de las estrellas HLTau 76 (Pech. et al. 2006) y G185—32
(Pech & Vauclair 2006).

El siguiente conjunto de modelos representativos de enanas blancas DA fue pre-
sentado por Bradley (1996). Estos modelos cuentan con una ecuacion de estado
y opacidades actualizadas (OPAL) (Wood 1992; Bradley et al. 1993). La primera
mejora fue una composicion del nicleo dada por una mezcla de carbono y oxigeno
en proporciones variables que van desde un ntcleo de carbono puro a uno de oxigeno
puro. Ademaés las interfaces quimicas se modelan en forma maéas realista. En par-
ticular, la interfase de helio/hidrogeno se modela como una doble exponencial de
acuerdo con las predicciones del equilibrio difusivo. Una simplificaciéon importante
proviene del perfil tipo rampa con el que se modela la transicion de carbono/oxigeno
en la frontera exterior del ntucleo central. Estos modelos fueron utilizados en estu-
dios astrosismologicos 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 blancas DA fue introducida
unos anos después por el grupo de Evolucion y Pulsaciones Estelares de La Plata (ver
por ejemplo Corsico et al. 2002a y Benvenuto et al. 2002a). Estos autores considera-
ron procesos de difusion dependiente del tiempo para modelar la transiciéon quimica
de helio/hidrégeno, que incluye los procesos de asentamiento gravitacional y difusion
quimica (Althaus & Benvenuto 2000). A partir de un estudio de las propiedades de
atrapamiento de modos, demostraron que la hipotesis de equilibrio difusivo bajo la
aproximacion de trace element era inapropiada para modelar la forma de las interfaces
quimicas en estrellas enanas blancas. El perfil del ntcleo central fue extraido de los
célculos evolutivos de Salaris et al. (1997) y escaleado de acuerdo con el valor de la
masa estelar. Una diferencia importante entre estos modelos y aquellos presentados
por Bradley (1996) es la ausencia de una zona de carbono puro, rodeando el nicleo
central. En su lugar, aparece una region rica en carbono y oxigeno. Aunque los
modelos de Corsico et al. (2002a) constituyeron un gran avance en el modelado
de enanas blancas DA, no son modelos evolutivos, sino que provienen de modelos
iniciales obtenidos de manera artificial. Estos modelos fueron empleados en el estudio
astrosismologico de G117—B15A (Benvenuto et al. 2002a).

Mas recientemente, Castanheira & Kepler (2008, 2009) realizaron un estudio as-
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trosismologico sobre una muestra de 87 estrellas ZZ Cetis, incluyendo la mayoria de
las estrellas ZZ Cetis clasicas y otras descubiertas en el marco del SDSS. Para ello
emplearon modelos de enanas blancas similares a los de Bradley (1996), provenientes
de modelos iniciales artificiales en etapas previas a la fase de enana blanca. La for-
ma de la interface de helio/hidrogeno estd modelada segin las predicciones de la
difusion dependiente del tiempo (Althaus et al. 2003), mientras que la composicion
central se mantiene constante en 50 % de carbono y 50 % de oxigeno. El resultado
més importante de estos trabajos es tal vez la prediccion de la existencia de un rango
de espesores para la envoltura de hidrogeno. Los resultados astrosismoldgicos indi-
can un rango de 107* > My /M, > 1071° sugiriendo la existencia de un conjunto
de enanas blancas DA con envolturas mas delgadas que aquellas predichas por la
evolucion estelar estandar.

Finalmente, casi al mismo tiempo que los trabajos de Castanheira & Kepler
(2008, 2009) pero de manera independiente, Bischoff-Kim et al. (2008a) presentaron
un estudio astrosismologico aplicado a las estrellas ZZ Ceti G117—B15A y R 548,
utilizando modelos similares a los empleados por Castanheira & Kepler (2008, 2009)
pero con perfiles del niicleo extraidos de los célculos evolutivos de Salaris et al. (1997).
Los resultado obtenidos por estos autores se encuentran en buen acuerdo con los
resultados previos, aunque la masa estelar y la temperatura efectiva astrosismologicas
de G117—B15A resultan ser algo altas. Estos modelos fueron utilizados en el estudio
astrosimologico de la estrella ZZ Ceti KUV 0246443239 por Bognar et al. (2009).
Posteriormente, Bischoff-Kim et al. (2009) utilizo una versiéon simplificada, con un
perfil de rampa para la transicion externa del nicleo de carbono y oxigeno, para el
estudio de dos estrellas ZZ Ceti que exhiben muchos periodos, G38—29 y R808.

Es importante notar la ausencia en la literatura de modelos de estrellas enanas
blancas DA con una estructura interna detallada y consistente, desde el nicleo hasta
la envoltura y producto de calculos evolutivos completos desde la Secuencia Principal
de Edad Cero (ZAMS), imprescindibles a la hora de realizar estudios astrosismologi-
cos de estos objetos. Como explicaremos mas adelante, esta es la motivacion principal
de esta Tesis.

1.6.2. Estudios Astrosismolégicos Previos

A continuacién presentamos un resumen de los resultados astrosismologicos de
algunas estrellas ZZ Ceti que fueron objeto de estudios individuales.

s G226—29: El primer estudio astrosismologico aplicado a una estrella ZZ Ceti
fue realizado por Fontaine et al. (1992) aplicado a G226—29. Esta estrella se en-
cuentra entre las ZZ Ceti azules (Toz ~ 12300 K) y muestra un unico modo con
periodo corto en ~ 109 s, correspondiente a la componente central de un triplete
¢ =1 (Kepler, Robinson & Nather 1983). En este primer ajuste, se determind
la masa estelar a partir de los pardmetros espectroscopicos de temperatura
efectiva y gravedad superficial utilizando los tracks evolutivos de Wood (1990)
y a partir de alli, se encontré un modelo de mejor ajuste con una envoltura de
hidrogeno log(Mpu/M,) = —4.4 para una T,z = 14000 K. Luego, Kepler et al.
(1995), a partir de observaciones con el WET, confirmaron la existencia de un
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triplete con ¢ = 1, producto de la rotaciéon de la estrella. Como resultado, obtu-
vieron una masa estelar de ~ 0.70M, una envoltura log(My/M,) = —4 y un
periodo de rotacion de 8.9 horas. Finalmente, Castanheira & Kepler (2008), en-
contraron un modelo astrosismolégico, a partir de un ajuste periodo a periodo,
caracterizado por M, = 0.79M y log(My/M,) = —4.5. Todos estos resulta-
dos apuntan a que (G226—29 estaria caracterizada por una masa alta y una
envoltura gruesa.

» GD 165: A partir de fotometria de alta velocidad, Bergeron et al. (1993)
realizaron la primera estimacion de los parametros estructurales de GD 165
usando los periodos observados. En particular, a partir de los valores espec-
troscopicos de la temperatura efectiva y la gravedad superficial y los tracks
de Wood (1990), obtuvieron una masa estelar de M, = (0.56 £ 0.03)M.
Luego, utilizando el periodo méas corto en ~ 120 s, obtuvieron dos posibles
valores de la masa de la envoltura, dependiendo del valor de ¢ para este modo:
log(My/M,) = =37+ 02 si ¢ = 1y log(My/M,) = —6.4+0.2si { = 2.
Posteriormente, Bradley (2001) realizo un ajuste astrosismologico de GD 165,
usando cuatro periodos observados, y obtuvo soluciones sismolégicas con masas
M, = 0.65 —0.68 M, My /M, = (1.9 —2) x 10~* y una composicion central de
C:0 de 20:80.

s GD 154: Esta estrella ZZ Ceti forma parte del borde rojo de la banda de
inestabilidad. Pfeiffer et al. (1996), a partir de una masa espectroscopica de
~ 0.70Mg, infirieron una envoltura delgada de log(My/M,) = —9.4 usando
el espaciamiento asintotico de periodos. Castanheira & Kepler (2009) también
encuentran un modelo de mejor ajuste con una envoltura de hidrogeno delgada

log(My/M,) = —9.5, pero con una masa sismologica algo mas alta, M, =
0.73Mg.

= G29-38: El primer estudio astrosismologico de G29—38 fue realizado por
Kleinman et al. (1998), basado en observaciones recopiladas durante diez afios.
Analizando el espaciamiento de periodos encontraron evidencia que apunta-
ba a un espectro dominado por modos con ¢ = 1. De hecho, la mayoria de
los multipletes resultaron tener tres componentes, en acuerdo con lo esperado
en presencia de rotacion. A partir del espaciamiento asintotico de periodos,
y utilizando los modelos teoricos de Bradley (1996), encontraron una posible
solucion sismologica con M, = 0.6My y log(My/M,) = —4, aunque el ajuste
periodo a periodo no era muy bueno. Més recientemente, Castanheira & Kepler
(2009) realizaron un ajuste astrosismologico aplicado a G29—38, utilizando el
espectro de modos presentado por Kleinman et al. (1998), y encontraron una
solucion de mejor ajuste caracterizada por M, = 0.665M. y una envoltura
delgada log(My/M,) = —8.

= G117-B15A: G117—B15A es la estrella arquetipica de la clase de pulsantes
77 Ceti, y por lo tanto es también la més estudiada. Esta estrella muestra
tres periodos reales de bajo orden radial, tipico de estrellas del borde azul,
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en ~ 215 s, ~ 270 s y ~ 304 s. El primer ajuste astrosismologico fue realiza-
do por Bradley (1998), quien obtuvo dos familias de soluciones posibles con
M, ~ 0.6M, dependiendo del orden radial asignado a los tres modos obser-
vados: Si la identificacion es k = 1,2,3, entonces — log(My/M,) = 6.3 — 7.3,
y si k = 2,3,4 entonces — log(My/M,) = 3.8 — 5, siempre considerando que
los tres modos son dipolares. Benvenuto et al. (2002b) encontrd la misma am-
bigiiedad en la solucion astrosismologica. Estos autores eligieron la solucion de
envoltura gruesa (log(Mp/M,) = —3.83) dado que ajustaba mejor los valores
espectroscopicos de la temperatura efectiva y la gravedad superficial. En par-
ticular, la masa sismologica para ambas familias resulta ser de ~ 0.5M,. Estas
dos familias de soluciones con envolturas de hidrogeno tan distintas también se
obtiene en los trabajos recientes de Castanheira & Kepler (2008) y Bischoff-Kim
et al. (2008). Las soluciones con envolturas delgadas estas asociadas con una
identificacion del orden radial de &£ = 1,2, 3, mientras que una identificaciéon
k = 2,3,4 se asocia con una envoltura gruesa. La masa sismoldgica resulta
ser un poco més alta que en estudios previos, de 0.615M, para el modelo de
mejor ajuste de Castanheira & Kepler (2008) y de 0.60 — 0.68 M, para las solu-
ciones de Bischoff-Kim et al. (2008a). En particular, segiun los resultados de
Bischoff-Kim et al. (2008a), las soluciones de envoltura gruesa resultan tener
una envoltura mas delgada (~ 107"M,) que en estudios anteriores. En la sec-
cion 5.2 se realiza una descripcion mas detallada de los resultados sismologicos
previos de esta estrella.

= R 548: Esta estrella fue la segunda enana blanca DA pulsante en ser descubier-
ta, ademds de darle el nombre a la clase (R 548 = ZZ Ceti). El primer ajuste
astrosismologico fue realizado por Bradley (1998), junto con G117—B15A. U-
sando dos modos en ~ 213 sy ~ 274 s, obtuvo la misma ambigiiedad en la masa
de hidrégeno remanente, que se observa en G117—B15A. Mediante un anéalisis
de las componentes del splitting rotacional del modo con ~ 213 s y los valores
de C'yy este autor infiri6 un orden radial £ = 2 para este modo, con lo cual pri-
vilegio la solucion con envoltura gruesa (log(My/M,) = —3.82). Bischoff-Kim
et al. (2008a), utilizando ahora cinco periodos observados, encontr6 una tnica
familia de soluciones con M, ~ 0.62 — 0.65M y — log(My/M,) = 7.4 — 8. Por
otro lado, Castanheira & Kepler (2009) encuentran una solucion astrosismolo-
gica con una envoltura gruesa — log(My/M,) = 4.5 y una masa de 0.635M.
En particular, la identificacion de ¢ y k para los modos no es la misma, que en
Bischoff-Kim et al. (2008a).

» L19—2: El primer ajuste astrisimologico de L19—2 fue realizado por Bradley
(2001). Haciendo uso de la identificacion del grado armoénico de Bradley (1993)
para los cinco modos, obtuvo un modelo sismologico con una masa de 0.72M y
una envoltura de log(My/M,) = —4. Ademés, a partir del andlisis del splitting
rotacional, obtuvieron un periodo de rotaciéon de 13 horas. Més recientemente,
Castanheira & Kepler (2009) realizaron un nuevo ajuste astrosismolégico obte-
niendo una soluciéon similar a la de Bradley (2001).
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» G185—32: La identificacion del grado armoénico para los modos que exhibe
G185—32 no es algo que esté aun establecido (ver por ejemplo Castanheira &
Kepler 2008). Bradley (2006) sugiere que el modo con periodo mas corto es
un modo con ¢ = 4, obteniendo un modelo de mejor ajuste con M, = 0.63M
y log My /M,) = —5.7. Pech & Vauclair (2006) obtienen un modelo astrosis-
mologico con M, = 0.638My y log(My/M,) = —3.77, sugiriendo que esta
estrella pulsa, en su mayoria, en modos con ¢ = 2. Por otro lado, Castanheira
& Kepler (2008), utilizando una muestra de periodos observados algo distin-
ta que Pech & Vauclair (2006), obtienen una solucion astrosismologica con
M, = 0.655M, y log(My/M.) = —7, con una temperatura efectiva ~ 900 K
mas baja.

» HLTau 76: HLTau 76 fue la primera estrella enana blanca pulsante en ser de-
cubierta (Landolt 1968). Es una estrella més bien fria, con una buena cantidad
de peridos observados. Pech et al. (2006) realizaron el primer ajuste de perio-
dos, con una muestra de 12 modos, obteniendo un modelo astrosismologico
con M, = 0.575Mg vy log(Mu/M,) = —3.63 y una temperatura efectiva cerca
del borde rojo de la banda de inestabilidad (~ 11400 K), en acuerdo con los
valores espectroscopicos. Castanheira & Kepler (2008), utilizando 8 periodos
observados, obtuvieron un modelo de mejor ajuste con una masa y temperatu-
ra efectiva similares a las de Pech et al. (2006), pero con una envoltura cuatro
ordenes de magnitud mas delgada.

» KUV 02464+3239: Esta estrella fue analizada recientemente por Bognéar
et al. (2009). Utilizando seis periodos observados encontraron un modelo de
mejor ajuste con M, = 0.645M, log(My/M,) = —5.2, Tog = 11400 K y una
abundancia central de oxigeno de 90 %.

= R808: Esta estrella se encuentra en el borde rojo de la banda de inestabilidad.
Primero fue analizada por Castanheira & Kepler (2009), dentro de un con-
junto de ~ 80 estrellas ZZ Ceti. Utilizando una muestra de 8 periodos reales,
obtuvieron un modelo astrosimol6gico con M, = 0.65M, Tog = 11000 K, y
log(My/M,) = —9.5. Poco después, Bischoff-Kim et al. (2009), utilizando ob-
servaciones de Thompson et al. (2009), realizaron un ajuste astrosimologico de
R808 con un total de 18 modos. Como resultado obtuvieron un modelo con
M, = 0.675Mg, Teg = 11250 K, y log(My/M,) = —4.62, y con una composi-
cion central de oxigeno del 10 %. También calcularon un periodo de rotacion
de 18 horas.

s G38—29: G38—29 forma el borde rojo de la banda de inestabilidad de las ZZ
Ceti junto con R808 y GD 154. El tnico estudio astrosismolégico, hasta ahora,
fue realizado por Bischoff-Kim et al. (2009). A partir de 15 modos clasificados
como posibles modos reales por Thompson et al. (2009), obtuvieron un modelo
de mejor ajuste con M, = 0.642M,, Teg = 11550 K, y log(My/M,) = —4.16.
Esto modelo es similar al modelo de mejor ajuste obtenido para R808, salvo
que la abundancia central de oxigeno es del 80 %.
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» GD 244: GD 244 fue analizada primero por Castanheira & Kepler (2009),
obteniendo un modelo de mejor ajuste con M, = 0.68M, T.x = 12200 K,
y log(My/M,) = —7. Recientemente, Bognar & Paparo (2010), realizaron un
nuevo ajuste restringiendo el grado armoénico con los resultados de Yeates et
al. (2005). Esto autores encontraron una familia de soluciones con M, = 0.63 —

0.65M, y —log(My/M,) =5 — 6, a una Tog ~ 11600 K.

1.6.3. Propiedades del Conjunto de las Estrellas ZZ Ceti

Dado el gran nimero de estrellas que forman parte de la clase ZZ Ceti (148
miembros, Castanheira et al. 2010), resulta tentador analizar las propiedades de
estas estrellas como un grupo. Aunque la estructura global de las enanas blancas
DA debe ser aproximadamente la misma en todos los casos, es esperable encontrar
cierta dispersion en la masa estelar y en la masa de la envoltura de hidrogeno. En
este sentido, el estudio de las caracteristicas de grupo puede dar informacion valiosa.

El primer estudio de las estrellas Z7Z Ceti como una clase de estrellas pulsantes,
luego del trabajo de McGraw (1977), fue realizado por Clemens (1993) con una
muestra de ~ 20 objetos observados. En su analisis solamente consideré periodos
identificados como reales, descartando las combinaciones de modos y la presencia
de armonicos. Clemens encontr6 una relacion entre los periodos y la temperatura
efectiva, tal que los periodos excitados son mas largos a medida que consideramos
estrellas méas frias. Esto es consecuencia del aumento en la escala temporal térmica
a medida que la region de ionizacion parcial se hace mas profunda. En particular,
encontr6 que el periodo medio ponderado (WMP)® es casi inversamente proporcional
a la temperatura efectiva. Usando el WMP clasifico a las estrellas ZZ Ceti es calientes
(WMP bajos) y frias (WMP altos). Analizando los espectros de periodos de las
estrellas ZZ Ceti de la muestra, encontrd que los periodos se pueden clasificar en seis
grupos (ver fig. 6 y 7 de Clemens 1993) con periodos alrededor de ~120, 200, 260, 300,
350 y 400 s y con una identificacion ¢ = 1, £k = 1,...,6. Finalmente, comparando
estos resultados con los modelos teoricos de la época, concluyé que la masa de la
envoltura de las estrellas ZZ Ceti deberfa ser del orden de ~ 10~*M,. Este resultado
se encuentra en contradiccion con los ajustes astrosismologicos descritos en la seccion
anterior, para los cuales se obtuvieron valores de envoltura de hidr6geno en un rango
de —log(My/M.) ~ 4 — 10.

Mukadam et al. (2006) realizaron un andlisis de la clase de estrellas ZZ Ceti
utilizando una muestra de ~ 80 enanas blancas DAV, 41 de las cuales fueron des-
cubiertas por el SDSS. En este estudio confirmaron la dependencia del WMP con
el enfriamiento, introduciendo esta relacion como posible indicador de temperatura
efectiva. En particular, sugieren una nueva clasificacion para las estrellas ZZ Ceti,
dependiendo del valor del WMP, como DAV calientes (WMP < 350 s), DAV inter-
medias (350 <WMP< 650 s), y DAV frias (WMP> 650 s).

Castanheira & Kepler (2008, 2009) realizaron el primer estudio astrosismologico
de estrellas ZZ Ceti basado en una gran muestra de ~ 130 estrellas. Este grupo

SWMP= 3. P,A;/ Y, A;, donde P; es el periodo y A; la correspondiente amplitud (Clemens
1993).
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comprende mayoria de las DAVs clasicas y un gran nimero de DAVs descubiertas
en el marco del SDSS. Utilizando una amplia grilla de modelos sencillos (ver seccion
1.6.1), cubriendo un amplio espacio de parametros, realizaron ajustes de periodos de
87 estrellas, determinando en cada caso un modelo astrosimolégico de mejor ajuste.
Estos autores dividieron la muestra de estrellas ZZ Ceti en grupos, suponiendo que
las estrellas que tienen una masa estelar, una temperatura efectiva y un espectro
de periodos excitados similares, deben tener una estructura similar. Las estrellas ZZ
Ceti que se encuentran cerca del borde azul se agruparon de acuerdo con el periodo
excitado de mayor amplitud. Por ultimo, utilizaron determinaciones independientes
de temperatura efectiva y masa estelar para restringir las familias de soluciones
astrosismologicas posibles. Como ya mencionamos, el resultado mas importante del
estudio de Castanheira & Kepler (2008, 2009) es la existencia de un rango de masas
de la envoltura de hidréogeno, —9.5 < log(My/M,) < —4, con un valor medio en
Myg/M, = 5 x 1077, casi dos ordenes de magnitud mas bajo que el valor predicho
por la evolucion estelar. Esto implica que una fraccion de las estrellas ZZ Ceti, y por
lo tanto de las estrellas enanas blancas DA, sufren pérdidas de masa superiores a las
consideradas por calculos evolutivos estandar, durante las etapas previas a la curva
de enfriamiento.

1.7. Motivacion de esta Tesis

El estudio astrosismologico de las estrellas enanas blancas pulsantes, y en general
de cualquier tipo de estrella variable, requiere de dos ingredientes fundamentales:
observaciones y modelos teoricos. En los tultimos anos el ntimero de descubrimien-
tos de estrellas enanas blancas pulsantes ha aumentado vertiginosamente, debido al
SDSS, constituyendo un gran avance en el drea observacional. Por otro lado, obser-
vaciones con el WET han dado lugar a una mejora sustancial en las curvas de luz,
y por consiguiente en la resoluciéon en el espectro de periodos. La interpretacion de
las observaciones a partir de modelos teoricos es la otra mitad que completa el es-
tudio de las estrellas pulsantes. Actualmente, existen dos enfoques tedricos distintos
a la hora de analizar los resultados observacionales: 1) utilizando un gran nimero
de modelos teodricos sencillos y estaticos, con una estructura interna simplificada, o
2) un ntmero reducido de modelos representativos, pero con una estructura interna
detallada, proveniente de calculos evolutivos (Metcalfe 2007).

Utilizando modelos sencillos se puede explorar un espacio de parametros muy
amplio, dado que el costo computacional para el calculo de cada modelo es bajo. Si
ademés se analiza una muestra de estrellas considerable, se puede obtener informa-
cion sobre las propiedades generales, aiin cuando los modelos tienen una estructura
interna simplificada. Por ejemplo, Bischoff-Kim & stensen (2011) realizaron un es-
tudio pulsacional aplicado a una estrella DBV, utilizando la técnica de fast white
dwarf asteroseismology (astrosismologia rapida de enanas blancas), donde suponen
y parametrizan el perfil interno de la composiciéon quimica y construyen modelos
estaticos.

En el marco de las estrellas ZZ Ceti, este enfoque fue utilizado por Castanheira
& Kepler (2008, 2009). En este caso realizaron un ajuste astrosismologico de una
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muestra de 87 estrellas enanas blancas DA. Los modelos tebricos provienen de mode-
los cuasi-estaticos en la etapa de pre-enana blanca, que luego se enfrian utilizando el
codigo evolutivo descrito en Wood (1990). Los parametros libres son la masa estelar,
la temperatura efectiva y las masas de helio e hidrégeno remanente. La composi-
cion central se mantiene fija en 50 % de carbono y 50 % de oxigeno. Actualmente,
los modelos representativos de estrellas enanas blancas DA presentan algin tipo de
simplificacion en el célculo de la estructura interna (ver seccion 1.6.1), ya sea en el
nicleo o en la envoltura.

Aunque se puede obtener mucha informacion, en algiin punto el uso de modelos
simplificados comenzara a mostrar limitaciones. El siguiente paso es construir mo-
delos detallados, que incorporen ingredientes fisicos més precisos. Obviamente estos
modelos requieren de un tiempo de calculo superior a los anteriores y por lo tanto el
espacio de parametros explorado se ve limitado. El analisis es local, pero con modelos
més realistas y més confiables. Para el célculo de modelos detallados se deben tener
en cuenta dos factores, el primero es la incorporacion en los calculos de ingredientes
fisicos detallados y actualizados. Un ejemplo reciente de este enfoque se puede encon-
trar en Corsico et al. (2004), aplicado al estudio de las diferencias astrosismologicas
entre modelos parcialmente cristalizados de enanas blancas DAV con distintas com-
posiciones centrales. El otro factor importante, es el cilculo de la evolucion previa.
Es decir obtener modelos de enanas blancas provenientes de estrellas progenitoras
para las cuales se calcula toda la evolucion previa. Esto representa un aspecto critico
a la hora de realizar un analisis astrosismologico aplicado a estrellas enanas blancas
pulsantes, ya que provee de manera consistente el perfil quimico interno, el cual se
forma en las etapas previas a la curva de enfriamiento, especialmente en la etapa
de combustion central de helio y en la etapa de pulsos térmicos. Este enfoque fue
explorado por Althaus et al. (2005a), quienes calcularon la evoluciéon completa de
una estrellas de 2.7M en la Secuencia Principal hasta la curva de enfriamiento,
dando como resultado una enana blanca deficiente en hidrogeno. Estos modelos se
utilizaron poco después para explorar las propiedades pulsacionales de las estrellas
GW Virginis (ver, por ejemplo Corsico & Althaus 2006; Corsico et al. 2007ab).

En resumen, a la hora de realizar estudios astrosismolégicos de estrellas enanas
blancas pulsantes se han explorado dos enfoques distintos. El primero consiste en
utilizar un gran volumen de modelos sencillos, que cubren ampliamente el espa-
cio de pardmetros, masa, temperatura efectiva, masa de hidrogeno, masa de helio,
abundancia central de carbono y oxigeno, etc. Este enfoque permite obtener algunas
inferencias globales de las propiedades de las estrellas enanas blancas. El segundo
enfoque consiste en calcular un nimero reducido de modelos evolutivos, pero con un
tratamiento detallado de los procesos que dan lugar a la estructura interna. Aunque
el espacio de parametros es limitado, la fisica detallada permite obtener informacion
especifica y mas confiable.

Lo ideal seria poder combinar ambos enfoques, calculando un volumen conside-
rable de modelos teoricos, pero considerando ingredientes fisicos detallados, y prove-
nientes de calculos evolutivos completos para la estrella progenitora. En esta Tesis
se realiza el primer paso en esta direccion. Con este fin, calculamos un conjunto
relativamente grande (~ 20000) de modelos de estrellas enanas blancas DA con
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perfiles quimicos del niicleo y envoltura en forma consistente, para varios valores
de la masa estelar, apropiados para ajustes astrosismologicos detallados de estrellas
77 Ceti. Estos perfiles resultan de la evolucion completa de estrellas progenitoras
desde la ZAMS, pasando por la etapa de pulsos térmicos en la AGB, y utilizando
un tratamiento de la difusion quimica dependiente del tiempo durante la evolucion
en la etapa de enana blanca. Ademas, exploramos el potencial de este conjunto de
modelos realizando ajustes astrosismolégicos de una muestra de 45 estrellas ZZ Ceti,
obteniendo en cada caso un modelo sismoldgico representativo. Dado el niimero con-
siderable de estrellas analizadas, realizamos un anélisis de las propiedades globales
de las estrellas ZZ Ceti a partir de los resultados astrosismologicos.



CAPITULO 2

Calculos y Codigos Numéricos

En este capitulo se realiza una breve descripcion de los codigos numéricos uti-
lizados para los célculos evolutivos y pulsacionales que se presentan en esta Tesis.
Comenzamos con una breve descripcion del codigo evolutivo LPCODE;, el cual fue
utilizado para el cilculo de todas las secuencias evolutivas completas. En particular,
se realiza una descripcion detallada de los ingredientes utilizados para el modelado
en todas las etapas de la evolucion estelar por el codigo LPCODE, haciendo especial
hincapié en los detalles de modelado en la etapa de enana blanca. Luego se describe
el codigo de pulsaciones adiabéatico, utilizado para el calculo del espectro de periodos
y demas cantidades pulsacionales, necesarias para el estudio de las estrellas enanas
blancas variables.

2.1. Cdbdigo Evolutivo
2.1.1. LPCODE

Los calculos evolutivos presentados en esta Tesis fueron realizados con el codigo
LPCODE. Este c6digo fue desarrollado completamente por el Grupo de Evolucién y
Pulsaciones Estelares, en la Facultad de Ciencias Astronémicas y Geofisicas (Althaus
et al. 2003). El codigo LPCODE ha sido empleado en numerosos estudios de estrellas
compactas, como por ejemplo, en el estudio de las propiedades evolutivas de las
estrellas enanas blancas de baja masa, asi como en la formaciéon y evolucién de
estrellas enanas blancas de tipo PG 1159, y estrellas de la rama horizontal extrema
(Althaus et al. 2005b, 2009b; Miller Bertolami & Althaus 2006; Miller Bertolami et
al. 2008). Mas recientemente, se ha utilizado para estudiar la formacion de enanas
blancas hot DQ (Althaus et al. 2009a), la evolucion de estrellas enanas blancas con
nicleo de helio y progenitores de metalicidad supra-solar (Althaus et al. 2009¢), y
la evolucion de enanas blancas deficientes de hidrogeno (Althaus et al. 2009d). Una
descripcion detallada del codigo LPCODE se puede encontrar en estos trabajos, asi
como también en los trabajos de Tesis Doctoral de Serenelli (2002) y Miller Bertolami
(2009). A continuacion describiremos brevemente el funcionamiento del codigo de

41



2.1 Codigo Evolutivo 42

evolucion estelar.

El codigo LPCODE esta basado en un esquema tipo Henyey para el cilculo de
la evolucion estelar. Este tipo de esquema es el mas difundido entre los codigos
de evolucion estelar. Para mayores detalles se recomienda consultar a Kippenhahn,
Weigert & Hofmeister (1976). La implementacion de dicho esquema en el codigo de
evolucion se realiza a través de una linealizacion implicita del sistema de ecuaciones
de esctructura y evolucion de una configuracion con simetria esférica (ver, por ejem-
plo, Kippenhan & Weigert 1990). Estas ecuaciones corresponden a la ecuaciones de
equilibrio hidrostatico, conservacion de la masa, conservacion de la energia y trans-
porte de energia. El sistema algebraico resultante de dicha linealizacion se resuelve
iterativamente utilizando el método de Newton-Raphson. La variable independiente
es una variable de tipo lagrangiana definida como & = In(1 — m,/M,) y las variables
dependientes son el radio (r), la presion (P), la luminosidad (I) y la temperatura
(T). Las condiciones de borde externas se especifican mediante integraciones de la
envoltura, comenzando desde la fotosfera hacia el interior del modelo. Dados los va-
lores de las distintas variables fisicas a un tiempo t,, se pueden calcular las variables
en un paso de tiempo At posterior, es decir a un tiempo ¢,,1, como:

ety — 0<" + In(1 + up) (2.1)
pY = p™ (1 + w,) (2:2)
) = 2™ L n(1 + uy) (2.3)

z<"+1> =1 4y (2.4)

donde ug = AT/T™, u, = AP/P™, u, = Ar/r™ y u; = Al son las cantidades
a ser iteradas, y 6 = InT, p =In P y x = Inr son las variables dependientes en la
forma adimensional dentro del codigo.

La composicion quimica dentro de un modelo estelar esta dada por un sistema
de I ecuaciones diferenciales acopladas que describe la evolucién temporal de las [
especies quimicas presentes, debida a los cambios en la composicion por los procesos
de combustion nuclear y de mezcla, como conveccion, difusion microscopica o por
inestabilidades de Rayleigh-Taylor.

En los codigos evolutivos las ecuaciones de estructura no se resuelven en forma
simultanea con las ecuaciones de composiciéon quimica. En el codigo LPCODE el
procedimiento iterativo para la resoluciéon de las ecuaciones de estructura y evolucion
quimica se puede describir de la siguiente manera: Conociendo el valor de T, P, r y [
a un tiempo t,, se calcula la composicion quimica a un tiempo t,.1. Luego, con esta
composicion quimica, se calculan las variables de estructura a un tiempo ¢, 1, para
luego utilizarla en el cilculo de la composicion quimica a ¢,,.2, vy asi sucesivamente.
La resolucién simultdnea no es necesaria si se consideran pasos temporales pequenos,
que ademads son necesarios para que la linealizacion de las ecuaciones siga siendo
valida.

El tratamiento numérico de las ecuaciones de evolucién quimica no es el mismo
para las diferentes etapas evolutivas. En cada etapa distintos procesos fisicos se
vuelven mas importantes a la hora de determinar la composicién quimica.
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Es importante aclarar que el cédigo LPCODE fue utilizado para el calculo com-
pleto de todas las secuencias evolutivas presentadas en esta Tesis, tanto en la etapa
de enana blanca, como en todas las etapas previas de la evolucion de la estrella
progenitora.

2.1.2. Fisica Constitutiva

A continuacion se enumeran los aspectos fisicos relevantes para los calculos evo-
lutivos presentados en esta Tesis — ver Althaus et al. (2005a) para méas detalles.

Las opacidades empleadas en los calculos evolutivos son aquellas del proyecto
OPAL (Iglesias & Rogers 1996) incluyendo composiciones ricas en carbono y oxigeno,
complementadas a bajas temperaturas con las opacidades moleculares de Alexander
& Ferguson (1994). Se adoptaron las opacidades conductivas de Cassisi et al. (2007)
que cubren todo el régimen donde dichas opacidades son relevantes. Las tasas de
emision de neutrinos por reacciones de pares, producciéon de pares por fotones y
Bremsstrahlung son aquellas de Ttoh et al. (1996), mientras que para los procesos de
plasma se utiliza el tratamiento presentado en Haft et al. (1994).

Respecto a la evolucion de las especies quimicas, el codigo evolutivo LPCODE
considera el tratamiento simultaneo de los procesos de mezcla no instatanea y de
combustion nuclear de los elementos. Especificamente, los cambios en las abundancias
quimicas son descriptos por el sistema de ecuaciones:

X\ [ox 0 )
(ﬁ) = <E> + oM. [(47‘(‘7“ ,0) DaMT] (2.5)

donde X es un vector que contiene las abundancias de todos los elementos con-
siderados. En esta ecuacion el primer término describe la evolucion nuclear y estéa
completamente acoplado a los cambios en la composicion quimica debidos a los pro-
cesos de mezcla, representados por el segundo término. La eficiencia de la mezcla
convectiva estd descrita por el coeficiente de difusion D, dado por la teoria de lon-
gitud de mezcla. La red nuclear estd compuesta por 16 elementos: 'H, 2H, 3He, “He,
"Li, "Be, 12C, 13C, N, PN, 160, 170,180, ¥F, 2°Ne y ?2Ne, junto con las 34 tasas
de combustion termonuclear correspondientes a las tres cadenas pp, el ciclo CNO, la
combustion de helio y la ignicion de carbono (Althaus et al. 2005a). Las tasas de las
reacciones 2C' +p —13 N+~ =13 C+et +rv, y BC(p, 7)'N se obtienen del trabajo
de Angulo et al. (1999). En particular, la tasa de reaccion del proceso 2C(a, )0,
que es de especial relevancia en la estratificacion del niicleo de carbono/oxigeno de
la enana blanca resultante, es también aquella de Angulo et al. (1999).

Durante las etapas evolutivas previas a los pulsos térmicos en la Rama Asintotica
de las Gigantes, se consideran los episodios de mezcla extra, més alld de cada borde
convectivo, siguiendo la prescripcion dada por Herwig et al. (1997). La presencia
de episodios de mezcla extra es relevante para la estratificacion quimica final de
las enanas blancas, en particular durante las etapas tardias de combustion de helio
(Prada Moroni & Straniero 2002, Straniero et al. 2003). En el codigo evolutivo se
trata el proceso de mezcla extra como un proceso de difusion dependiente del tiempo,
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suponiendo que las velocidades de mezcla decaen exponencialmente més all4 de cada
borde convectivo, con un coeficiente de difusién dado por

DME = DO exp(—2z/pr) (26)

donde Hp es la escala de altura de presion en el borde convectivo, Dy es el coefi-
ciente de difusion de las regiones inestables cerca de la frontera convectiva, y z es la
distancia geométrica desde el limite del borde convectivo. Para todas las secuencias
calculadas en esta Tesis se considera f =0.015, un valor inferido a partir del ancho
de la Secuencia Principal superior.

Durante la etapa de pulsos térmicos al final de la AGB, fueron suprimidos los
procesos de mezcla extra. En particular, una reduccién significativa de los procesos
de mezcla extra en la base de la zona convectiva donde ocurre el flash termonuclear,
estaria en acuerdo con simulaciones de patrones de abundancia correspondientes a
los elementos producido en procesos lentos de captura de neutrones (Lugaro et al.
2003), asi como también por inferencias observacionales de la relacion masa inicial
— masa final (Salaris et al. 2009). Como resultado, se espera que la masa del nicleo
libre de hidrogeno de las secuencias calculadas aumente su tamano gradualmente
durante la evolucion en la etapa de pulsos térmicos. Esto se debe a que, una reduc-
cion o supresion de los episodios de mezcla en la base de la region convectiva donde
ocurre la inestabilidad termonuclear, inhibe la ocurrencia del tercer dredge up, fa-
voreciendo el crecimiento del nicleo libre de hidrégeno. Las posibles implicaciones
de este tratamiento se analizan en Renedo et al. (2010), Salaris et al. (2009) y Weiss
& Ferguson (2009), para el caso de estrellas enanas blancas DA.

Se considera pérdida de masa durante la combustion central de helio y la rama
de gigantes rojas siguiendo la prescripcion de Schroder & Cuntz (2005). Durante
las etapas de AGB y TP-AGB se considera la prescripcion de Vassiliadis & Wood
(1993). Para las secuencias evolutivas de estrellas enanas blancas DA, calculadas en
esta Tesis, donde se suprime el tercer dredge up, la pérdida de masa tiene un rol
dominante en la determinacion de la masa final del niticleo libre de hidrégeno al final
de la fase de pulsos térmicos. En particular, la pérdida de masa erosiona la envoltura
rica en hidrogeno de la estrella, limitando asi el crecimiento de la masa del nicleo
durante la TP-AGB. Una situacion distinta se obtiene si no se suprime el tercer
dredge up. En este caso la masa final del nicleo al final de la fase de TP-AGB no es
muy diferente de aquella en el primer pulso térmico (Weiss & Ferguson 2009), y el
papel de la pérdida de masa es menos relevante.

Evolucion en la Curva de Enfriamiento

Para los célculos evolutivos en la curva de enfriamiento de las enanas blancas,
la fisica constitutiva considerada en el codigo de evolucion LPCODE fue revisada y
actualizada respecto de estudios previos. Para el régimen de baja densidad se uti-
liza una version actualizada de la ecuacion de estado de Magni & Mazzitelli (1979),
mientras que, para el régimen de alta densidad se utiliza la ecuacion de estado de
Segretain et al. (1994), la cual incluye los efectos de cristalizacion, considerando las
contribuciones tanto de la fase liquida como de la fase solida (Althaus et al. 2007).
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Las opacidades radiativas y conductivas se obtienen de los trabajos de Iglesias &
Rogers (1996) y Alexander & Ferguson (1994), respectivamente, como ya se men-
cion6. En particular, las opacidades conductivas se toman en cuenta para densidades
mas altas que aquellas donde los componentes quimicos mayoritarios se encuentran
completamente ionizados. Durante la fase de enana blanca la fraccion de masa de los
metales (Z) en la envoltura no esta fija, sino que se especifica en forma consistente
de acuerdo a las predicciones de la difusién quimica. De esta manera, se utilizan las
tablas de opacidades OPAL para metalicidades arbitrarias. En el tratamiento de la
conveccion se utiliza el formalismo de la teoria de longitud de mezcla, dada por la
parametrizacion ML2 (Tassoul et al. 1990).

Durante la evolucion en la etapa de enana blanca, varios procesos fisicos modifican
la distribucion de las abundancias quimicas a lo largo de la estrella. En particular,
en los calculos presentados en esta Tesis, se toman en cuenta los cambios en el perfil
quimico de las capas mas externas de la estrella dados por los procesos de difusion.
Como resultado, las secuencias desarrollan una envoltura pura en el elemento mas
liviano, en este caso hidrégeno, cuyo ancho aumenta gradualmente a lo largo de la
evolucion en la curva de enfriamiento. Se consideran los procesos de asentamiento
gravitacional y de difusién quimica de 'H, 3He, “He, 12C, ¥C, ¥N y 160 (Althaus et
al. 2003). No se considera levitacion radiativa dado que es relevante solamente para
temperaturas efectivas altas. El tratamiento de la difusion dependiente del tiempo
utilizado est4 basado en un tratamiento de un gas de muchas componentes presen-
tado por Burgers (1969). En el codigo de evolucion LPCODE; la difusion comienza
a operar una vez que se alcanza el limite de vientos a altas temperaturas efectivas
(Unglaub & Bues 2000). Suponemos que esto ocurre cuando la gravedad superficial
del modelo es g > gqir, donde ggir = 7 si Tog > 90 000 K y gair = 6.4+ T /150 000K si
Tor < 90 000 K. Para gravedades superficiales menores la pérdida de masa por vientos
es suficientemente alta para suprimir los procesos de difusiéon quimica. Otro proceso
responsable de cambios en la composicion quimica de las estrellas enanas blancas
es la separacion de fase de un plasma de carbono y oxigeno por cristalizacion. En
este caso, la liberacion de energia gravitacional resultante tiene un efecto importante
sobre los tiempos de enfriamiento de las enanas blancas. También se deben tener en
cuenta los efectos de combustion nuclear residual, sobre todo en las etapas de alta
temperatura, asi como también la mezcla convectiva. En particular, la liberacion de
energia por la reaccion pp se considera hasta log(L/Ls) ~ —4. Finalmente, se con-
sidera la rehomogeinizacion quimica del perfil interno de carbono/oxigeno inducida
por la inestabilidad de Rayleigh-Taylor siguiendo la prescripciéon de Salaris et al.
(1997). Estas inestabilidades se deben a la presencia de gradientes positivos en el
peso molecular que aparecen en la frontera externa del niicleo de carbono/oxigeno,
debido a la acciéon de la conveccion durante la combustion central de helio.

Por ultimo, se incluye la existencia de fuentes de energia producto de la cris-
talizacion del ntcleo de la estrella. Esto comprende la liberacion de calor latente
y de energia gravitacional asociadas con el cambio del perfil de carbono y oxigeno
inducido por la cristalizacion. La inclusion de estas fuentes adicionales de energia se
realiza en forma completamente consistente y acoplada con el conjunto completo de
ecuaciones de evolucion estelar. Es decir, se calcula la estructura y evolucion de la
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enana blanca considerando el cambio en el perfil quimico y con la ecuaciéon para la
luminosidad apropiadamente modificada para tener en cuenta la contribucion local
de la energia liberada por la redistribucion quimica en el niicleo y por el calor latente.
Esto constituye una mejora respecto de los calculos previos presentados por Salaris
et al. (2000), para incluir la energia liberada por la separacion de fase en codigos de
evolucion estelar. En resumen, en cada paso evolutivo se calcula la temperatura de
cristalizacion imponiendo I' = 180, donde I' = (Z°/?3) € /a kpT es la constante de
acoplamiento de ion, a. es la distancia entre electrones, y también teniendo en cuenta
la composicion quimica correcta del fluido. El cambio en la composicion quimica
resultante de la separacion de fase se calcula usando el diagrama de fase de Segretain
& Chabrier (1993). Luego de calcular la composicion quimica de las fases liquida y
solida, se evaliia la energia neta liberada en el proceso siguiendo la prescripcion de
Isern et al. (1997), y sumando la contribucion del calor latente, de orden 0.77kpT
por cada ion, que es usualmente mas pequena. En el caso de los modelos de estrellas
enanas blancas DA, dado que la temperatura de cristalizacion esta relacionada con la
masa estelar, las estrellas mas masivas cristalizan el nicleo a temperaturas efectivas
més altas. Entonces, solamente las secuencias de mayor masa alcanzan la temperatura
de cristalizacion dentro de la banda de inestabilidad de las estrellas ZZ Ceti.

2.2. (Codigo de Pulsaciones

Para realizar los célculos de pulsaciones en la aproximacion adiabatica, se uti-
liz6 el codigo de pulsaciones no radiales adiabaticas. Este codigo, desarrollado en el
Grupo de Evolucion Estelar y Pulsaciones por el Dr. Corsico en el marco de su Tesis
Doctoral (Cérsico 2003), ha sido empleado en numerosos estudios pulsacionales de
estrellas enanas blancas variables. Algunos resultados publicados se pueden encontrar
en Corsico et al. (2001) y Corsico & Benvenuto (2002). Una version actualizada se
empled en el estudio sismologico de estrellas GW Virginis (Corsico & Althaus 2006;
Corsico et al. 2006, 2007ab, 2008, 2009ab). Ademas se empleo en estudios adiabaticos
de otras estrellas compactas como las subenanas B (Romero 2007; Miller Bertolami
et al. 2011).

El codigo de pulsaciones adiabatico esta basado en una modificacion de la técnica
de Newton-Raphson generalizada presentada en Kippenhahn, Weigert & Hofmeister
(1967) para resolver un conjunto de ecuaciones en diferencias que representan las
ecuaciones diferenciales de oscilaciones no-radiales, lineales y adiabéticas para es-
trellas esféricamente simétricas. Este sistema de ecuaciones estd dado por las ecua-
ciones (A.53)-(A.56) del Apéndice A. El sistema de ecuaciones adimensionales (A.53)-
(A.56), junto con las condiciones de contorno adecuadas en el centro y la superficie
de la estrella (ec. A.61 y A.62), constituye un problema lineal de autovalores de cuar-
to orden, el cual en general se debe resolver numéricamente. Un esquema detallado
de la resolucién numérica empleada en el cédigo de pulsaciones adiabatico se puede
encontrar en Corsico & Benvenuto (2002), asi como en Corsico (2003).

Para cada modo, el codigo de pulsaciones calcula la frecuencia adimensional wy,
donde k es el orden radial del modo correspondiente, y las autofunciones adimen-
sionales y1, y2, y3 € ys4 (ecs. A.51). A partir de estas cantidades bésicas, el codigo de
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pulsacion calcula los periodos de pulsacion, 11,

la energia cinética de oscilacion, Fy,,

1 ! 0(0+1)
. == M* 2\ 2 2 2,2 2 2 9.
kin 2(G R*)wk/o Tp |:.’L‘ Yi +T (Clwz)z y2:| d.ﬁL’, ( 8)

la funcion de peso, Wi,
22 p?

Wile) = (4nGRE) .

ARV - I D k| 29)

y finalmente, los coeficientes de splitting rotacional, CY,

(GM.RY) /1 z*p 2 z?
Cp=—7F7"2% — |2 —_— dx. 2.10
g 2By 0 4 Tt Clwg Ya| OF ( )

Los coeficientes involucrados en las ecuaciones anteriores se encuentran definidos en
el apéndice A.

2.2.1. Tratamiento de “Ledoux modificado”

Para el calculo de la frecuencia de Brunt-Vaisila, el codigo de pulsaciones adia-
batico emplea el tratamiento de “Ledoux modificado” (Tassoul et al 1990) genera-
lizado en forma apropiada para incluir los efectos de tener tres especies nucleares
(oxigeno, carbono y helio) variando en abundancia (Kawaler & Bradley 1994). En
este tratamiento numeérico la contribucion a la frecuencia de Brunt-Viisila debida a
cualquier cambio en la composicidén quimica esta contenida casi completamente en el
término de Ledoux B. En particular, este método es 1til para inferir los pesos rela-
tivos que tiene cada una de las regiones de transicion quimica sobre las propiedades de
atrapamiento de modos del modelo. Especificamente, la frecuencia de Brunt-Vaisala
se calcula como:

2
N2 =9 LXT g~V 4 B) (2.11)
P Xp
y
1 &~ dinX
B=—— . . 2.12
vr < dInp 212)
donde
8lnp} {81np] {0111;0]
XT = |: s s XX; (213)
OlnT]|, P dlnp 0ln X; ST X500



CAPITULO 3

LModelos Evolutivos de Estrellas Enanas Blancas DA

En este capitulo se describen las propiedades evolutivas y estructurales de los
modelos de estrellas enanas blancas obtenidos en este trabajo. Los resultados pre-
sentados aqui han sido publicados en Renedo et al. (2010) y Althaus et al. (2010b).

3.1. Secuencias Evolutivas

Brevemente, la evolucién comienza en la Secuencia Principal durante la cual la
estrella quema hidrogeno en helio en el niicleo en forma estable. Esta etapa es una
de las més largas en la vida de la estrella, siendo el tiempo de vida en la Secuencia
Principal de ~ 10'° afios para una estrella de 1M, y de ~ 2 x 10% afios para una
estrella de 5 M. Luego de la etapa de combustion central de hidrogeno, la estrella
evoluciona hacia la region de las gigantes rojas, donde comienza la combustion cen-
tral de helio. En esta etapa se construye la composiciéon de carbono y oxigeno que
caracterizard a la futura enana blanca. Una vez finalizada esta etapa, la evolucion
sigue hacia la AGB. Aqui la cascara de helio en combustion se vuelve inestable y
la estrella sufre una serie de inestabilidades térmicas cominmente conocidas como
Pulsos Térmicos. A medida que prosigue la evolucion en la AGB la masa del nucleo
de carbono y oxigeno aumenta considerablemente debido a la capa de helio en com-
bustion que se mueve hacia el exterior. Ademas, la mayor parte de la envoltura de
hidrogeno se eyecta al medio interestelar como resultado de las fuertes pérdidas de
masa. Cuando la masa de la envoltura remanente alcanza 1073M, la estrella evolu-
ciona rapidamente hacia temperaturas efectivas mas altas, alcanzando el dominio de
las nebulosas planetarias. Cuando la envoltura remanente se reduce a ~ 10740,
la generacion de energia nuclear es practicamente nula. La luminosidad superficial
decrece rapidamente y la estrella entra en la curva de enfriamiento de las enanas
blancas.

Dada la ausencia de fuentes de energia nuclear, la evoluciéon de la enana blanca
estd regida por la liberacion de energia gravitacional y térmica — ver por ejemplo
Althaus et al. (2010a) para los detalles de las fuentes de energia en la etapa de enana
blanca. Dado que los electrones del nticleo estan degenerados, la contracciéon, aunque

48
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Tabla 3.1: Masas estelares iniciales y finales (en unidades solares). Masa total de
hidrogeno y helio remanente en la enana blanca. Tiempos de vida en la Secuencia
Principal (en Gyrs). Masa total que pierde la estrella en la AGB. La masa del con-
tenido remanente de hidrogeno y helio se toman en el punto de maxima temperatura
efectiva al comienzo de la curva de enfriamiento de las enanas blancas.

Mzavs  Mwp logMy log My tys  AMags
1.00 0.525 —3.586 —1.589 9.040 —-0.104
1.50 0.570 —3.839 —1.703 2.236 —0.795
1.75 0.593 —3.950 —1.851 1.444 —1.081
2.00 0.609 —4.054 —1.826 0.974 —1.357
2.25 0.632 —4.143 —-1.957 0.713 —-1.601
2.50 0.659 —4.244 —-2.098 0.543 —1.825
3.00 0.705 —4.400 —-2.270 0.341 —2.279
3.50 0.767 —4.631 —2.376 0.232 —2.688
4.00 0.837 —4.864 —2.575 0.166 —3.104
5.00 0.878 —4.930 —2.644 0.099 —4.029

no despreciable, es pequena. Entonces, la estrella evoluciona a radio casi constante
a lo largo de una linea diagonal en el diagrama H-R.

La evolucion en el diagrama H-R para las secuencias evolutivas calculadas desde
la ZAMS pasando por las etapas de combustion central de hidrogeno y helio, la etapa
de pulsos térmicos en la AGB y finalmente por la curva de enfriamiento, donde se
encuentran las estrellas enanas blancas DA, se muestra en la figura 3.1. También se
indican algunas fases de la evolucion.

En este estudio se calcularon diez secuencias evolutivas completas. El rango de
masas en la ZAMS va desde 1M, hasta 5M, dando como resultado modelos de
enanas blancas con masas desde 0.525 M, hasta 0.878 M. Notar que la secuencia
de menor masa experimenta un sub-flash de hidrogeno antes de entrar en la curva de
enfriamiento. En todos los casos se adoptoé una metalicidad Z = 0.01, con Y = 0.254.
Las masas iniciales en la ZAMS y la masa de la enana blanca para estas secuencias
se pueden encontrar en la tabla 3.1. En esta tabla, también se incluyen los tiempos
de vida en la Secuencia Principal, los cuales resultan ser méas largos que aquellos
publicados por Wiess & Ferguson (2009). Sin embargo, las diferencias son menores
al 8 %, excepto en el caso de la secuencia de 1My, el cual es un 25 % mayor. Una de
las razones de esta discrepancia se debe al tratamiento simplificado de la ecuacion de
estado empleada en nuestros calculos en las etapas evolutivas previas a la etapa de
enana blanca. En la tabla 3.1 también se muestra la masa total residual de hidr6geno
y helio presente en la enana blanca en el momento de maxima temperatura efectiva en
el diagrama H-R. Lo que se observa es que la masa remanente de hidrogeno disminuye
cuando aumenta la masa de la enana blanca, un resultado ya bien conocido. Para las
secuencias calculadas la masa de hidrogeno varia un factor 20 en el rango de masas
estelares considerado. Esta tendencia también se observa para la masa remanente
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Figura 3.1: Diagrama de Hertzprung-Russell para las diez secuencias evolutivas calculadas.
Desde abajo hacia arriba las masas iniciales en la ZAMS son : 1.0Mg, 1.5 Mg, 1.75 Mg, 2.0
Mg, 2.25 Mg, 2.5 Mg, 3.0 Mg, 3.5 Mg, 4.0 Mg y 5 Mg. Los tracks evolutivos muestran
la evolucion desde la ZAMS (linea azul a trazos) hasta etapas avanzadas en la curva de
enfriamiento de las enanas blancas. También se indica, con un circulo azul, la etapa de Pulsos
Térmicos. Notar que la secuencia de menor masa experimenta un subflash de hidrogeno
antes de entrar en la curva de enfriamiento.
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de helio, que va desde 0.025 a 0.0022 M. Las masas remanentes de hidrégeno y
helio que se muestran en la tabla 3.1 deben ser consideradas como limites superiores
para el contenido méaximo que permanece en la enana blanca como resultado de la
evolucion de una estrella aislada. Por ejemplo, la ocurrencia de un pulso térmico
luego de que la estrella sale de la TP-AGB podria reducir considerablemente la masa
de hidrégeno (Althaus et al. 2005a).

Por completitud se muestra en la figura 3.2 los tracks evolutivos de las secuencias
calculadas en el plano logg — T.¢ cuando ya se encuentran en la etapa de enana
blanca. Ademas, se incluye una secuencia adicional, con una masa estelar de 0.548 M,
(ver capitulo 4). Con lineas rojas se indica el borde azul teérico de la banda de
inestabilidad predicho por los calculos no—adiabaticos de Fontaine et al. (2003) y
Fontaine & Brassard (2008), asi como también el borde azul empirico obtenido por
Gianninas et al. (2005) en base a una muestra de estrellas ZZ Ceti clasicas. Los
circulos azules indican la posicion de 139 estrellas ZZ Ceti, que incluyen las estrellas
DAV brillantes y las descubiertas en el marco del SDSS (Castanheira & Kepler 2008,
2009, B. Castanheira comunicacion privada). A partir de este grafico se observa que
la mayoria de las estrellas ZZ Ceti de la muestra se encuentran dentro del rango de
masas estelares consideradas en este estudio y estan bien representadas por nuestros
tracks.

3.2. Perfiles Quimicos Internos

A continuacion se describen las caracteristicas estructurales y quimicas de los
modelos representativos de estrellas enanas blancas DA. Los perfiles quimicos de
algunos modelos seleccionados se presentan en la figura 3.3. En esta figura se gra-
fican las distribuciones de las abundancias quimicas para modelos representativos
con masas estelares de 0.525, 0.609 y 0.878 Mg, en términos de la coordenada
—log(1 — M,./M,). En particular, esta coordenada espacial expande la region de la
envoltura. Para cada masa estelar se grafican, con lineas delgadas, las abundancias
de los elementos quimicos en etapas tempranas de la evolucion en la curva de enfri-
amiento, mientras que con lineas gruesas se grafica la situacién a etapas avanzadas
de la evolucion, cerca de la banda de inestabilidad de las estrellas ZZ Ceti.

En las regiones mas externas de los modelos de enanas blancas, el perfil quimi-
co en etapas tempranas de la curva de enfriamiento se construye por la acciéon de
procesos de mezcla convectiva y por combustién nuclear en una cascara durante los
pulsos térmicos, en la etapa de AGB. Sin embargo, el perfil quimico en las regiones
externas se ve modificado posteriormente por la difusion quimica, presente durante la
evolucion en la curva de enfriamiento. Este efecto es mucho mayor para los modelos
de mayor masa, donde los procesos de difusién quimica y asentamiento gravitacional
son notablemente mas eficientes.

Los efectos de la evolucion a través de los pulsos térmicos son claramente visibles,
en particular por la formaciéon de una regiéon rica en helio, conocida como buffer
de helio, y la zona rica en carbono y helio debajo del mismo, que surge a partir
del episodio de mezcla en el altimo pulso térmico. La presencia de carbono en esta
region rica en carbono y helio, que denominaremos transicion O-C/He, esta dada por
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Figura 3.2: Tracks evolutivos en el plano log g — Teg para las secuencias calculadas, en la
etapa de enana blanca. En particular, se incluye una secuencia adicional de masa estelar
0.548 M, (ver capitulo 4). Con lineas rojas se indica la posicion del borde azul de la banda
de inestabilidad teorico de las estrellas ZZ Ceti segun los trabajos de Fontaine et al. (2003)
(ML1 o = 1) y Fontaine & Brassard (2008) (ML2 o = 1). También se indica el borde azul
empirico obtenido por Gianninas et al. (2005) basado en una muestra de estrellas ZZ Ceti
brillantes, anteriores al SDSS. Los circulos azules representan la posiciéon de una muestra
de 139 estrellas enanas blancas DA variables (Castanheira & Kepler 2008, 2009).
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Figura 3.3: Abundancias quimicas de hidrogeno, helio y carbono en términos de la fraccion
de masa externa para modelos seleccionados de enanas blancas con masas 0.878, 0.609 y
0.525 M tomados en el punto de maxima temperatura efectiva (linea gruesa) y cerca del
borde azul de la banda de inestabilidad de la estrellas ZZ Ceti (linea delgada).

el episodio de mezcla convectiva, de corta duracién, que transporta carbono hacia
capas méas externas durante el maximo en la luminosidad de helio en el dltimo pulso
térmico, antes de abandonar la AGB.

En las etapas avanzadas en la evolucion en la curva de enfriamiento, la difusion
quimica ha modificado apreciablemente la distribucién de abundancias dando lugar
a la formacion de una envoltura gruesa pura en hidrogeno, seguida de una extension
de la abundancia de hidrégeno hacia el interior del modelo.

En el caso de los modelos caracterizados por masas estelares altas, la difusion
de elementos da lugar a una cantidad de carbono significativa en la zona del buffer
de helio. Ademas, algunas cuasi-discontinuidades en las abundancias iniciales se ven
suavizadas considerablemente por efectos de la difusién.

Un hecho importante que se puede extraer de la figura 3.3 es la dependencia con
la masa estelar de la estratificacion quimica esperada en las capas externas en las
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estrellas ZZ Ceti. De hecho, para los modelos mas masivos, los procesos difusivos
modifican fuertemente la distribucién de las abundancias quimicas, erosionando la
region de la transicion C-O/He, debajo del buffer de helio para cuando el modelo
ha evolucionado hasta alcanzar la banda de inestabilidad de las estrellas ZZ Ceti.
Para modelos con masas menores (M, < 0.63M), la difusién quimica no alcanza a
remover completamente la estructura de la region de transicion C-O/He. Esto se debe
a que la difusion es menos eficiente en modelos menos masivos (con el subsecuente
aumento de la escala temporal de difusion) y también porque la transicion O-C/He
es més ancha en estos modelos. Desde el punto de vista astrosismologico, esto no
es un aspecto menor, dado que la presencia de una estructura de doble-capa en las
zonas ricas en helio tendrd un impacto en el espectro de periodos de los modos
g de las enanas blancas DAV, como es el caso de las estrellas enanas blancas DB
variables (Metclafe et al. 2003). Por otro lado, es importante aclarar que el ancho
de la region de doble-capa también depende, en cierta forma, del nimero de pulsos
térmicos experimentados por la estrella progenitora al final de la AGB.

En la parte mas interna se observa que las abundancias de carbono y oxigeno
muestran un perfil constante, resultado de la conveccién durante la combustion cen-
tral de helio. Esto se puede observar en mas detalle a partir de la figura 3.3, donde
se grafican las abundancias de carbono y oxigeno, en términos de la coordenada
M,./M,, para los modelos tomados cerca de la banda de inestabilidad de las ZZ Ceti
(Teg ~ 12 000 K) que se muestran en la figura 3.4. En esta etapa la rehomoenizacion
por inestabilidades de Rayleigh-Taylor ya ha suavizado los picos en los perfiles in-
ternos. En la frontera exterior del niicleo central se observan los indicios de una
cascara de helio en combustién moviéndose hacia la superficie del modelo, posterior
a la combustiéon central de helio. El decrecimiento en la abundancia de oxigeno en
esta region se debe a que la temperatura es méas alta en la cidscara en combustion.
Allf la reaccion 3a, que depende fuertemente con la temperatura (¢ ~ T%°), domina
sobre la reaccion 2C(a, )0, Los saltos en las abundancias son consecuencia de
los procesos de mezcla extra mas alld del borde convectivo. Notar que existe una
dependencia de las abundancias centrales de carbono y oxigeno y de la posicion de
las transiciones quimicas con la masa estelar. En particular, como se discutird mas
adelante, el espectro de periodos de pulsaciéon en modelos de estrellas enanas blancas
es muy sensible a la forma y posiciéon de las transiciones quimicas dentro del modelo.

3.3. Relacion Masa Inicial — Masa Final

Uno de los resultados més interesantes obtenidos a partir de los calculos evolutivos
realizados en esta Tesis estd relacionado con la relacion masa inicial - masa final
teodrica.

Comencemos analizando la abundancia central de oxigeno de los modelos repre-
sentativos de enanas blancas DA. En la figura 3.5 se grafica la abundancia central
de oxigeno (Xo) que resulta de la evolucion en la etapa de combustion central de
helio. En el panel superior se muestra Xg en términos de la masa del ntcleo libre de
hidrégeno justo antes del primer pulso térmico. El panel inferior muestra la abun-
dancia central de oxigeno en términos de la masa inicial de la estrella progenitora



3.3 Relacién Masa Inicial — Masa Final 55

Figura 3.4: Abundancias internas de carbono y oxigeno para modelos seleccionados con
masas 0.525, 0.609 y 0.878 Mgy, a Teg =~ 12 000K, luego de la rehomogeinizaciéon quimica
por inestabilidades de Rayleigh-Taylor.
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Figura 3.5: Abundancia central de oxigeno, en fracciéon de masa, resultante luego de la
combustion central de helio en términos de la masa del ntucleo libre de hidrégeno justo antes
del primer pulso térmico (panel superior) y de la masa estelar inicial en la ZAMS (panel
inferior). Con linea sélida se muestran los resultados obtenidos con LPCODE mientras que
con linea a trazos se muestran aquellos de Salaris et al. (1997).

en la ZAMS. Los resultados obtenidos con LPCODE (linea solida) se comparan con
aquellos presentados por Salaris et al. (1997) (linea a trazos). En principio se observa
un buen acuerdo entre ambos. Es importante recordar que el perfil del modelo de
enana blanca depende tanto de la eficiencia de la tasa de reaccion de >C(a, )0
como de la presencia de episodios de mezcla extra en etapas tardias de la combustion
central de helio.

Notar que la abundancia central de oxigeno es sistematicamente menor para los
calculos realizados con LPCODE. Esto se debe principalmente a la eleccion de la
seccion eficaz de la tasa de reaccion 2C(a, )0 dada por Angulo et al. (1999),
la cual es mas baja que la adoptada en los célculos de Salaris et al. (1997), dada
por Caughlan et al. (1985). Por otro lado, ambos conjuntos de modelos predicen un
maximo en X para una masa inicial de M =~ 2.5 M.

En la figura 3.6 se muestran los resultados de la relacién masa inicial — masa final
obtenidos por distintos autores. En cada caso se grafica la masa del nicleo libre de
hidrogeno en funcion de la masa inicial de la estrella progenitora en la ZAMS. Notar
que un calculo detallado en la etapa de pulsos térmicos en la AGB y la relaciéon masa
inicial —masa final resultante, son aspectos importantes cuando se quiere determinar
la composicion final de carbono y oxigeno en una dada enana blanca. Los resultados
que se muestran en la figura 3.6 incluyen las predicciones de los célculos evolutivos
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Figura 3.6: Relaciones masa inicial — masa final: La masa final, que se toma como la
masa, del nucleo libre de hidrogeno, se grafica en término de la masa inicial de la estrella
progenitora. Ademas de los datos observacionales extraidos de cimulos abiertos presentados
por Catalan et al. (2008) (tridngulos hacia arriba), se muestran la predicciones teoricas
obtenidas a partir de los calculos con LPCODE al final de la etapa de pulsos térmicos en
la AGB y antes del primer pulso térmico (circulos y cuadrados, respectivamente). También
se muestran las predicciones de Weiss & Ferguson (2009) y Salaris et al. (1997) tomadas
antes del primer pulso térmico (estrellas y tridngulos hacia abajo, respectivamente).

detallados realizados con el cddigo evolutivo LPCODE, donde la masa final se toma
como la masa del ntcleo libre de hidrégeno al final de la etapa de pulsos térmicos
(circulos) y antes del primer pulso térmico (cuadrados). A su vez se muestran los
resultados presentados por Salaris et el. (1997) y Weiss & Ferguson (2009), donde
la masa final se toma como la masa del niicleo libre de hidrogeno al comienzo del
primer pulso térmico. Por tltimo, se muestra la relaciéon masa inicial — masa final
obtenida en forma semiempirica por Catalan et al. (2008), basada en una muestra
de enanas blancas de ctimulos abiertos con pares de movimiento propio comin de
metalicidades cercanas a Z = 0.01, que es la metalicidad adoptada para las estrellas
progenitoras en nuestros céalculos.

Notar que la masa del niicleo libre de hidrégeno aumenta durante la etapa de
pulsos térmicos. Como resultado la relacion masa inicial — masa final en la TP-AGB
es muy diferente de aquella determinada por la masa del niicleo libre de hidrégeno al
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Figura 3.7: Abundancias internas de carbono y oxigeno, en fracciones de masa, para un
modelo de enana blanca de 0.63 Mg resultante de dos progenitores diferentes que dan
lugar a una enana blanca de la misma masa. Los perfiles quimicos corresponden a estrellas
progenitoras con masas estelares iniciales de 3 (linea gruesa) y 2.25 Mg (linea delgada), en
etapas previas a la rehomogeinizaciéon por inestabilidad de Rayleigh-Taylor.

comienzo del primer pulso térmico. Este es un aspecto muy importante a la hora de
determinar la composicion final de carbono/oxigeno en una enana blanca. De hecho,
si se asume que la masa de la estrella enana blanca es esencialmente la masa del
ntcleo libre de hidrégeno, es claro que una enana blanca con una masa estelar dada
podria corresponderse con valores diferentes de masa estelar de la estrella progen-
itora, dependiendo de la relacion masa inicial —masa final adoptada. Por ejemplo,
usando los resultados obtenidos con LPCODE, una enana blanca de 0.63M, corre-
sponderia a una estrella progenitora de masa inicial 2.25 M, si se adopta la relacion
masa inicial — masa final donde la masa final se toma en etapas avanzadas de la
evolucion en los pulsos térmicos, o a 3M si la masa de la enana blanca es la masa
del ntcleo libre de hidrégeno al comienzo del primer pulso térmico.

Una de las implicaciones de esta degeneracion en el valor de la masa estelar de
la estrella progenitora corresponde a la composicion interna de carbono/oxigeno de
la enana blanca resultante. Esto puede verse a partir de la figura 3.7. En esta figura
se grafican las abundancias de carbono y oxigeno para un modelo de enana blanca
con masa 0.63 M resultante de los dos progenitores posibles. En este caso no se
considera el proceso de rehomogeinizacion quimica por efecto de la inestabilidad
de Raileigh-Taylor. Con linea gruesa se muestra el perfil quimico para una estrella
progenitora de 3M de masa inicial, caracterizada por un nitcleo libre de hidrégeno
de M =0.63 M, antes del primer pulso térmico. Las lineas delgadas muestran el
perfil quimico correspondiente a un progenitor de 2.25 M. de masa inicial, que da
lugar a una enana blanca de la misma masa que la anterior, luego de la evolucion a
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través de la etapa de pulsos térmicos al final de la AGB. Como se puede ver a partir
de esta figura, los perfiles internos de carbono/oxigeno son diferentes para los dos
casos considerados. En particular, la abundancia central de oxigeno es un 15 % menor
para el caso donde se toma la masa de la enana blanca como la masa de nticleo libre
de hidrogeno antes del primer pulso térmico. A partir de la figura 3.6 se puede ver
que esta diferencia del 15% es un limite superior, y seria menor para otros valores
de la masa de la enana blanca.

Es claro que la relacion masa inicial — masa final se debe tener en cuenta a
la hora de determinar la composicion interna de carbono/oxigeno de una estrella
enana blanca. También se deben tener en cuenta si se pretenden estudiar, usando
herramientas astrosismologicas, los procesos de mezcla y la eficiencia de la tasa de
reaccion 2C(a, v)O' en la etapa de combustion central de helio.

Es importante notar que una mayor abundancia de oxigeno aumenta la tasa de
enfriamiento de una estrella enana blanca debido a que la capacidad calorifica es
menor y a que mayores abundancias iniciales de oxigeno reducen la cantidad de
energia liberada por separacion de fase en la cristalizacion (Isern et al. 2000).

3.4. La Tasa de Reaccion *C(a,7)'°0

En esta seccion exploramos el efecto de la tasa de reaccion 2C(a,y)'0 sobre la
estructura interna estrellas enanas blancas DA.

A partir de los calculos evolutivos, sabemos que la estructura quimica interna
de las estrellas enanas blancas se forma en las etapas previas a la curva de enfri-
amiento, como resultado de las diferentes fases de combustién nuclear — ver secciéon
3.2. En particular, el perfil de las abundancias centrales de carbono y oxigeno estan
fijadas en la etapa de combustion central de helio. La determinacion de la composi-
cion de carbono y oxigeno centrales es importante, entre otras cosas, para determinar
los tiempos de enfriamiento de las enanas blancas. Las principales fuentes de incer-
tidumbre asociadas a la composicion final de carbono y oxigeno estan dadas por la
presencia de episodios de mezcla extra més alla de la frontera convectiva, y por las
incertezas en la tasa de reaccion 2C(a,v)'%0, durante la etapa de quema central de
helio y la etapa posterior de combustién en una cascara.

Contrario a lo que ocurre con la mayoria de las reacciones nucleares relevantes
durante la vida de las estrellas, la reaccion 12C(a,7)**O no muestra una dependencia
fuerte con la temperatura, con lo cual, una extrapolacion de esta tasa de reaccion a
energias estelares da lugar a grandes incertezas en la seccion eficaz total del proceso
(Kunz et al. 2002), que se traducen en incertezas en los procesos fisicos que dependen
de esta reaccion. El estudio de las estrellas enanas blancas pulsantes puede emplearse
para explorar los efectos de la tasa de reaccion *C(a,v)'%0. En particular, a partir
de estudios astrosismologicos de estrellas enanas blancas pulsantes, se puede estimar
la fraccion de C/O centrales, que a su vez daria una pista acerca del valor de esta
tasa de reaccion nuclear.

Como ya mencionamos, en los calculos evolutivos realizados en esta Tesis se
utiliza la tasa de reaccion dada por Angulo et al. (1999). Las incertidumbres tedricas
asociadas con este valor van desde un factor ~0.6 hasta un factor ~1.4 del valor
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Tabla 3.2: Abundancias centrales de '2C y 0 (en masa) en la etapa de enana blanca
para los distintos valores de la tasa 2C(a,7)'%0. Los valores se toman luego de la reo-
mogeinizacion de Rayleigh-Taylor. En la primera columna se muestra el factor por el cual
se multiplica al valor dado por Angulo et al. (1999).
Factor X¢ Xo

0.50  0.505 0.482

0.75 0.370 0.617

1.00 0.283 0.704

1.25  0.218 0.770

1.50  0.193 0.795

recomendado (Kunz et al. 2002). Para estudiar la dependencia de la composicion
quimica con la tasa de reaccion 2C(a,v)'%0, se calcularon secuencias evolutivas
completas adicionales con distintos valores de la tasa de reaccion nuclear, desde
la fase de combustién central de helio hasta la curva de enfriamiento, para una
secuencia de masa inicial 1.75M. Especificamente, se modifico la tasa de reaccioén
nuclear dada por Angulo et al. (1999) multiplicindola por un factor entre 0.5 y
1.5, cubriendo Ampliamente el rango de incertezas dado por Kunz et al. (2002). Los
valores de las abundancias centrales de carbono y oxigeno resultantes se muestran
en la tabla 3.2. El caso con factor 1 corresponde a la secuencia donde se considera
la tasa de reaccion recomendada por Angulo et al. (1999), utilizada en el calculo
de las secuencias evolutivas de estrellas enanas blancas DA de la grilla original. Los
valores de las abundancias se toman luego de la rehomogeinizaciéon por inestabilidades
de Rayleigh-Taylor. A partir de estos resultados se puede ver que las abundancias
centrales de carbono y oxigeno no pueden tomar valores arbitrariamente altos o
bajos, sino que se encuentran en un rango bien definido. En particular, el nicleo
debe ser una mezcla de carbono y oxigeno, donde la abundancia de carbono no puede
superar el ~50% y la abundancia de oxigeno va desde ~ 0.48 hasta un méaximo de
~ 0.8. Notar que en el caso con factor 0.5 la abundancia central de carbono pasa a
ser mas alta que la abundancia central de oxigeno, contrario a lo que ocurre en los
demaés casos considerados. Ademas, una reducciéon de un ~50 % de la tasa de reaccion
de 2C(a,7)'®O se traduce en un decrecimiento de aproximadamente el 46 % en la
abundancia de oxigeno, mientras que, si se aumenta la tasa de reaccion en un ~50 %,
la abundancia central de oxigeno solamente aumenta en un ~12 %.

En la figura 3.8 se muestran los perfiles quimicos de carbono y oxigeno en la etapa
de enana blanca, producto de la evolucién con una tasa de reaccion modificada en
un factor 1.25 y 0.5, en comparacion con el caso con factor 1. Los modelos estan
caracterizados por una masa estelar de 0.593M, una temperatura efectiva de ~
12 000K y una envoltura con el maximo espesor permitido por los calculos evolutivos.
A partir de la figura 3.8 se observa que, no solo las abundancias centrales de carbono
y oxigeno se ven afectadas por el cambio en la tasa de reaccién nuclear, sino que
la estratificacion quimica interna también se modifica. En particular, la posicion
del borde del nicleo de C/O se desplaza hacia la superficie del modelo cuando se
aumenta la tasa de reaccion C(a,y)'%0, haciendo que la region rica en carbono
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Figura 3.8: Perfiles internos de las abundancias de carbono (linea a trazos) y oxigeno (linea
solida) en la etapa de enana blanca, para los casos donde la tasa de reaccion 2C(a,7)'0 se
aumenta en un factor 1.25 y se disminuye en un factor 0.5, comparados con el caso de factor
1. Los modelos estéan caracterizados por una masa estelar de 0.593M¢ y una Teg ~ 12 000K.

que se encuentra por encima del niicleo central, sea mas delgada. Estas variaciones
tendran un efecto importante sobre el espectro de periodos de pulsacion, los cuales
son sensibles no solo al valor de las abundancias, sino a la estructura quimica interna

en general.



CAPITULO 4

Modelos Astrosismologicos de Estrellas Z7Z Ceti

A continuacion se estudian las propiedades pulsacionales de los modelos evolu-
tivos de estrellas enanas blancas. Ademas se describe la grilla de modelos utilizados
posteriormente en ajustes astrosismologicos de estrellas ZZ Ceti. Por tltimo se realiza
una comparacion con los modelos sismologicos més importantes de la literatura. Gran
parte de los resultados presentados en este capitulo fueron publicados en Althaus et
al. (2010b) y Romero et al (2012).

4.1. Modelos Evolutivos de Estrellas Z7Z Ceti

Nuestros modelos representativos de estrellas enanas blancas DA son el resulta-
do de calculos evolutivos detallados de estrellas progenitoras con metalicidad solar
(Z =0.01). En total se calcul6 la evolucion completa de diez secuencias evolutivas
con masa inicial en el rango de 1—-5 M desde la ZAMS, pasando por las etapas de
pulsos térmicos y pérdida de masa en la AGB y finalmente por el dominio de las
nebulosas planetarias. Una descripcion detallada del método de calculo y de la fisica
involucrada se puede ver en el capitulo 2. Las propiedades evolutivas y estructurales
de los modelos sismologicos se encuentra en el capitulo 3. Como resultado de estos
calculos se obtuvieron modelos representativos de estrellas enanas blancas con masas
en el rango 0.525 — 0.878 M.

Una secuencia adicional, con M = 0.548 M, fue calculada a partir de la in-
terpolacion de dos modelos evolutivos de pre-enana blanca caracterizados por masas
estelares de 0.525 y 0.570 M. Este procedimiento fue realizado a altas temperaturas
efectivas, antes de que el modelo entrara en la curva de enfriamiento de las enanas
blancas. De esta manera cualquier efecto transitorio producto de la interpolacion
desaparece cuando la estrella alcanza la banda de inestabilidad pulsacional. Una vez
obtenido el perfil quimico de un modelo inicial con M, = 0.548M a alta temper-
atura efectiva, se calcul6 la evolucion durante la curva de enfriamiento de la misma
manera que para las secuencias restantes, utilizando el codigo evolutivo LPCODE.

Los valores de las masas estelares para las secuencias obtenidas se muestra en la
tabla 4.1. Notar que el rango de masas estelares considerado en este estudio cubre
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Tabla 4.1: Valores de la masa estelar para el conjunto de modelos de enanas blancas
DA (primera fila) y de la masa de hidrogeno correspondiente a los diferentes espesores
considerados para cada masa estelar. En la segunda fila se muestran los valores
méaximos para el espesor de la envoltura de hidrégeno para cada masa estelar de

acuerdo con nuestros calculos 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(My/M,) | -3.62 -3.74 -3.82 -3.93 -4.02 -4.12 -4.25 -4.45 -4.70 -5.00 -5.07
427 427 428 428 445 446 -459 -48%5 -491 541 -5.40
485 -485 -484 -485 -485 -486 -487 -536 -537 -6.36 -6.39
535 -535 -534 534 -535 -535 -535 -635 635 -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 — —
925 -922 933 933 -925 -934 -933 — — — —

ampliamiento el rango de masas estelares correspondientes a la mayoria de las es-
trellas ZZ Cetis observadas.

El enfoque astrosismolégico adoptado en esta Tesis consiste bésicamente en el
empleo de modelos detallados de estrellas enanas blancas caracterizados por ingre-
dientes fisicos muy precisos (Althus et al. 2010b; Renedo et al. 2010). Estos modelos
se obtienen calculando la evolucion completa de la estrella progenitora. Este mismo
enfoque fue aplicado con éxito a las estrellas DO variables, o GW Vir (Corsico et al.
2007a, 2007b, 2008, 2009b). Dado que la estratificacion quimica final de una enana
blanca estéa fijada en las etapas previas de su evolucién, la historia evolutiva de la
estrella progenitora es de vital importancia en el contexto de la astrosismologia de
enanas blancas.

El calculo de modelos evolutivos detallados, demanda un tiempo de computo
superior a otros estudios basados en modelos simplificados. Como resultado, la ex-
ploraciéon del espacio de parametros se ve severamente limitada. De hecho, en el caso
de las estrellas enanas blancas DA solamente se tienen dos parametros que pueden
variarse en forma consistente: la masa estelar (M, ) y la temperatura efectiva (Teg).
En cambio, el espesor de la envoltura de hidrogeno (My), el contenido de helio (M),
la forma del perfil de carbono/oxigeno del nicleo (incluyendo las proporciones pre-
cisas de oxigeno y carbono centrales) y el espesor de las transiciones quimicas estan
fijados por la historia evolutiva de la estrella progenitora. Por este motivo, resulta
conveniente poder cambiar algiin parametro adicional, ademés de la masa estelar y
la temperatura efectiva de los modelos. En este trabajo se eligi6 variar el espesor
de la envoltura de hidrégeno, dado que existen grandes incertidumbres relacionadas
con el valor de este parametro. De acuerdo con los calculos evolutivos completos
presentados en la seccion 3.1 (Althaus et al. 2010b), el valor méximo para la masa
de la envoltura de hidrogeno esperada en una enana blanca depende de la masa
estelar y va desde My /M, ~ 2.4 x10~* (para M, = 0.525 M) hasta My/M, ~
8.5 x107% (para M, = 0.878 M) (ver la segunda fila de la tabla 4.1). La eleccion
de My como parametro adicional a variar no fue arbitraria, sino que tiene varias
razones: primero, existe evidencia tedrica convincente para creer que el contenido de
hidrégeno en una enana blanca DA podria depender de los detalles de la evolucion
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previa. Por el contrario, no se espera una variaciéon considerable del contenido de
helio o en los perfiles internos de C/O debido a los detalles de la historia evolutiva
previa, excepto si el origen de la enana blanca viene de un merger. De hecho, el con-
tenido total de hidrégeno remanente en algunas enanas blancas DA podria ser varios
ordenes de magnitud menor que aquel predicho por un tratamiento estandar de la
evolucion del progenitor. Por ejemplo, Althaus et al. (2005b) encontraron que My se
reduce considerablemente si el progenitor experimenta un pulso térmico tardio poco
después de abandonar la etapa de pulsos térmicos al final de la AGB. Segundo, la
posicion precisa de la transicion externa He/H (y el valor de My) tiene un fuerte
impacto en la estructura del espectro de periodos adiabatico en una enana blanca
DA (Bradley 1996). Finalmente, My es el parametro mas sencillo de modificar en
los modelos calculados, sin necesidad de remover rasgos relevantes predichos por la
evolucion completa del progenitor.

Para obtener envolturas de hidrogeno con distintos espesores se siguié una rec-
eta simple. Para cada secuencia caracterizada por una dada masa estelar y un valor
de My predicho por los calculos evolutivos en la etapa de pre—enana blanca (se-
gunda fila de la tabla 4.1), simplemente se reemplazé 'H por “He en la base de la
envoltura de hidrogeno. Este procedimiento fue realizado a altas temperaturas efec-
tivas (Teg = 90 000 K), de forma tal que los efectos transitorios no fisicos asociados
desaparecen mucho antes que el modelo alcance la banda de inestabilidad de las
enanas blancas DA. Luego de este procedimiento artificial para cambiar el espesor
de la envoltura, se permitié que la difusion dependiente del tiempo actiie mientras
el modelo se enfriaba hasta alcanzar las temperaturas efectivas caracteristicas de
las ZZ Ceti. La presencia de procesos difusivos di6 lugar a un perfil suavizado de
la transicion quimica de He/H. Los valores del contenido de hidrogeno resultantes
para las diferentes envolturas se muestra en la tabla 4.1. También se muestra una
representacion gréfica de la grilla basica en la figura 4.1. En esta figura, los valores
canoénicos de My predichos por la evolucidon estandar se encuentran conectados con
una linea naranja gruesa. Obviamente, méas alld de la disponibilidad de modelos de
esta grilla basica, se pueden calcular modelos de enanas blancas con valores arbitrar-
ios de My para cada masa estelar, con el fin de refinar la grilla de modelos. Como
veremos mas adelante, algunas secuencias adicionales con valores especificos para
el espesor de la envoltura de hidrogeno fueron calculadas con el fin de mejorar los
ajustes astrosismologicos de algunas estrellas ZZ Ceti analizadas.

4.1.1. El Contenido de Helio en las Enanas Blancas DA

El objetivo en esta seccion es mostrar, en el marco de los calculos evolutivos estan-
dar para la formacion de una enana blanca DA, que el contenido de helio remanente
no puede ser mucho mas bajo que aquel predicho por los célculos realizados en este
trabajo. Con este fin, se calcul6 la evolucion de una estrella de 2M;, de masa inicial
en la ZAMS hasta la etapa de pulsos térmicos en la AGB. Para que el contenido
total de helio de una estrella decrezca sustancialmente, esta debe experimentar un
gran nimero de pulsos térmicos. Con este fin, se apago6 la pérdida de masa en el
codigo evolutivo LPCODE durante esta etapa de la evolucion. El resultado de este
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Figura 4.1: Grilla de secuencias evolutivas de estrellas enanas blancas DA calculadas,
en el plano M, — log(My/M,). Cada circulo corresponde a una secuencia de modelos de
enana blancas DA con valores de masa estelar y espesor de la envoltura de hidrogeno
dados. Los circulos que estan conectados con una linea gruesa (naranja) corresponden a
los méximos valores del espesor de la envoltura de hidrégeno, predicho por los célculos
evolutivos. Para cada secuencia, se analizaron cerca de 200 modelos estelares, cubriendo el
rango de temperatura efectiva de 14 000 — 9000 K (.
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Figura 4.2: Panel superior: Cambio en el contenido de helio en la region entre los bordes de
los nticleos libres de hidrogeno (HFC) y helio (HeFC) durante la fase de pulsos térmicos en
la AGB. Panel inferior: evolucion temporal de las luminosidades superficial, por combustion
de helio y por combustiéon de hidrégeno en unidades solares, para una estrella con masa
inicial de 2 Mg durante la etapa de pulsos térmicos en la AGB.

experimento se puede ver a partir de la figura 4.2, donde se muestra el contenido de
helio en la region limitada por los bordes del ntcleo libre de helio (HeFC) y el nicleo
libre de hidrogeno (HFC), en términos del tiempo durante la fase de pulsos térmicos
(panel superior), y las luminosidades superficial, por combustion de hidrogeno y por
combustion de helio para cada pulso en esa fase (panel inferior). El calculo se detu-
vo luego de que el objeto experimentara alrededor de 30 pulsos térmicos, lo cual es
més que suficiente para los propositos del experimento. Como resultado, el contenido
de helio en el objeto decrece desde My./Ms = 3.34 x1072 (antes del primer pulso
térmico) hasta My./Ms = 8.6 x1073 (antes del pulso niimero 30). Por lo tanto, la
disminucion del contenido de helio del ntcleo libre de hidrogeno es un factor 3.89.
Sin embargo, se debe tener en mente que esta reduccion se debe principalmente a
un aumento de la masa de la futura enana blanca, que crece desde 0.523 M, hasta
0.7114 M, entre los pulsos 1 y 30.

Este experimento muestra que la masa de helio remanente en una enana blanca
DA podria ser, como mucho, un factor 2—3 menor que los valores predichos por
calculos evolutivos estdndar, pero no 2 o 3 ordenes de magnitud menor, necesarios
para que los modos g se vean afectados. Se puede concluir entonces que en el anélisis
astrosismologico de las estrellas ZZ Ceti se puede ignorar con confianza cualquier
posible variacion de Mye.
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4.2. Propiedades Pulsacionales de Nuestros Mode-
los

Los célculos de pulsaciones adiabaticas fueron realizados usando el codigo de
pulsaciones no radiales descrito en la seccion 2.2 (Corsico & Althaus 2006). En total
se calcularon pulsaciones sobre (11 x 7 x 200) = 15400 modelos representativos de
enanas blancas DA. En este valor se considera el namero de masas estelares (11),
la cantidad de espesores distintos de la envoltura de hidrégeno para cada secuencia
(= 7) y el numero de modelos (= 200) con temperaturas efectivas en el intervalo
14 000—9 000 K, respectivamente. Para cada modelo se calcul6 el espectro de periodos
adiabatico de modos g con ¢ = 1y ¢ = 2 y periodos en el rango 80 — 2000 s. Este
rango de periodos corresponde, en promedio, a 1 <k b0 paral =1y 1 <k <90
para { = 2. En total se calcularon mas de ~ 2 x 10 periodos de pulsaciéon adiabaticos
para estrellas Z7Z Ceti.

En el panel inferior de la figura 4.3 se muestra el perfil espacial del logaritmo del
cuadrado de la frecuencia de Brunt-Viisild (log(N?)) para modelos con masa estelar
0.609 My y diferentes valores del espesor de la envoltura de hidrogeno, para una
Tox ~ 12000 K. En el panel central se muestra el perfil del término B de Ledoux y
finalmente, en el panel superior se grafican las abundancias de las especies quimicas
méas importantes. En esta figura se enfatiza el papel de las interfaces quimicas en
la estructura del término de Ledoux y, por consiguiente, en la frecuencia de Brunt-
Viisilé. De hecho, cada region de transicion quimica da lugar a un rasgo distintivo en
N, los cuales seran eventualmente responsables de las propiedades de atrapamiento de
modos en los modelos de enanas blancas. Notar que el término de Ledoux solamente
tiene valores no nulos en las regiones de transicion quimica, debido a la presencia de
los gradientes en la abundancia.

En la regiéon del niicleo se observan varios picos en N ubicados en —logg ~0.4 —
0.5 (con ¢ = 1—M,./M,) debido a los picos en B, resultado de las variaciones abruptas
en el perfil interno de las abundancias de carbono y oxigeno. La forma escalonada
de las distribuciones de abundancias de carbono y oxigeno dentro del niicleo, for-
madas a partir de los episodios de mezcla extra mas alla del ntcleo completamente
convectivo durante la combustion central de helio, constituyen un fuente importante
de atrapamiento de modos en la region del ntcleo. Para los modelos mas masivos
el perfil quimico en la region del nicleo es mas suave (ver fig. 3.3), dando lugar a
una estructura méas pobre en la frecuencia de Brunt-Viisild. El pico extendido en
N? alrededor de —log g ~ 1 — 2 es otra fuente relevante de atrapamiento de modos.
Este pico esta asociado a la transicion quimica de C-O/He, resultante de procesos de
combustion nuclear en la AGB y en los pulsos térmicos. Es importante notar que la
forma de esta transicion esta afectada también por los procesos difusivos que acttian
durante la evolucion en la curva de enfriamiento. Por este motivo, la estructura de
doble capa que es obvia para los modelos con M = 0.525 M, es menos pronunciada
para los modelos con M = 0.609 M, y es practicamente inexistente para los mode-
los con M = 0.878 M, (ver fig. 3.3). Finalmente, se tiene la region de transicion de
He/H, que también es una fuente de atrapamiento de modos, en este caso de aquellos
modos atrapados en la envoltura de hidrogeno.
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Figura 4.3: Panel superior: Perfiles quimicos internos de los modelos de enanas blancas DA
con M, = 0.609 My, Tog ~ 12000 K, y diferentes espesores de la envoltura de hidroégeno.
Solo se muestran las especies quimicas principales. Panel central: Término B de Ledoux.
Panel inferior: La representacién del logaritmo del cuadrado de la frecuencia de Brunt-
Viisiléd para cada modelo. Notar la correspondencia entre las regiones de transiciéon quimi-
cas (panel superior) y los picos resultantes en la frecuencia de Brunt-Viisala. Ver el texto
para mas detalles.
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4.2.1. Influencia de los parametros estelares

A continuacién se evalua la influencia de los parametros de estructura sobre las
propiedades pulsacionales de los modelos representativos de enanas blancas DA. En
particular, se estudia la dependencia del espectro de periodos de modos g con la
masa estelar (M. ), la temperatura efectiva (T,g) y la masa de hidréogeno remanente
(My). Dado el gran namero de modelos de estrellas enanas blancas DA calculados
en este trabajo, elegimos algunos modelos representativos con el fin de describir las
propiedades generales del espectro de periodos de pulsacion a lo largo del espacio de
parametros explorado.

Comenzamos analizando la dependencia del espectro de periodos con la masa
estelar. En la figura 4.4 se muestran los periodos de pulsaciéon en funcién de la masa
estelar, para modos g con grado armoénico ¢ = 1 y 2 y orden radial £ < 20. La
temperatura efectiva y la masa de hidroégeno remanente se mantienen constantes en
~ 12000K y log(Mp/M,) ~ —5.37, respectivamente. Globalmente, se observa un
decrecimiento en los periodos de pulsacién cuando la masa estelar aumenta. Esto se
debe a que los periodos de pulsacion varian como la inversa de la frecuencia de Brunt-
Viisilé, que a su vez es proporcional a la gravedad superficial (ver ec. 1.3). También
se observan varios episodios de avoided crossing, que ocurre cuando los periodos de
dos modos consecutivos se vuelven muy cercanos, e intercambian sus propiedades
intrinsecas (Aizenman et al. 1977). Este efecto es mas notorio para los modos de
bajo orden radial. En particular, para ¢ = 1, los modos con orden radial £k = 1 y
2 experimentan un episodio de avoided crossing alrededor de ~0.575M, luego del
cual se observa un aumento en el espaciamiento de periodos de estos modos, hacia
masas estelares crecientes. Algo similar ocurre en el caso con ¢ = 2 para una masa
estelar algo mas alta. L.os modos con £ = 3y 4 y ¢/ = 1 también experimentan una
colision, alrededor de ~0.61M. Notar que, en este caso, la identificacion del orden
radial para un modo con un periodo ~280 s cambia de £k = 3 a k = 4, cuando la
masa estelar supera ~0.6M,.

En la figura 4.5 se grafican los periodos de pulsacion para ¢ = 1,2 y k£ < 20 en
términos de la temperatura efectiva, en un rango de ~ 13000 — 10 000K, cubriendo
ampliamente el intervalo donde se encuentran las estrellas ZZ Ceti. Tanto la masa
estelar como el espesor de la envoltura de hidrogeno se mantienen constantes en
M, = 0.609M, y log(My/M,) ~ —4.02. A partir de esta figura, se observa que los
periodos de pulsacion se vuelven més largos a medida que la estrella evoluciona por la
curva de enfriamiento. Esto se debe a que, a medida que la estrella se enfria, aumenta
el grado de degeneracion del nicleo y la frecuencia de Brunt-Viisdld disminuye,
producto de un decrecimiento en xr (ec. 2.13). Como resultado los periodos de
pulsacion muestran un aumento lento y monoétono a medida que la temperatura
efectiva disminuye (Tassoul et al. 1990; Brassard et al. 1992b). En lineas generales,
el perfil de la frecuencia de Brunt-Viisila no se modifica considerablemente, con lo
cual no se esperan cambios significativos en la estructura del espectro de periodos de
pulsacion con el enfriamiento (Brassard et al. 1992b).

Por tltimo, analizamos el efecto de la masa de hidréogeno remanente sobre los
periodos de pulsacion. En particular, este pardmetro es el que tiene una mayor influ-
encia en las propiedades pulsacionales de una enana blanca DA, con lo cual, se puede
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obtener una buena determinaciéon de la masa de hidrégeno remanente a partir de un
anélisis astrosismologico (Bradley 1996). En la figura 4.6 se muestran los periodos en
términos del espesor de la envoltura de hidrogeno. La masa estelar y la temperatura
efectiva se fijaron en 0.609M, y ~ 12000K, respectivamente. Globalmente, se ob-
serva un aumento en los periodos de pulsacién cuando la envoltura de hidrogeno se
vuelve méas delgada. Por otro lado, el crecimiento no es monétono, como ocurria con
la variacién de la temperatura efectiva, sino que el espectro de periodos muestra una
estructura méas rica, atun para modos con 6rdenes radiales altos. Se observan varios
episodios de avoided crossing, siendo mas notorios para los modos con k£ < 10. En
particular, los modos con k = 1 y 2, experimentan una colision en log(My/M,) ~
-5.35, tanto para el espectro con £ = 1 como para el caso con £ = 2. En este punto,
los periodos de los modos con £ = 1 y &k = 2 difieren en apenas 8—9 segundos.
Como resultado, las tendencias se intercambian, el modo con orden radial £ = 1
deja de aumentar y entra en un régimen donde se mantiene casi constante, mientras
que el modo con k = 2, que era casi constante para envolturas mas gruesas que
log(My/M,) ~ -5.35, crece rapidamente. Finalmente, este modo vuelve a un régi-
men constante para envolturas mas delgadas que log(Myu/M,) ~ -7.33. Este episodio
particular de avoided crossing se observa para todo el rango de masas estelares cal-
culados en esta Tesis, siendo el espesor de la envoltura para la cual ocurre la colision
més delgada para modelos mas masivos.

4.2.2. Atrapamiento de Modos

El espectro de periodos de un modelo quimicamente homogéneo esta caracteri-
zado por una separacion de periodos constante, dada por la ec. (1.8). Sin embargo,
como vimos en el capitulo anterior, los célculos evolutivos predicen la presencia de
gradientes quimicos en la estructura interna de las enanas blancas. La presencia de
una o mas interfaces quimicas més o menos delgadas, donde las abundancias de
las especies nucleares varian abruptamente, modifica fuertemente las caracteristicas
de la cavidad resonante donde los modos se propagan como ondas estacionarias.
De hecho, las transiciones quimicas actiian como superficies reflectoras que confinan
parcialmente ciertos modos. La condiciéon para que un modo sea atrapado es que la
longitud de onda de su autonfuncion radial sea igual a la separacion espacial entre
dos interfases o entre una interfase y el centro o la superficie de la estrella. Esta
resonancia mecanica se denomina atrpamiento de modos (mode trapping) (Winget
et al. 1981; Brassard et al. 1992a; Corsico et al. 2002b).

El fenémeno de atrapamiento de modos tiene un efecto importante sobre la dis-
tribucion de la energia cinética de oscilacion y, mas importante desde el punto de
vista observacional, sobre el espaciamiento de periodos en términos del orden radial
de los modos. La energia cinética es proporcional a la integral al cuadrado de las am-
plitudes, pesada con la densidad (ec. 2.8)'. Por lo tanto, los modos que se propaguen
en regiones con altas densidades tendridn valores de energia cinética mayores que
aquellos modos oscilando en las regiones mas externas, donde las densidades son

INotar que, como la amplitud de las autofunciones se normaliza arbitrariamente en la superficie
del modelo, los valores de energia cinética son utiles para comparaciones relativas.
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mas bajas.

En el caso del espaciamiento de periodos, cuando este se grafica en términos de
los periodos de pulsacion II,, se aparta considerablemente de un comportamiento
uniforme. Para los modelos estelares que poseen solo una transicion quimica, los
minimos locales en AIl, usualmente corresponden a modos atrapados en las capas
externas, mientras que los maximos locales estan asociados con modos atrapados en
las regiones del ntcleo.

La influencia de los gradientes de composicion quimica dentro de los modelos
representativos de estrellas ZZ Ceti se puede observar a partir de las figuras 4.7 y 4.8.
Aqui se grafican el logaritmo de la energfa cinética de oscilacion y el espaciamiento de
periodos en términos de los periodos de pulsaciéon para modos con grado armoénico
¢ = 1, para un modelo con masa estelar 0.609 M, y Tog ~ 12000 K y todos los
espesores de la envoltura de hidrogeno calculados en la grilla inicial de envolturas
para esta masa estelar. A partir de estas figuras se observa que el comportamiento
global de Ey;, y All; no se modifica considerablemente con el cambio en el espesor
de la envoltura de hidrogeno. Los modos con bajo 6rden radial tienen valores de
energia cinética altos, que decrece a medida que aumenta el orden radial. Esto se
debe a que las autofunciones tienen amplitudes significativas en regiones cada vez
més externas, y de menor densidad, cuando aumenta el orden radial. Luego, para
modos con periodos mayores a ~ 1000 s, Ey;, aumenta lentamente. Este aumento
monoé6tono de Ey, para periodos largos esta asociado a que las amplitudes relativas
de las autofunciones son mayores para modos de orden radial mas alto. Ademés, a
medida que las autofunciones se desplazan hacia la superficie del modelo, se produce
una acumulacion de nodos en el limite exterior del mismo, que se encuentra en
un valor finito de —log(1 — m,/M,) y no en la superficie fisica de la estrella en
—log(1 —m,/M,) = oco. Si analizamos la estructura de las distribuciones de energia
cinética con mas detalle, observamos que para envolturas mas delgadas se pueden
encontrar minimos locales en Ej;, bien definidos cada Ak ~ 7 — 8. Esto no ocurre
para los modelos con envolturas mas gruesas, donde las desviaciones de Fi;, del
comportamiento global son muy pequenas. El espaciamiento de periodos adelantado
(ATl = Ij 41 — ;) muestra variaciones rapidas, apartandose del valor asintético, en
especial para los modos de bajo orden radial. Debido a la presencia de més de una
interfase quimica, los maximos y minimos locales en AIl; no tienen todos la misma
amplitud. En particular, la amplitud de los maximos y minimos decrece a medida
que el orden radial aumenta, aproximéndose al valor asintotico, en acuerdo con las
predicciones de la teoria asintotica (Tassoul et al. 1990).

Por ultimo, se puede ver que cada minimo en All, se corresponde con un maximo
en Fii, de un modo con el mismo 6rden radial £ o con una diferencia Ak = +1.
Los modos que corresponden a maximos locales en FEy;, son modos parcialmente
confinados en las regiones del nicleo debajo de la interfase O-C/He, es decir, modos
con amplitudes relativas grandes atin en las capas profundas del modelo. Estos modos
son potencialmente ttiles desde el punto de vista de la astrosismogia. El resto de los
modos, que no tienen valores méximos o minimos de energia cinética, son mucho
menos sensibles a la presencia de las regiones de transicion quimica, y por lo tanto,
tienen una relevancia menor para la astrosismologia.
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4.2.3. Efectos de la composiciéon central

Como vimos en la seccion 3.4, la variacion de la tasa de reaccion de 12C(a,7)'00,
no solo da lugar a variaciones en las abundancias centrales de carbono y oxigeno, sino
que también modifica la estructura de las regiones centrales de los modelos evolutivos
de enanas blancas DA. Por ejemplo, la frontera exterior del nicleo de C/O se de-
splaza hacia afuera cuando se aumenta la tasa de reaccién, lo que modifica el espesor
de la region rica en carbono (ver fig. 3.8). Para aislar la influencia especifica de las
abundancias centrales de carbono y oxigeno sobre el espectro de periodos de aquella
dada por los cambios en la estructura mecanica del modelo, se consideraron cuatro
secuencias de enanas blancas en la curva de enfriamiento con diferentes valores de
la composicién central, pero manteniendo todos los demas parametros estructurales
invariantes. A partir de un modelo canénico, donde se considera la tasa de reaccion
nuclear 2C(a,7)'%0 dada por Angulo et al. (1999), se modificaron artificialmente las
abundancias centrales de carbono y oxigeno. Este procedimiento se realizé a temper-
aturas efectivas altas (Tog ~ 80 000K), tal que los efectos transitorios de este cambio
artificial desaparecen mucho antes de que el modelo alcanza la region de inestabilidad
pulsacional. El cambio consistié en reemplazar los valores de X¢ y Xo del caso con
factor 1, desde el centro del modelo hasta el borde del niicleo de carbono/oxigeno
por aquellos correspondientes a los distintos factores que se muestran en la tabla
3.2. Luego, se calcul6 la evolucion en la curva de enfriamiento, como se describe en
la seccion 3.4. Una vez que los modelos alcanzaron la banda de inestabilidad de las
estrellas ZZ Ceti se calcul6 el espectro de periodos correspondiente.

En la figura 4.9 se grafica el valor de los periodos de pulsaciéon en términos de la
abundancia central de oxigeno, para los modos con grado armoénico ¢/ = 1 y orden
radial £ = 1,---,10. Se observa que los modos de orden mas bajo, no muestran
una dependencia significativa con la abundancia central de oxigeno. En particular, el
modo con k = 3 experimenta un pequeno decrecimiento del ~0.02 %, cuando X¢ va
desde 0.482 hasta 0.795. Esto también ocurre con el modo con k = 6, donde el cambio
es también de ~0.02%. Los modos con k = 4 y 5 experimentan un awvoided crossing
alrededor de Xp ~0.7. En particular, el modo con k = 5 muestra una variacion del
~0.12% en el rango de X explorado. Por tltimo, los modos con k = 9 y 10 muestran
un aumento de ~ 20 s para valores de Xg bajos, que corresponden a un ~0.05%. En
general, se observa una dependencia débil de los periodos de pulsacion con el valor de
las abundancias centrales de carbono y oxigeno. Un resultado similar fue obtenido por
Bradley (1996). En su trabajo encuentra una dependencia no muy importante de los
periodos con el cociente C/O central, en especial para abundancias de oxigeno altas.
Sin embargo, aunque los cambios en los periodos de pulsaciéon que se muestran en la
figura 4.9 no son tan significativos como los que se observan frente a variaciones de
la masa o del espesor de la envoltura de hidrogeno, son atin suficientemente notables
como para tener un efecto no despreciable sobre los ajustes periodo a periodo de
estrellas ZZ Ceti, y por lo tanto, en los resultados astrosismoldgicos que se pueden
obtener para estas estrellas.

En la figura 4.10 se muestran las distribuciones de la energia cinética de oscilacion
en términos de los periodos de pulsacion, para las distintas abundancias centrales,
indicadas con el factor multiplicativo sobre la tasa de reaccion *C(a,v)'°0O dada
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Figura 4.9: Periodo en términos de la abundancia central de oxigeno (Xo), para los modos
con grado armoénico ¢ = 1 y orden radial £k = 1,--- ,10. Los modelos considerados estan
caracterizados por una masa estelar de 0.593 M), Teg ~ 12 000K, y una envoltura canonica.
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Figura 4.10: Periodos de pulsacion en términos de la abundancia central de oxigeno (Xo),
para los modos con grado armoénico ¢ = 1 y orden radial £k = 1,---,10. Los modelos
considerados estan caracterizados por una masa estelar de 0.593My, Tog ~ 12000K, y una
envoltura candnica. El factor multiplicativo sobre la tasa de reacciéon de 2C(a, )0 dada
por Angulo et al. (1999) se especifica a la derecha del grafico. Cada curva esta desplazada
en 2 unidades respecto de la que se encuentra por debajo, salvo para el caso con factor 0.5.
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por Angulo et al. (1999). Como se puede observar, los perfiles de energia cinética
no se modifican considerablemente con la variacion de las abundancias centrales
de carbono y oxigeno, en especial para los modos con periodos méas largos, que se
propagan en regiones més externas del modelo. Como consecuencia, las propiedades
de atrapamiento de modos no se ven significativamente afectadas con la variacion
de las abundancias centrales de carbono y oxigeno, atin para modos de bajo orden
radial.

4.3. Comparaciéon con Calculos Previos

Como ya dijimos anteriormente, la astrosismologia de enanas blancas es sensible
a la forma precisa de los perfiles quimicos internos. De hecho tanto el espectro de
periodos de los modos ¢ como las propiedades de atrapamiento de modos de las
estrellas enanas blancas pulsantes son muy sensibles a los detalles de los perfiles
quimicos del nucleo y de la envoltura del modelo.

En esta seccion se presenta una comparacion entre las propiedades pulsacionales
de los nuevos perfiles quimicos calculados en este trabajo y los modelos més utilizados
en estudios astrosismologicos existentes en la literatura. Para realizar este anélisis
comparativo se eligié un modelo de referencia de una enana blanca DA caracterizado
por M, = 0.609 My, Tor = 12000K, y una envoltura de hidrogeno canénica (My ~
10~*M,). Este modelo corresponde a un modelo canénico de una estrella DAV con
una masa promedio situada en el medio de la banda de la inestabilidad pulsacional.
En la figura 4.11 se muestra el perfil quimico interno (panel superior), el término
de Ledoux (panel central) y el cuadrado del logaritmo de la frecuencias de Brunt-
Viiséld y de Lamb (panel inferior) para modos dipolares correspondientes al modelo
de referencia (modelo LPCODE). Como se explico en la seccion anterior, el modelo
LPCODE esta caracterizado por tres regiones de transiciéon: una interfase doble de
oxigeno y carbono situada en la region del nticleo, una interfase triple de oxigeno,
carbono y helio, y finalmente una interfase de helio e hidrégeno. La presencia de estas
transiciones quimicas se traduce en los picos que se observan en el término de Ledoux
y por consiguiente en la frecuencia de Brunt-Viisila. El nimero de estos picos, asi
como también su alto y ancho, tienen un fuerte impacto en toda la estructura del
espectro de pulsacion de la estrella.

En la figura 4.12 se muestra la misma situacion para un modelo de referen-
cia caracterizado por un perfil tipo rampa en el nicleo (modelo rampa), similar al
tipo de modelo utilizados por Bradley (1996, 1998, 2001) y mas recientemente por
Bischoff-Kim et al. (2009). En este caso, el perfil quimico del niicleo no es el re-
sultado de calculos evolutivos como en el caso del modelo LPCODE, sino que es
una parametrizacion. Este tipo de perfiles quimicos han sido Ampliamente utiliza-
dos en astrosismologia de enanas blancas dado que permiten explorar un espacio
de parametros caracterizando la forma de los perfiles de abundancia en el nicleo.
Los pardmetros que caracterizan este tipo de modelos son: la abundancia central de
oxigeno (Xo), la coordenada en la cual Xo comienza a disminuir, y la coordenada en
la cual Xg se anula (ver por ejemplo Bischoff-Kim et al. 2008a). La forma del perfil
quimico del niicleo que se muestra en la figura 4.12 es mucho mas simple que aquella
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Figura 4.11: Perfil quimi-
co interno (panel superior),
término de Ledoux B (pan-
el central), y el logaritmo
del cuadrado de la frecuen-
cias de Brunt-Véisdld (N) y
de Lamb (L) (panel inferi-
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para modos con £ = 1 cor-
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Figura 4.12: Idem Fig.
4.11, pero para el caso de
perfiles quimicos del nucleo
de tipo rampa (modelo-
rampa,).
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Figura 4.13: Idem Fig.
4.11, pero para el caso de
perfiles quimicos del nucleo
de tipo Salaris (modelo-
Salaris).
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caracteristica del modelo LPCODE de la figura 4.11. Notar que existe una regioén de
transicion de carbono y helio. Esto no ocurre en el modelo LPCODE, donde en su
lugar se observa una transicion triple de oxigeno, carbono y helio (ver figura 4.11).
La forma de la transicion de He/C en este modelo esté fijada por parametros de di-
fusion, que han sido elegidos para ajustar los periodos de pulsacion de G117—B15A
(Bischoff-Kim et al. 2008a). Es importante notar que esta regiéon de transicion da
lugar al pico mas prominente en la frecuencia de Brunt-Viiséilé, proveniente del pico
en el término de Ledoux en el panel central de la figura 4.12. La presencia de un
buffer ancho de carbono puro como el que se asume en los modelos rampa, no esta
presente en el modelo LPCODE. En particular, no existe ninguna justificacion para
la presencia de este buffer de carbono desde el punto de vista de la teoria de evolucion
estelar. Finalmente, la transicion quimica de He/H se obtiene suponiendo equilibrio
difusivo (Arcoragi & Fontaine 1980), pero sin la aproximacion de trace element (ver
Bischoff-Kim et al 2009 para mas detalles). La forma de esta interfase es similar a
la que se obtiene mediante un tratamiento de difusiéon dependiente del tiempo. Es
importante notar, sin embargo, que las pequenas diferencias en el espesor y la pen-
diente de esta transicion quimica entre el modelo LPCODE y el modelo rampa dan
lugar a diferencias notables en el espaciamiento de periodos de los modelos, asi como
también en los periodos. Este punto se analiza en detalle méas adelante.

En la figura 4.13 se muestra un modelo de referencia caracterizado por un perfil
quimico del nicleo dado por Salaris et al. (1997). Este tipo de perfiles quimicos del
nicleo ha sido empleado primero por Corsico et al. (2001, 2002a) y Benvenuto et al.
(2002a, 2002b), y més recientemente por Bischoff-Kim et al.(2008a). De hecho, los
perfiles quimicos del niicleo que se muestran en la figura 4.13 y aquellos utilizados
en Bischoff-Kim et al. (2008a) son una adaptacion cercana a los perfiles quimicos
originales de Salaris et al. (1997). Exceptuando la region del niicleo, el resto del
perfil quimico de este modelo (modelo-Salaris) es igual al modelo-rampa de la figura
4.12. A diferencia de los modelos de referencia descritos antes, en este caso hay dos
transiciones quimicas de oxigeno y carbono en el niicleo en lugar de solo una. Esto
da lugar a un total de cuatro picos en la frecuencia de Brunt-Viisild, como se puede
ver a partir del panel inferior de la figura 4.13.

Las figuras 4.11-4.13 revelan claramente las importantes diferencias que existen
entre los perfiles quimicos y de la frecuencia de Brunt-Viisild en los modelos gener-
ados con el codigo evolutivo LPCODE, es decir considerando la evolucién completa
de la estrella progenitora, y los dos modelos de referencia que incorporan los perfiles
quimicos mas ampliamente utilizados en estudios astrosismologicos de estrellas ZZ
Ceti. Estas diferencias son particularmente importantes en la estructura quimica del
ntcleo.

A continuacion, se comparan las propiedades pulsacionales del modelo—LPCODE
con los modelos de referencia con niicleos tipo rampa y tipo Salaris. El espaciamiento
asintotico de periodos es mas alto para el modelo—LPCODE (45.38 s), seguido por el
modelo—Salaris (44.17 s) y por el modelo—rampa (43.32 s). Dado que estos modelos
tienen las mismas masa estelar y temperatura efectiva, las diferencias en los perio-
dos y en el espaciamiento asintotico de periodos son exclusivamente dadas por las
diferencias en los perfiles quimicos del niicleo y de la envoltura para los tres modelos.
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En particular, las diferencias sutiles en la forma de la interfase de He/H resultante
de un tratamiento de la difusion dependiente del tiempo y de un tratamiento de
equilibrio difusivo dan lugar a una contribucién no despreciable en la diferencia en
el espaciamiento asintético de periodos.

Desde la perspectiva de los ajustes astrosimologicos, si se realiza un ajuste con
los perfiles dados por calculos evolutivos con LPCODE, y se permite que la masa es-
telar y la temperatura efectiva varien tal que se encuentre un modelo sismolbgico que
ajuste el espectro de periodos observados en una enana blanca pulsante, el valor del
espaciamiento asintotico de periodos tendra una influencia sobre la masa y la temper-
atura efectiva de los modelos de mejor ajuste. Como es bien sabido, aquellos modelos
més masivos y con temperaturas efectivas mas altas muestran un espaciamiento de
periodos méas bajo (siempre que no haya modos fuertemente atrapados). Dado que
el valor de espaciamiento de periodos es mas alto para los modelos—LPCODE, los
modelos de mejor ajuste deberdn tener masas y temperaturas efectivas mas altas
para ajustar un dado espaciamiento de periodos. Como resultado, se espera encon-
trar modelos astrosismologicos con masas y temperaturas efectivas mas altas usando
los modelos calculados con LPCODE, que si se emplean los otros tipos de modelos.
Este efecto deberia observarse principalmente en enanas blancas con muchos perio-
dos observados, donde abundan los modos con alto 6rden radial en el ajuste. En el
caso de G117—B15A, por ejemplo, no se pueden sacar conclusiones basandose sola-
mente en el espaciamiento de periodos, dado que esta estrella tiene solo tres modos
observados de bajo o6rden radial que estan fuertemente atrapados (Bischoff-Kim et
al. (2008a), seccion 5.2).

El valor méas alto del espaciamiento de periodos del modelo—LPCODE da lugar
a una desviacion hacia periodos cada vez més largos a medida que se recorre la lista
de periodos hacia 6rdenes radiales mayores. Por ejemplo, el efecto acumulativo de
una diferencia de 2.06 s entre en modelo—LPCODE y el modelo—rampa resulta en
periodos de alto 6rden radial que difieren hasta en 65 s (parak ~30si¢ =1y k ~ 55
si ¢ = 2). El resultado préctico de esta desviacion hacia periodos més altos en estudios
astrosismologicos deberia llevar a una identificacion diferente del 6rden radial de los
modos. En las figuras 4.14 y 4.15 se muestra como los ajustes astrosismologicos
podrian verse afectados. En los paneles superiores se muestra la diferencia en la
identificacion del 6rden radial k, y en los paneles inferiores se muestra como podrian
diferir los periodos teoéricos que ajustan los modos observados. Incluso permitiendo
que la identificacion del 6rden radial cambie para encontrar el mejor ajuste entre los
periodos de ambos modelos, aiin se pueden encontrar algunos periodos individuales
que difieren entre si hasta ~ 25 s.

Por completitud, en la figura 4.16 se muestran los perfiles de la energia cinética
y del espaciamiento hacia adelante de periodos de los tres modelos de referencia.
Las lineas horizontales en rojo corresponden al valor del espaciamiento asintotico
de periodos. Como es bien sabido, la presencia de los gradientes de densidad en
las regiones de transiciéon quimica en el interior de una enana blanca da lugar al
fendbmeno de atrapamiento de modos Los indicios del atrapamiento de modos en la
distribuciéon de espaciamiento de periodos es la presencia de minimos pronunciados
en el diagrama AII, — II, contrario a lo que ocurre cuando el modelo analizado es
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Figura 4.16: Los paneles superiores muestran el espaciamiento de periodos adelantado y
en los paneles inferiores se presenta el logaritmo de la energia cinética de oscilacion para
modos con £ = 1 en términos de los periodos de pulsacion. Las lineas rojas horizontales en
los paneles superiores muestran el espaciamiento asintético de periodos

quimicamente homogéneo (ver por ejemplo Corsico & Benvenuto 2002). Las diferen-
cias en los perfiles de ambas cantidades fisicas se deben tinicamente a las diferencias
en la estructura quimica interna de los modelos de referencia, en particular en la
estructura del nicleo y en el modelado de las interfases mas externas.

En conclusion, las propiedades de pulsacion de los modelos de enanas blancas
DA que incorporan perfiles del niicleo y envoltura consistentes provenientes de cél-
culos evolutivos completos, como los calculados en este trabajo, son sustancialmente
distintas de aquellas de los modelos utilizados més comtinmente.



CAPITULO b

Astrosismologia de estrellas Z7 Ceti: G117-B15A

A continuacion empleamos nuestro conjunto de modelos representativos de es-
trellas enanas blancas DA para realizar ajustes de periodos de estrellas ZZ Ceti
observadas. En este capitulo, comenzamos analizando la estrella G117-B15A, que
es el arquetipo de las estrellas ZZ Ceti y ha sido el objeto de numerosos estudios
sismologicos desde su descubrimiento. Los resultados presentados aqui fueron publi-
cados en Romero et al. (2012).

5.1. Ajustes Astrosismologicos

Cuando se realizan ajustes de periodos el objetivo es encontrar un modelo astro-
sismologico que reproduzca de forma lo més proxima posible los periodos de pulsacion
observados de una estrella analizada. Con este fin, se considera al modelo de mejor
ajuste como aquel que minimiza una funcion de calidad dada. En este estudio se con-
sideraron tres funciones de calidad. La primera corresponde simplemente al promedio
de las diferencias absolutas minimas entre periodos teoricos y observados (ver por
ejemplo Bradley 1998):

N
d = &(M,, My, Teg) = %Zmin |TI — TP | (5.1)
i=1

donde N es el numero de periodos observados en la estrella que se esta analizando. La

segunda funcion de calidad considerada esta definida como (ver por ejemplo Corsico
et al. 2009b):

N
1 : (s]0) S 2
X* = x* (M., My, Teg) = v ;mln |TL° — TI9"| (5.2)

Finalmente, se emplea la siguiente funcién de mérito (ver por ejemplo Castanheira
& Kepler 2008):
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donde las amplitudes A; se utilizan como pesos para cada periodo observado. De esta
manera, los ajustes de periodos estdn mas influenciados por los modos con amplitudes
altas que por aquellos que muestran amplitudes pequenas.

En el estudio astrosismologico realizado en esta Tesis, se emplearon las tres fun-
ciones de calidad, ®, x? y Z, definidas por las ecuaciones (5.1), (5.2) y (5.3), respec-
tivamente. Dado que en general las tres funciones dan resultados similares, la calidad
de los ajustes de periodos se describe es términos de la funcion & = O(M,, My, Teg)
solamente. En nuestros calculos, la temperatura efectiva, la masa estelar y la masa
de la envoltura de hidrogeno en los modelos pueden variar en los rangos:

(5.3)

= 14000K > Tog > 9000 K
» 0.525 < M, /Mg < 0.878
» —9.4 < log(My/M,) < —3.9

donde el rango de valores para My depende de M, (ver tabla 4.1 y fig. 4.1). Por
simplicidad la masa de helio permanece fija en el valor predicho por los célculos
evolutivos para cada secuencia. Como se explica en la seccion 4.1.1, no se espera una
variacion sustancial de la masa del contenido de helio, por ejemplo de 2 o 3 6rdenes de
magnitud, del valor predicho por los calculos evolutivos, lo cual seria necesario para
producir efectos apreciables en el espectro de periodos. De hecho, dentro del rango de
variacion permitido para este parametro (un factor 3—4) se espera que los periodos
de pulsacion adiabaticos tengan una dependencia débil con My, (Bradley 1996), a
diferencia de lo que sucede con My. Finalmente, un cambio artificial de la masa
de helio en los modelos evolutivos implicaria mover la transicion triple de C-O/He,
introduciendo serios cambios artificiales, y no deseables, en la estructura quimica de
estos modelos. La forma del perfil quimico de carbono y oxigeno del niicleo y las
abundancias centrales de estos elementos también permanecen invariantes, fijadas
por la evolucion durante la combustion central de helio de la estrella progenitora.
Por dltimo, el espesor de las regiones de transicion quimica C-O/He y He/H esta
dado por los efectos de la difusiéon quimica dependiente del tiempo.

5.2. G117-B15A: el Arquetipo de las ZZ Ceti

La estrella G117—B15A se considera el arquetipo de la clase de estrellas vari-
ables Z7 Ceti. Esta estrella muestra tres modos de corto periodo: 215.20, 270.46 y
304.05 s con amplitudes de 17.36, 6.14 y 7.48 mma respectivamente (Kepler et al.
1982), que corresponden a periodos de pulsacion reales. G117-B15A también mues-
tra un armonico del periodo de mayor amplitud y dos combinaciones lineales. Kepler
et al. (2005a) utilizaron la tasa de cambio del periodo con 215 s para mostrar que
el nicleo de G117—B15A esta compuesto de una mezcla de carbono y oxigeno. El
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Tabla 5.1: Posibles soluciones astrosismologicas para G117—B15A. El modelo 1 es el
modelo de mejor ajuste correspondiente a una familia de soluciones que se obtiene
al imponer que todos los periodos observados estén asociados con modos ¢ = 1.
Los modelos de 2 a 4 resultan de asumir que los periodos observados pueden estar
asociados con modos tanto £ =1 or { = 2.

Modelo Ty  M./M, log(Mu./M,) log(Mg/M,) I o ¢ kA )

K] s 5] sl [s]

1 11986  0.5932 —1.62 —5.90 215.20 215215 1 2 0.015 1.729
270.46 273437 1 3 2977
304.05 301.854 1 4 2196

2 12450  0.6090 —1.61 —4.45 215.20 214.947 2 6 0.253 0.177
270.46 270.268 2 8 0.192
304.05 304.136 2 9 0.086

3 12219  0.6598 —-1.91 —8.33 215.20 215218 2 5 0.018 0.526
270.46 270406 1 3 0.054
304.05 305.557 2 8 1.507

4 11735 0.5930 —1.62 -9.33 215.20 214.422 2 4 0.778 0.735
27046 271682 1 2 1.222
304.05 303.846 2 7 0.204

primer estudio astrosismologico detallado de esta estrella fue presentado por Bradley
(1998), quién obtuvo como resultado dos posibles soluciones astrosismologicas con
estructuras diferentes dependiendo de la asignacion del orden radial (k) a los modos
observados. Si los periodos 215, 270 y 304 s se asocian con k£ = 1,2, 3, obtenia una
solucion sismologica con My /M, ~ 3 x 1077 Si, por otro lado, los periodos se asocia-
ban con k = 2, 3,4, el modelo astrosismologico estaba caracterizado por My /M, ~
1.5x107%. Notar que hay tres ordenes de magnitud de diferencia en la masa de
la envoltura de hidrogeno entre las dos posibles, e igualmente validas, soluciones
astrosismologicas. Benvenuto et al. (2002b) encontraron una degeneracion similar
en la solucion astrosismologica de G117—B15A, en un estudio basado en modelos
estelares y de pulsaciones independientes. Més recientemente, Castanheira & Ke-
pler (2008) encontraron una solucién sismolégica con My /M, ~ 1077y k = 1,2, 3,
y otra igualmente vilida con My /M, ~ 107> y k = 2,3, 4. Finalmente, Bischoff-
Kim et al. (2008a) también encontraron dos tipos de soluciones, uno caracterizado
por envolturas de hidrogeno “delgadas” y otro asociado con envolturas de hidrégeno
“gruesas”, aunque las soluciones con envolturas “gruesas” (My /M, ~ 6 x 1077) tienen
envolturas considerablemente més delgadas que en trabajos previos.

A continuacién se presenta un estudio astrosismologico de G117—B15A basado
en los modelos evolutivos completos calculados en este trabajo. A diferencia de los
modelos utilizados en estudios previos, basados en modelos artificiales o simplificados,
los modelos evolutivos que dan lugar a nuestra grilla provienen de calculos detallados,
con perfiles realistas y con un tratamiento consistente de la estructura interna desde
el centro hasta la envoltura.

Inicialmente se calcularon las funciones de mérito sobre la grilla basica de modelos
asumiendo que el grado armonico de los tres periodos observados en G117—B15A
es { = 1. Sin embargo, no se encontrdé ningin modelo estelar de la grilla bésica
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Figura 5.1: Funcion de calidad ®(M,, My, Teg) en términos de Tog para los diferentes
valores del espesor de la envoltura de hidrogeno (se muestran con simbolos de distin-
tos colores) y masa estelar M, = 0.593M,. La franja vertical gris indica el rango de
temperatura para G117—B15A de acuerdo con la espectroscopia. Notar la ubicacion
del modelo de mejor ajuste (el minimo de ® en Tog ~ 12000 K), correspondiente al
modelo 1 (¢ =1, k=2,3,4) en la tabla 5.1.

que ajustara los tres periodos en forma simultdnea. Examinando los resultados con
mas detalle, se descubri6 que se podria encontrar un buen ajuste de los periodos
si se consideraban valores adicionales de My cercanos a 107°M, en la secuencia
con M, = 0.593 M., a una temperatura efectiva cercana a 12000 K. A partir de
aqui, se calcularon varias secuencias adicionales para distintos valores de My hasta
encontrar un modelo de mejor ajuste caracterizado por log(Mp/M,) = —5.903. Las
caracteristicas y los periodos de este modelo se encuentran en la primera fila de la
tabla 5.1. El periodo en 215 s tiene un orden radial £ = 2. Notar que el ajuste del
periodo principal es excelente (JA| = |[ITf* — II?%| = 0.015 s). Aunque el ajuste de
los dos periodos restantes no es tan bueno, el ajuste global, caracterizado por & =
1.729 s, es igualmente satisfactorio. Se repitieron los calculos, ahora suponiendo ¢ = 1
para el modo con 215 s y permitiendo que los otros dos periodos fueran asociados
con { =16 ¢ =2. Como resultado, se obtuvo las misma solucién anterior.

En la figura 5.1 se grafica la funcion ®(M,, My, Ter) en términos de la temperatu-
ra efectiva para los diferentes espesores de la envoltura de hidrogeno correspondientes
a la secuencia con M, = 0.593M,. A partir de esta figura se puede observar clara-
mente la existencia de un modelo de mejor ajuste a Tog ~ 12000 K y My /M, = 1.25
x1076. Ademas de la solucién de mejor ajuste, existe otro minimo a Tpg ~ 10 380
Ky My/M, =1.17 x107%, donde ® ~ 4.5 s. Sin embargo, esta solucién debe ser
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descartada dado que su temperatura efectiva es muy baja comparada con los limites
impuestos por la espectroscopia para G117—B15A.

La unicidad de la soluciéon en términos del espesor de la envoltura de hidrogeno es
uno de los resultados principales del estudio astrosismologico realizado para G117—B15A.
Sin embargo, se debe tener en cuenta que en este estudio se estan ajustando tres canti-
dades observadas (los periodos de pulsacion de G117—B15A) variando tres paramet-
ros de estructura (M,, My y T.g). Por lo tanto, podria suceder que, al variar un
parametro adicional, como por ejemplo Xo, Mye, etc en la grilla de modelos, se en-
contraran miltiples soluciones astrosismologicas debido a la ambigiiedad introducida
por el nuevo parametro a ser ajustado.

También se llevaron a cabo ajustes adicionales para los cuales no se fija el valor
de ¢ para cada periodo, sino que se obtiene como un resultado del procedimiento de
ajuste, aunque se debe recordar que los valores permitidos son solamente ¢ = 1y
¢ = 2. Los resultados se muestan en las filas 2 a 4 de la tabla 5.1. En particular, los
periodos teodricos del modelo 2 ajustan los periodos observados con una diferencia
promedio de ~ 0.18 s. Una de las razones para una diferencia tan pequena es que
existe un niimero mayor de modos con ¢ = 2 que con ¢ = 1 en un dado intervalo de
periodos. Sin embargo, para los tres modelos el periodo principal de G117—B15A en
215 s esta asociado con un modo con ¢ = 2. Esto representa una fuerte contradiccion
con los resultados de Robinson et al. (1995), quienes identificaron al periodo en 215
s con un modo ¢ = 1, usando espectroscopia ultravioleta con resolucién temporal.
Este resultado es a su vez consistente con el analisis posterior de Kotak et al. (2004).
Por lo tanto, aunque estas soluciones son muy tentadoras, se deben descartar del
analisis.

5.2.1. Estimacion de las Incertezas Internas

Se evaluaron las incertezas en la masa estelar (o, ), el espesor de la envoltura
de hidrogeno (oa,) v en la temperatura efectiva (o7,,) del modelo de mejor ajuste
empleando la siguiente expresion (Zhang et al. 1986; Castanheira & Kepler 2008):

2 d;

o; (5= 50) (5.4)
donde Sy = ®(M?, MY, TS%) es el minimo de ® el cual se alcanza en (M2, My, T )
correspondientes al modelo de mejor ajuste, y S es el valor de ® cuando se modifica
el parametro i—ésimo (en este caso M., My o T.y) por una cantidad d;, dejando
fijos los deméas pardmetros. La cantidad d; se puede tomar como el paso minimo en
la grilla del parametro i. Como resultado se obtuvieron las siguientes incertezas, las
cuales son errores internos del procedimiento de ajuste astrosismologico: o7, ~ 0.007
Mg, opy ~ 0.7 x107°M, y o7, ~ 200 K. Las incertezas en las demés cantidades,
como L,, R,, g, etc, fueron derivadas de las incertezas de M, y Tog.

En la tabla 5.2 se comparan las caracteristicas del modelo de mejor ajuste con las
propiedades observadas para G117—B15A. En particular, se incluyen los paramet-
ros superficiales tomados de varios estudios esprectroscopicos. Se incluyen también
las masas espectroscopicas calculadas interpolando sobre nuestros tracks evolutivos.
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Tabla 5.2: Caracteristicas de G117—B15A y del modelo de mejor ajuste. Las in-
certezas citadas en el modelo sismologico son errores internos del procedimiento de
ajuste de periodos. La estrella progenitora del modelo astrosismologico tiene una

masa 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)  astrosismologico
Ter [K] 12375 £ 125 11900 £ 140 12010 £ 180 11630 £ 200 11985 £ 200
M, /Mg 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./Rs) —1.882pm 0.029
log(L, /L) — — — —2.497 + 0.030
Mye/M, — — — 2.39 x 1072
My /M, — — — (1.254 0.7) x1076

Xc (central) 02870700
Xo (central) — — — 0.70t3;2§
Nota 1: los valores de las masas espectroscopicas citadas en las columnas de 2 a 5 fueron
calculadas mediante interpolacion del conjunto de tracks evolutivos (ver fig. 6.1) usando los
valores de logg y Tug correspondientes.

Nota 2: Robinson et al. (1995) usa modelos de atmdsfera con MLT /o = 1, mientras que los otros

autores usan MLT /a = 0,6, Por consiguiente ellos obtienen un valor de Teg es mas bajo.

Los valores de T,g v log g de nuestro modelo astrosismologico se encuentra en buen
acuerdo con los valores derivados por Koester & Allard (2000) y Koester & Holberg
(2001). La masa estelar de nuestro modelo de mejor ajuste es un 3 — 11 % maés alta
que los valores derivados para esos estudios. La temperatura efectiva del modelo as-
trosismologico es ~ 350 K mas alta que la temperatura espectroscopica de Bergeron
et al. (1995a, 2004), y ~ 400K méas baja que el valor derivado por Robinson et al.
(1995), pero tanto la gravedad superficial como la masa estelar se encuentran en
excelente acuerdo con los valores citados en ambos trabajos.

5.2.2. Distancia Astrosismologica

Dado que se cuenta con el valor de la luminosidad del modelo de mejor ajuste,
se puede estimar la distancia astrosismologica y la paralaje de G117—B15A a partir
de la relacion logd[pc] = 1/5(my — My + 5), donde My = M,, — BC. La mag-
nitud bolométrica My, se puede calcular como My, = Mpo(©®)—2.5log(L./Ls),
donde la magnitud bolométrica del Sol es My, (®) = + 4.75 (Allen 1973). Usando
BC = —0.611 (Bergeron et al. 19955a) y my = 15.50 (Bergeron et al. 1995b), se
obtiene la distancia d = 60.3 + 2.5 pc, y la paraleje 7 = 16.6 +0.8 mas, en excelente
acuerdo con las inferencias de Bradley (1998) (7 = 16.5 mas). La distancia estimada
a partir de espectros optico, IUE y HST es 58 £2 pc, 5945 pc, 6749 pc, respectiva-
mente. Holberg et al. (2008) derivo una distancia de 58.68 £+ 0.60 pc. El valor de la
paralaje astrosismologica es mas grande que el valor trigonométrico que figura en el
catalogo de paralaje de Yale (van Altena et al. 1994) de 10.5 + 4.2 mas. Para que la
paralaje astrosismologica sea compatible con la trigonométrica, la masa del modelo
astrosismologico deberia ser tan baja como 0.35 M. Este valor para la masa estelar
de G117—B15A se puede descartar en forma segura por espectroscopia. Entonces, se
puede concluir que la paralaje trigonométrica es més incierta de lo indicado y que el
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valor astrosismologico es muy robusto.

5.2.3. Estudios Previos y Discusion de los Resultados

Todos los estudios previos sobre G117—B15A (Bradley 1998; Benvenuto et al.
2002b, Castanheira & Kepler 2008, Bischoff-Kim et al. 2008a) encuentran una am-
bigiiedad de las soluciones relacionada con el espesor de la envoltura de hidrogeno de
la estrella. En estos trabajos, se obtiene una familia de soluciones con envoltura del-
gada para una identificacion £ = 1, 2, 3, ademas de una segunda familia de soluciones
con envolturas gruesas y k = 2, 3, 4. Por el contrario, el analisis astrosismologico real-
izado en este trabajo indica una tinica solucién en términos del espesor de la envoltura
de hidrogeno, con log(My/M,) ~ —5.9, que se corresponde con una identificacion
k = 2,3,4, asociada con envolturas gruesas en estudios previos. Este resultado re-
suelve la degeneracion por primera vez. La razon para esta unicidad en la solucion
reside en que, sin importar el valor de la masa estelar, la temperatura o el espesor de
la envoltura de hidrogeno, es imposible encontrar un modelo en la grilla calculada en
este trabajo, cuyo modo con k£ = 1 tenga un periodo cercano a 215 s, lo cual impide
encontrar cualquier posible modelo sismologico con una identificacion k£ = 1,2, 3.
Esto se puede ver a partir de la figura 5.2, donde se grafican los periodos tebricos en
términos del espesor de la envoltura de hidrégeno para modelos con Tyg ~ 12000 K
y M, = 0.525 M, (panel izquierdo), M, = 0.593 M, (panel central) y M, = 0.878
Mg (panel derecho). En el panel central se indica el modelo de mejor ajuste para
G117—B15A (linea naranja a trazos). Claramente, el periodo para el modo con k = 1
es siempre muy corto en comparacion con el periodo principal de G117—B15A. Tam-
bién se calculé una secuencia evolutiva con las mismas caracteristicas que aquella del
modelo astrosismologico, pero con una envoltura atin mas delgada que las utilizadas
en la grilla (log(Mu/M,) < -9.33) enumeradas en la tabla 4.1. Incluso en este caso,
los periodos de pulsacion siguen la misma tendencia mostrada en el panel central
de la figura 5.2, con el periodo del modo con k£ = 1 notoriamente alejado de 215 s.
Como resultado, no es posible encontrar una soluciéon de envoltura delgada con una
identificacion k£ =1, 2, 3.

Se debe tener en mente, sin embargo, que también se podrian obtener multi-
ples familias de soluciones para G117—B15A si fuera posible variar un parametro
estructural adicional en los modelos evolutivos. Por ejemplo, si fuera posible cambiar
libremente el contenido de helio, adoptando un valor de My, dos 6rdenes de magni-
tud menor, entonces el periodo con k = 1 podria acercarse a 215 s, recobrando asi las
dos familias de envoltura delgada y gruesa que se obtienen en estudios anteriores. Sin
embargo, como se discutio en la seccion 4.1.1, valores tan bajos de My, son dificiles
de justificar en el marco de la evolucion estelar.

Un rasgo distintivo que se puede observar en la figura 5.2 es la presencia de un
comportamiento similar al avoided crossing, como vimos en la seccién 4.2.1. Como
resultado, para ciertos valores de My, el espaciamiento de periodos resulta ser muy
corto. Este efecto es mas notorio para los modos con bajo 6rden radial. Por ejemlo,
para la secuencia con M, = 0.525 M, el espaciamiento de periodos entre modos con
k=1yk =2es desolo~ 8s silog(My/M,) ~ —4.8. Algo similar se encuentra
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Figura 5.2: Periodos de los modos con ¢/ = 1 and k£ = 1,2,3 y 4 en términos del
espesor de la envoltura de hidrogeno corresponidente a secuencias con M, = 0.525
My (panel izquierdo), M, = 0.593 M, (panel central), y M, = 0.877 M, (panel
derecho). Los periodos observados para G117—B15A se representan como l’ineas
horizontales a trazos. La linea vertical a trazos en el panel central indica el ajuste
de los periodos teoricos del modelo astrosismologico y los periodos observados en
G117—BI15A.

para las secuencias con M, = 0.593M, y M, = 0.878 M, para log(My/M,) ~ —5.3
y log(Mpu/M.) ~ —T7.4, respectivamente.

En las figura 5.3 y 5.4 se presentan las soluciones astrosismologicas de envoltura
delgada y gruesa indicadas con simbolos vacios y llenos, respectivamente, obtenidas
en trabajos previos. La posicion de nuestro modelo astrosismolégico esté indicado por
un simbolo de estrella (magenta). En la figura 5.3 se observa una clara correlacion
entre la masa estelar y la temperatura efectiva en las soluciones de los trabajos
de Bradley (1998), Bischoff-Kim et al. (2008a) y Castanheira & Kepler (2008): las
soluciones mas frias tienen masas mayores, mientras que las soluciones de Benvenuto
et al. (2002b) exhiben la tendencia opuesta. Todas las soluciones de Bischoff-Kim et
al. (2008a) y dos soluciones de Castanheira & Kepler (2008) son sustancialmente mas
masivas que el modelo de mejor ajuste de Bradley (1998), Benvenuto et al. (2002b)
y nuestro modelo astrosismologico, y también que las estimaciones de masa estelar
para G117—B15A a partir de estudios espectroscopicos.

La existencia de dos familias de soluciones separadas respecto del espesor de la
envoltura se ve claramente de la figura 5.4. También se observa una correlacion entre
My y M,, donde los modelos astrosismologicos de mayor masa tienen envolturas mas
delgadas. Curiosamente, esta tendencia es la misma que se predice de los célculos
de evolucion estelar canonica (Altahus et al. 2010b). El valor maximo de My en
términos de la masa estelar predicho por la evolucion estelar se indica en la figura
5.4 con una linea gruesa (naranja). La figura también muestra una correspondencia
notable entre las soluciones de envoltura delgada y gruesa de Bradley (1998), Ben-
venuto et al. (2002b), y Castanheira & Kepler (2008). Por otro lado, las soluciones de
Bischoff-Kim et al. (2008a), de ambas familias, se encuentran desplazadas hacia val-
ores de envolturas més delgadas. FEn este contexto, la inica solucién astrosismoldgica
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obtenida en este trabajo parece ser mas compatible con la familia de soluciones de
envoltura delgada, aunque con una identificacion del érden radial tipica de soluciones
con envolturas gruesas, que con el grupo de soluciones de envoltura delgada.

El valor del espesor de la envoltura de hidrogeno de nuestro modelo astrosis-
mologico para G117—B15A, aproximadamente dos 6rdenes de magnitud mas bajo
que el valor canénico predicho por la evolucion estelar, se encuentra en acuerdo con
el valor esperado en el escenario de pulso térmico tardio o LTP (late thermal pulse).
En este escenario, la estrella esperimenta un flash en la cascara de helio en com-
bustion poco después de abandonar la AGB (Blocker 2001). Durante el LTP, no se
quema todo el hidrogeno remanente, sino que una parte es diluida por la conveccion
superficial y se mezcla con una capa més interna anteriormente enriquecida en helio.
Por el contario una estrella en la post-AGB que experimenta un pulso térmico muy
tardio o VLTP (very late thermal pulse) quema todo el hidrogeno, dando lugar a
un episodio de born again. Althaus et al. (2005b) han explorado la posibilidad de
que una estrella con masa inicial 2.7 M, que experimenta un LTP poco después
de abandonar la etapa de pulsos térmicos en la AGB, pueda alcanzar la curva de
enfriamiento con una envoltura de hidrogeno sustancialmente més delgada que la
predicha por la evolucion estelar estandar. Estos autores encontraron que la mayor
parte del material originalmente rico en hidrogeno de la estrella en la post-AGB se
quema después de la evolucion post-LTP, cuando la estrella vuelve al régimen de
altas temperaturas efectivas. Como resultado obtienen un remanente de enana ban-
ca de M, = 0.5885M,, con un espesor de la envoltura de hidrégeno de My = 1.7
x1078M,. Notar que nuestro modelo de mejor ajuste para G117—B15A y el mod-
elo de enana blanca resultante del escenario propuesto por Althaus et al. (2005b)
se ubican aproximadamente en el mismo lugar del plano M, — log(My/M,) (ver la
figura 5.4). Notemos, sin embargo, que ambos modelos tienen diferentes estructuras
quimicas internas, en particular debido a cantidades apreciables de *N en la base del
buffer de helio del modelo de enana blanca DA post-LTP de Althaus et al. (2005b)
(ver el panel D de la figura 2 de Miller Bertolami et al. 2005). A pesar de esto se
puede concluir que el presente estudio reafirma la validez de los resultados de Althaus
et al. (2005b) sobre la existencia de enanas blancas DA con envolturas de hidrogeno
mas delgadas que el valor canénico, y sugiere que G117—B15A podria ser la descen-
diente de una estrella progenitora que ha experimentado un episodio de LTP antes
de alcanzar la curva final de enfriamiento.
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Figura 5.3: Ubicacion de los modelos astrosismologicos para G117—B15A en el plano
Tos — M, de acuerdo con los estudios realizados hasta el momento, y de acuerdo al
presente estudio, indicada con diferentes simbolos. Los simbolo vacios corresponden a
soluciones para las cuales la identificacion del orden radial es k = 1,2, 3 (envolturas
delgadas), y simbolos llenos estén asociados con las soluciones para periodos con
k = 2,3,4 (envolturas gruesas). También se incluye la posicion de G117—B15A
de acuerdo con varios estudios espectroscopicos (cuadrados llenos). En el caso de
Robinson et al. (1995) se us6 modelos de atmosferas con MLT /ov = 1, mientras que
en el resto de los estudios se us6 MLT/a = 0.6, por lo tanto se obtienen valores
menores de T.g.
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Figura 5.4: Similar a la Fig. 5.3, pero en el plano M,—log(Mjy/M.,). Con un rectangulo
gris se indican las soluciones de envoltura delgada de Bischoff-Kim et al. (2008a)
correspondientes a una identificacion k£ = 1,2, 3. Con fines comparativos, se incluye

la posicion del remanente de post-LTP con envoltura delgada del escenario de Althaus
et al. (2005b).



CAPITULO 6

LAstrosismologia de estrellas 77 Ceti: Las 77 Ceti clasicas

En este capitulo se describen los ajustes astrosismologicos realizados para 44 es-
trellas ZZ Ceti brillantes, incluyendo G117-B15A. Las técnicas de ajuste de periodos
utilizadas son las mismas que las descritas en el capitulo anterior, empleadas en
el estudio astrosismologico de G117-B15A. Los resultados presentados aqui estan
publicados en Romero et al. (2012).

6.1. El Conjunto de 44 Estrellas ZZ Ceti

A continuacién se presentan los resultados obtenidos a partir del estudio astro-
sismologico de la muestra de estrellas ZZ Ceti clasicas, que fueron descubiertas antes
del advenimiento del SDSS. Los parametros atmosféricos de las 44 estrellas ZZ Ceti
se muestran en las columnas 2 y 3 de la tabla 6.1. En esta tabla las estrellas estan
ordenadas por temperatura efectiva decreciente. La posicién de las estrellas anal-
izadas en el plano log g — T.g se indica en la figura 6.1 junto con los tracks evolutivos
calculados. Se deja para un trabajo futuro el estudio de las ZZ Ceti méas débiles
descubiertas en el marco del programa SDSS (Mukadam et al. 2004; Mullally et al.
2005; Kepler et al. 2005b; Castanheira et al. 2006, 2007, 2010). La mayoria de estas
estrellas fueron incluidas en el estudio realizado por Castanheira & Kepler (2009).

Las masas espectroscopicas de las 44 estrellas ZZ Ceti analizadas se presentan en
la columna 4 de la tabla 6.1. Estos valores fueron derivados a partir de los valores de
log g y T. inferidos a través de la espectroscopia, interpolando los tracks evolutivos en
el diagrama log g — Tg¢. El valor medio de la masa espectroscopica de esta muestra de
estrellas DA variables es (M.), .. = 0.630 & 0.028 M. Es interesante comparar este
valor con el valor promedio de la masa de las estrellas enanas blancas DA (pulsantes
y no pulsantes) obtenido en estudios recientes. Kepler et al. (2010) reportan un valor
(M) 4 = 0.604 £ 0.003 My, basado en una muestra de 1505 estrellas enanas blancas
DA del SDSS (Data Release 4). Este valor es un poco méas bajo (~ 4 %) que el valor
obtenido para nuestra muestra. Por otro lado se encuentra un buen acuerdo con los
valores dados por Falcon et al. (2010), (M.) 4 = 0.647f8:8%i]\/[@, obtenido a partir de
la determinacion del corrimiento al rojo gravitacional de 449 enanas blancas DA, y

97
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Tabla 6.1: Parametros atmosféricos y masas espectroscopicas para la muestra de
estrellas ZZ Ceti analizadas.

Estrella Terr [K] log g M, /M Ref.
G226—29 12460 =200 8,284+ 0,05 0,771 4+ 0,032 3
HS 153147436 12350 + 181 8,17+ 0,048 0,704 4+ 0,029 1
G185—32 12130 4+200 8,054+0,056 0,634 4+ 0,028 3
1L19—2 121004200 8214005 0,726+0,033 3
G132—-12 12080 200 7,944+0,05 0,575+ 0,026 4
EC 11507—1519 12030 +£200 7,984+ 0,05 0,596 £ 0,026 4
PG 15414650 12000+ 70 7,79+ 0,04 0,502 4 0,023* 6
R548 11990 +200 7,974+0,05 0,590 4+ 0,026 3
GD 165 11980+ 200 8,064+ 0,05 0,639 4 0,029 3
GD 66 11980 +200 8,054+0,05 0,634 4+ 0,028 3
G207-9 119504200 8,35+0,05 0,812+0,033 3
EC 14012—1446 119004200 8,16 +0,05 0,696 4 0,031 3
KUV 11370+4222 11890+ 200 8,06 +0,05 0,639 + 0,028 3
G238—53 118904200 7,914+0,05 0,559 4+ 0,025 3
GD 99 118204200 8,084+ 0,05 0,650+ 0,028 3
G29-38 118204+200 8,144+0,05 0,684 4+ 0,030 3
LP 133—144 11800 4+200 7,874+0,056 0,539 4 0,025 3
HS 124940426 11770+ 181 7,924+ 0,048 0,564 4+ 0,024 1
MCT 2148—-2911 11740+200 7,82+0,05 0,515+ 0,023* 5
GD 385 117104200 8,04 4+0,05 0,627 4+ 0,028 3
GD 244 116804200 8,084+0,05 0,650+ 0,028 2
HS 0507+0434B 11630 +200 8,174+0,056 0,702 4+ 0,030 3
G117—-B15A 11630 4+£200 7,97+0,05 0,589 £ 0,026 3
EC 23487—2424 115204+£200 8,10+ 0,05 0,661 £ 0,028 3
MCT 0145—-2211 11500200 8,144+0,05 0,684+ 0,030 3
KUV 08368+4026 11490+200 8,056+0,05 0,633+ 0,028 3
PG 23034243 11480 4+200 8,094+ 0,05 0,655 0,028 3
BPM 31594 114504+£200 8,11+0,05 0,666 £ 0,029 3
HLTau—76 114504+£200 7,894+0,05 0,548 £0,025 3
G255—-2 11440 4+200 8,174+0,05 0,702 4+ 0,030 3
HE 1429—037 11434436 7824002 0514400100 7
G191—-16 114204200 8,05+005 0,632+0028 3
HE 125840123 114004200 8044005 0,627+0,029 3
G232—-38 11350 +£200 8,01 4+£0,06 0,6104 0,027 4
KUV 02464+3239 11290+£200 8,08+0,05 0,648 £0,028 2
HS 1625+1231 112704+ 181 8,06 + 0,048 0,638 4 0,027 1
BPM 30551 11260 +200 8,234+0,06 0,737 4+ 0,032 3
HS 1824—6000 111924+ 181 7,65+ 0,048 0,427 £+ 0,030* 1
G38—-29 111804+200 7,914+0,05 0,557+ 0,025 3
GD 154 111804200 8,154+0,05 0,689 £ 0,029 3
R808 11160 +200 8,04 +0,05 0,626 4+ 0,028 3
BPM 24754 11070 +200 8,034+0,05 0,620 4+ 0,028 3
G30-20 11070 +200 7,954+0,05 0,578 4+ 0,026 3
PG 11494058 10980 + 181 8,10 + 0,048 0,660 4 0,027 1

Referencias: (VVoss et al. (2006), (¥ Fontaine et al. (2003a). (*)Bergeron et al. (2004), (Y Gianninas
et al. (2006), () Gianninas et al. (2005), (Y Homeier et al. (1998),(7)Silvotti et al. (2005).

Nota: Los valores de masa estelar marcados con * fueron derivados a partir de una extrapolacion

de los tracks evolutivos calculados en este trabajo, y por lo tanto, son inciertos.
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Figura 6.1: Ubicacion de las 44 estrellas ZZ Ceti analizadas en este trabajo en el
plano log g—T.g. Las lineas corresponden al conjunto de tracks evolutivos de estrellas
enanas blancas DA calculados con espesores gruesos (canonicos) de la envoltura de
hidrégeno.

con Tremblay et al. (2011), (M,),, = 0.613 My, obtenido a partir de 1089 estrellas
DA del DR4 del SDSS.

6.2. Modelos Astrosismolégicos de Estrellas ZZ Ceti

Aqui se presenta el analisis astrosismologico de las 44 estrellas ZZ Ceti presentadas
en la tabla 6.1, con G117—B15A incluida. En la segunda y tercera columna de la
tabla 6.2 se presentan los periodos observados y sus amplitudes, respectivamente.
Estos valores fueron extraidos de los trabajos de Castanheira & Kepler (2008, 2009),
a no ser que se indique lo contrario. La cuarta columna de la tabla 6.2 muestra los
periodos tedricos del modelo astrosismoldgico obtenido para cada estrella, mientras
que la quinta y sexta columna enumeran la identificacion de £ y k, respectivamente,
de cada modo de pulsacion. La séptima columna muestra la diferencia absoluta entre
los periodos observado y teorico, y la octava columna indica el valor de la funcién de
calidad definida en la ecuacion (5.1).

En la figura 6.2 se comparan los valores de todos los periodos observados con los
periodos tedricos asociados por el ajuste astrosismologico, para todas las estrellas
77 Ceti analizadas en este trabajo. En general se observa un excelente acuerdo entre
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Figura 6.2: Comparaciéon entre los valores de los periodos observados y los periodos
teoricos (cruces rojas) para todos los modos observados en la muestra completa de 44
estrellas ZZ Ceti analizadas en este trabajo. La linea s6lida indica la correspondencia
1:1.

ambos conjuntos de datos.
A continuacién se describen los criterios generales adoptados para la seleccion de
los modelos astrosismologicos para cada estrella.

6.2.1. Criterios de Seleccion

Usualmente, cuando se realizan ajustes periodo a periodo en estrellas ZZ Ceti,
se encuentran miltiples soluciones sismoldgicas, es decir, que varios modelos pueden
reproducir en forma similar los periodos observados en una dada estrella DAV. En-
tonces, para poder aislar un tinico modelo astrosismologico entre varias (e igualmente
validas) soluciones posibles, se deben aplicar algunos criterios de seleccion:

= Se buscan los modelos que correspondan a minimos en las funciones de calidad,
para asegurar que los periodos teéricos sean cercanos a los periodos observados.

= Cuando es posible, se utilizan indentificaciones externas de ¢ para los periodos
observados, provenientes de estudios que emplean un método de fotometria de
alta velocidad (por ejemplo, Robinson et al. 1995), el método de espectroscopia
ultravioleta con resolucion temporal (por ejemplo, Kepler et al. 2000) o el
método de espectroscopia con resolucion temporal en el 6ptico (por ejemplo,
Clemens et al. 2000).
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» Cuando se encuentran varias familias de soluciones, se elige el modelo cuyos
valores de T.g y log g se acerquen lo més posible a los valores espectroscopi-
cos. De esta manera, se garantiza que los parametros superficiales del modelo
astrosismologico se correspondan con las observaciones.

= Entre todas las posibles soluciones astrosismologicas con valores similares de
la funcién de calidad, se priorizan las soluciones que ajusten a los modos de
mayor amplitud con modos tedricos con ¢ = 1. Esto se debe a la propiedad
bien conocida que los modos con ¢ = 1 muestran amplitudes sustancialmente
mayores que los modos con ¢ = 2, debido a que los efectos de cancelacion
geomeérica aumentan con ¢ creciente (Dziembowski 1977).

= En los casos donde varios modos tiene amplitudes similares en el espectro de
potencia, se da més peso a los modelos que ajustan esos periodos con periodos
teoricos con el mismo valor de ¢. De esta manera se asume que dos modos
propios con diferente grado armoénico usualmente no deberian tener amplitudes
similares.

= Para una estrella con un niimero grande de modos observados, se favorecen
las soluciones sismologicas que ajustan los periodos observados con un niimero
mayor de modos tedricos con £ = 1. Esto se debe a que hay més probabilidades
de observar un modo con £ =1 que con { = 2.

= En el caso opuesto, cuando una estrella tiene solo un modo observado, se em-
plea solamente el conjunto de periodos con ¢ = 1 para realizar el ajuste de
periodos. Luego, se elige el modelo astrosismologico como aquel que minimiza
las funciones de calidad, y de se necesario, se restringen las soluciones usando
los limites en los parametros atmosféricos dados por la espectroscopia.

Tabla 6.2: Periodos observados en la muestra de las 44 es-
trellas ZZ Ceti brillantes estudiadas en este trabajo y los
periodos teoricos correspondientes, junto con la identifi-
cacion del grado armoénico y del orden radial de nuestros
modelos astrosismologicos.

Estrella JI amp [Tieo ¢k A 10)
[s] [mmal [s] [s] [s]
HS 153147436 112.50 ... 112499 1 1 0.001 0.001
GD 244 202.98 4.04 195973 2 5 7.007 2.165
256.56  12.31 257.215 1 3  0.665
294.60 485 296.820 2 9 2.220
307.13  20.18 306.283 1 5 0.847
906.08 1.72 906.176 1 19 0.086
G226—29 109.28 ... 109246 1 1 0.032 0.032
HS 0507+0434B 355.80 24.0 356.737 1 6 0.937 0.778
446.20 13.9 446.429 1 8 0.229
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Tabla 6.2 — continuacién

Estrella [ops amp ITieo (  k A 10)
[5] [mmal [s] [s] [s]
555.30 16.6 556.767 1 11  1.468
743.40 7.6 742920 1 16 0.679
LP 133—144 209.20 10 211.247 1 2 2.047 1.256
305.70 5.3 304394 2 8 1.306
327.30 4.0 327716 2 9 0.416
EC 11507—1519 191.70 3.59 191964 1 2 0264 0.231
249.60 7.70 249798 1 4 0.198
L19—2 113.80 2.4 113313 2 2 0487 1.224
118.70 1.2 114495 1 1 4.205
143.60 0.6 143272 2 3 0.128
192.60 6.5 192561 1 2 0.039
350.10 1.1 351359 1 6 1.259
GD 66 @ 197.65 421 198.104 2 4 0.450 0.871
255.87 3.43 256.137 2 6 0.270
271.71  16.70 271.804 1 3  0.089
302.77 11.29 300.102 1 4 2.663
G132—12 212.70 43 212703 1 2 0.003 0.003
G207—9 259.10 17.3 258853 1 4 0.247 0.767
292.00 49.0 290.379 2 10 1.621
318.00 64.0 318257 1 5 0.257
557.40 63.4 556.204 1 12 1.376
740.40 46.4 741.034 1 17 0.334
G117—B15A 21520 17.36 215215 1 2 0.015 1.729
270.46 6.14 273437 1 3 2977
304.05 748 301854 1 4 2196
MCT 2148—2911 260.80 126 260.798 1 4 0.002 0.002
G38—29 413.307  3.07 413985 2 16 0.678 1.515
432.354  3.57 434.227 2 17 1.873
546.960  6.97 545.442 2 22 1.519
705.970 18.44 707.049 1 16 1.079
840.390  5.19 839.307 1 20 1.083
899.971 10.59 896.903 2 38  3.068
922.567  5.94 921.066 2 39 1.501
945.448  12.34  946.328 2 40  0.880
962.007  8.09 962277 1 23  0.270
963.593  4.58 962277 1 23 1.316
989.719  10.04 993.0267 2 42  3.308
1002.16  7.14 1003.878 1 24 1.718
1016.15  5.79 1014.220 2 43  1.930
1081.82  5.04 1082.720 1 26  0.900
PG 15414650 ¥ 689.00 ... 688.891 1 11 0.109 0.270
757.00 ... T757.047 1 12 0.047
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Tabla 6.2 — continuacién
Estrella [ops amp ITieo (  k A 10)
[s]  [mmal [s] [s] [s]
564.00 563.346 2 16  0.654
G191—16 ® 510.00 509.983 1 9 0.017 0.931
600.00 598.812 1 11  1.188
710.00 712.027 1 14  2.027
893.00 .-+ 893495 1 18 0.495
G185—32 215.74 1.93 215.739 1 2 0.001 1.691
266.17 0.46 269.253 2 7 3.083
300.60 1.04 298.724 2 8 1.876
370.21 1.62 367694 1 5 2516
651.70 0.67 652.677 1 12 0978
EC 14012—1446 398.90 12.1 403.823 1 7 4.923 2.541
530.10 16.7 524782 1 10 5.318
610.40 54.3 613.677 1 12  3.277
678.60 7.6 675620 1 14  2.980
722.90 229 721.733 1 15 1.167
769.10 51.7 769.121 1 16 0.042
882.70 2.9 883878 2 34 1.178
937.20 11.0 934485 2 36 2.715
1217.40 7.5 1216.141 1 27 1.259
EC23487—2424 804.50 19.3 806.160 1 19 1.660 2.297
868.20 12.8 863.294 1 21 4.906
992.70 244 992375 1 24 0.325
GD 165 114.30 114.278 2 2 0.022 0.889
120.36 119.195 1 1 0.445
192.68 192.102 1 2 0.578
249.90 <o 252412 1 3 2.512
R548 187.28 0.9 187597 1 1 0.308 2.516
212.95 54 213.401 1 2 0.451
274.51 3.5 272263 1 3 2.249
318.07 1.1 311.361 2 & 6.709
333.64 1.3 336504 2 9 2.864
HE 1258+0123 439.20 9.8 446.066 2 14 6.867 2.099
528.50 9.3 527704 1 9 0.796
628.00 15.2 627326 2 21  0.679
744.60 229 744.780 1 14 0.180
881.50 17.6 892728 1 17 1.228
1092.10 14.1 1094.947 1 22 2.847
GD 154 402.60 0.3 404998 1 5 2.398 0.903
1088.60 2.0 1088.860 1 20 0.260
1186.50 2.4 1186.550 1 22  0.050
GD 385 128.10 3.7 130.665 2 2 2.564 1.291
256.00 11.2 255983 1 3 0.017
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Tabla 6.2 — continuacién
Estrella [ops amp ITieo (  k A 10)
[s]  [mmal [s] [s] [s]
HE 1429-037 450.10 10.2 449474 1 6 0.626 1.378
826.40 18.3 829489 1 14  3.089
969.00 12.7 968924 1 17 0.076
1084.90 16.3 1080.279 1 19 4.621
HS 124940426 288.90 7.55 288905 1 4 0.005 0.005
G238—53 206.00 9.0 205987 1 2 0.013 0.013
HS 1625+1231 ©® 248.90 7.8 250.127 2 7 1.227 3.020
268.20 13.3 274612 1 3  6.412
325.50 13.3 320910 1 5 4.590
353.00 10.7 351912 2 11 1.088
385.20 17.0 382670 1 6 2.530
425.80 13.9 431967 1 7 6.167
533.60 23.6 531504 1 9 2.096
862.90 489 862.949 1 17 0.049
G29-38 218.70 1.5 217321 2 4 1.379 2.841
283.90 4.8 282919 2 6 0.981
363.50 4.7 365.551 2 9 2.051
400.50 9.1 406.814 2 10 6.314
496.20 7.9 493.659 2 13 2.541
614.40 32.8 616.059 1 9 1.659
655.10 6.1 644.728 2 18 10.372
770.80 5.1 770.809 2 22 0.008
809.40 30.1 800.395 2 23 9.005
859.60 24.6 858978 2 25 0.622
894.00 14.0 891.098 2 26  2.902
1150.50 3.6 1152.052 2 34 1.552
1185.60 3.4 1185.529 2 35 0.072
1239.90 1.9 1240.220 2 37 0.320
PG2303+243© 394.4 7.3 393826 2 9 0.574 0.788
616.4 31.4 616560 1 & 0.160
863.8 7.4 862.711 2 24 1.089
965.3 19.7 966.590 1 15 1.290
MCT0145—2211 462.20 25 462353 1 7 0.153 1.494
727.90 19 726912 1 13 0.988
823.20 15 826.663 1 15 3.463
BPM 30551 606.80 11.5 607.055 1 12 0.255 0.175
744.70 10.5 744.605 1 15 0.096
GD 99 1311.00 5.0 1311.002 1 28 0.002 0.002
BPM 24754 643.70 643.330 2 21 0.370 0.938
1045.10 1045.204 1 20 0.994
1234.10 1234.005 1 24 0.095
1356.60 1358.891 2 47  2.291
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Tabla 6.2 — continuacién
Estrella s amp ITieo (  k A 10)
[5] [mmal [s] [s] [s]
KUV 02464+3239 ™ 619.30 4.0 618963 2 17 0.322 1.640
777.60 5.5 779541 1 12 1.931
829.70 11.6 829913 2 24 1.229
866.20 9.5 860.447 2 25 5.704
993.20 13.2 992707 1 16 0.717
1250.30 4.4 1250374 1 21  0.121
PG 1149+058 1023.50  10.5 1023.479 1 20 0.021 0.021
BPM 31594 ® 401.93 402.453 1 5 0.523 0.321
617.28 ... 617162 1 10  0.118
KUV 11370+4222 257.20 5.3 259.369 1 3 2.169 0.897
292.20 2.5 291.687 1 4 0513
462.90 3.2 462919 2 15 0.019
HS 1824—6000 ® 294.30 8.84 289.3905 1 3 5.000 2.085
304.40 7.66 301.198 2 8 3.202
329.60 13.56 329587 1 4 0.013
384.40 3.30 384520 2 11  0.120
KUV 08368+4023 618.00 16.0 618.823 1 11 0.823 0.429
494.50 5.5 494.464 2 16 0.036
R808 3) 404.46 1.99 400.923 2 14 3.534 3.499
511.27 449 514497 1 10 3.231
632.18 3.41 629270 2 24 2.909
745.12 3.97 T47.750 1 16  2.630
796.25 3.97 799.402 2 31 3.149
842.71 2.81 844.484 2 33 1.777
860.23 3.48 865.257 2 34  5.030
875.15 3.73 870.376 1 19 4.770
911.53 3.19 913952 1 20 2418
915.80 5,54 915230 2 36  0.573
952.39 3.36 945909 1 21  6.483
960.53 3.68 967.199 2 38 6.672
1011.39 254 1013.941 2 40 2.551
1040.07  3.34 1038.204 2 41 1.866
1066.73  2.21 1066.513 1 24 0.217
1091.09  2.36 1084.277 2 43 6.813
1143.96 250 1148.820 1 26  4.860
G255—2 685.00 44  685.022 1 13 0.225 0.120
830.00 38 830218 1 16 0.218
HLTau—76 382.47 16.47 386.470 1 6 4.001 2.189
449.12 6.7 447284 2 14 1.836
492.12 712 494302 1 8 2.182
540.95  28.45 540.790 2 18  0.160
596.79  14.40 595.623 1 10 1.167
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Tabla 6.2 — continuacién

Estrella s amp ITieo (  k A 10)
[s]  [mma] [s] [s] [s]
664.21 14.94 663.649 1 12 0.561
781.00 9.1 789.047 2 27 8.047
799.10 591 799.328 1 15 0.228
933.64 240 933.879 1 18 0.239
976.64 6.46 977.320 2 34 0.680
1064.91 11.30 1064.845 1 21  0.065
1390.84 3.92 1389.281 1 28 1.559
G232—-38 741.60 1.9 741121 1 14 0479 2.155
984.00 2.2 983.679 1 19 0.321
1147.50 1.9 1153.164 1 23 5.664
G30—20 1068.00 13.8 1068.028 1 20 0.028 0.028

(1) Bognar & Papar6 (2010), ) Yeates et al. (2005), (3) Bischoff-Kim (2009), ) Vauclair et al.
(2000), () Voss et al. (2006), (®) Pakstiené et al. (2011), (") Bognar et al (2009), ®) Bradley (1995)

6.2.2. Algunos Casos Particulares

Dada la cantidad de estrellas ZZ Ceti analizadas en este trabajo, resulta poco
practico describir en detalle el procedimiento seguido para llegar al modelo sis-
mologico para cada estrella, como se hizo en el capitulo 5 en el caso particular de
G117—B15A. En su lugar, a continuaciéon se resumen brevemente algunos detalles
relacionados con el proceso de seleccion del modelo de mejor ajuste para algunos
casos de interés. Los parametros de estructura de los modelos astrosismologicos para
el conjunto completo de estrellas ZZ Ceti analizadas en este estudio se muestran en
la tabla 6.3.

- HS 1531-+7436. Esta estrella muestra un tinico modo con un periodo muy
corto, en comparacion con las ZZ Ceti estandar, en 112 s. Desafortunadamente,
la presencia de solo un periodo hace dificil cualquier intento de aplicar astro-
sismologia a esta estrella, y se deben hacer algunas suposiciones arbitrarias. Si
suponemos que este modo corresponde a una identificacion (¢, k) = (1,1), la
masa estelar del modelo sismologico debe ser mayor que 0.705 M. En el primer
intento para ajustar este periodo, se obtuvieron soluciones masivas (M, ~ 0.77
M), pero las temperaturas efectivas eran muy bajas (~ 10800 K). Estas solu-
ciones estaban caracterizadas por envolturas de hidrogeno gruesas. Dado que
se cuenta unicamente con un modo observado, es posible encontrar un modelo
con un espesor de la envoltura de hidrégeno apropiada tal que ajuste el perio-
do observado para una T, en acuerdo con el valor espectroscopico. Con este
fin, se seleccion6 la secuencia con M, = 0.77 Mg y se calculdé una secuencia
adicional con My = 1.55 x107°M,. De esta manera se obtiene un modelo de
mejor ajuste con una T,y ~ 12 350K.
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Tabla 6.3: Pardmetros estructurales de los modelos astrosismologicos para la muestra
de estrellas Z7 Ceti analizadas en este trabajo. Recordar que las incertezas son errores
internos del procedimiento de ajuste.

Estrella log g Terr M, /M My /M, Mye /M, log(L/Le) log(R/Rs) Xe  Xo
(K]

HS 1531+7436 828 +£0,06 12496210 0,770+0,034 (1,55+£0,23) x 10°°> 596 x 107 —2,616£0,011 —1,977+£0,011 0,332 0,655
GD 244 7974004 124224105 059340012 (1,17+0,36) x 1074 2,38 x 1072 —2,433+£0,011 —1,881+0,011 0,283 0,704
G226—-29 8,284+ 0,06 12270+£290 0,7704+0,034 (2,02+0,31) x 107° 5,95 x 1072 —2,6474+0,011 —1,977+£0,011 0,332 0,655
HS 0507+0434B 8,10 £0,06 12257135 0,660+0,023 (5,6841,94) x 107° 121 x 1072 —2,532+£0,021 —1,918£0,016 0,258 0,729
LP 133—-144 8,03+£0,04 12210180 0,609+ 0,012 (1,10=+£0,79) x 107¢ 245 x 1072 —2,507£0,010 —1,903+£0,011 0,264 0,723
EC 11507—1519 8,174+0,07 12178230 0,7054+0,033 (3,59 +1,09) x 107° 7,63 x 107 —2,5924+0,021 —1,943+£0,016 0,326 0,661
L19-2 8,17+0,07 12105+360 0,705+0,033 (3,59 +1,66) x 1075 7,63 x 1073 —2,602+0,021 —1,943+0,016 0,326 0,661
GD 66 8,014+0,04 12068125 0,59340,012 (4,65 +4,37) x 1077 2,39 x 1072 —2,5144+0,010 —1,896 +£0,011 0,213 0,704
G132—-12 7,96 +£0,05 12067180 0,5704+0,012 (1,97 +0,46) x 107 349 x 1072 —2,486+0,017 —1,882+0,014 0,301 0,606
G207—9 8,40+0,07 12020+130 0,837+0,034 (4,32+350) x 1077 310 x 1073 —2,761+0,020 —2,017+0,016 0,346 0,641
G117-B15A 8,00£0,09 11985+200 0,593 +0,007 (1,2540,70) x 1076 239 x 1072 —2,497+0,030 —1,882+0,029 0,283 0,704
MCT 2148-2911  8,05+0,04 118514150 0,632+0,014 (7,58+1,79) x 107° 1,75 x 102 —2,561+ 0,011 —1,004+0,011 0,232 0,755
G38-29 828+£0,06 11818+50 0,770+0,034 (1,23 +0,76) x 1075 596 x 1073 —2,716+0,011 —1,979+0,010 0,333 0,655
PG 15414650 8044004 11761+60 060940012 (1,56+142) x 107 246 x 102 —2,583+0,010 —1,008 0,011 0,264 0,723
G191-16 8064004 11741490 063240014 (1,39+0,32) x 1075 1,76 x 1072 —2,590+£ 0,010 —1,910+0,011 0,232 0,755
G185—32 8,1240,10 11721+£370 0,660 40,023 (4,46 +3,20) x 1077 1,22 x 1072 —2,6324+0,051 —1,930+0,034 0,258 0,729
EC14012—-1446 8,05+£0,04 11709+95 0,632+0,014 (7,58 +£240)x 10™° 1,75 x 1072 —2,583+£0,011 —1,904+0,011 0,232 0,755
EC23487—2424 8,284+ 0,06 1170075 0,7704+0,034 (2,024+0,32) x 107° 5,95 x 107® —2,7314+0,010 —1,978 £0,010 0,332 0,655
GD 165 8,054+ 0,07 11635+£330 0,6324+0,014 (7,58 +£328) x 107 1,75 x 1072 —2,594 40,043 —1,904 £0,029 0,232 0,755
R548 8,03+0,05 116274390 0,609+0,012 (1,1040,38) x 1076 245 x 1072 —2,594+ 0,025 —1,904+0,015 0,264 0,723
HE 125840123 8,07+£0,03 11582+100 0,632+0,014 (4,46 +£3,07) x 107¢ 1,76 x 1072 —2,620+£0,014 —1,913+0,007 0,232 0,755
GD 154 8204004 11574+30 0,705+0,033 (4,58 +1,80) x 10710 7,66 x 1073 —2,705+ 0,003 —1,955+0,003 0,326 0,661
GD 385 8,07+£0,03 115704+90 0,632+£0,014 (4,59 4+2.86) x 1077 1,76 x 1072 —2,628 £0,005 —1,962+0,005 0,232 0,755
HE 1429-037 8,13+£0,05 11535+85 0,660+ 0,023 (4,68+0,86) x 1071 122 x107% —2,667=+0,018 —1,934+0,013 0,258 0,729
HS 124940426 8,02+0,02 11521435 0,609+0,012 (3,53+1,08) x 107° 245 x 1072 —2,595+ 0,002 —1,896+0,002 0,264 0,723
(1238—53 8,03+£0,02 11497+120 0,609+0,012 (1,54 +028) x 1076 246 x 102 —2,613+0,002 —1,004 0,002 0,264 0,723
HS 1625+1231 8,02+0,04 11485+230 0,609+0,012 (3,5241,67) x 107° 245 x 1072 —2,600+ 0,016 —1,896+0,012 0,264 0,723
G29-38 8,014+0,03 114714£60 0,5934+0,012 (4,67 +£2,83) x 1071% 239 x 1072 —2,6124+0,006 —1,901 +£0,006 0,283 0,704
PG23034242 7,88+£0,07 11210+£100 0525+012 (4,54+295) x 10°° 4,94 x 1072  —2579+0,03 —1,865+0,032 0,279 0,709
MCT 0145-2211  7,95+0,03 114394120 0,570+0,012 (1,43+0,38) x 107° 3,50 x 102 —2,573+0,014 —1,879+0,012 0,301 0,686
BPM 30551 8,194+0,05 11435440 0,7054+0,033 (4,36 +£0,26) x 107 7,66 x 107 —2,71440,006 —1,949+0,006 0,326 0,661
GD 99 8014013 11395+25 0,660+0,023 (1,36+0,52) x 1075 1,22 x 102 —2,671+£0,005 —1,950 0,068 0,258 0,729
BPM 24754 803+003 11390450 060940012 (4,51 +2,72) x 1076 246 x 1072 —2,626 £ 0,011 —1,902 40,001 0,264 0,723
KUV 0246443239 7,93+0,03 11360440 0548+0,014 (4,71 +245) x 1078 421 x 102 —2,579+ 0,006 —1,876+0,006 0,200 0,697
PG 11494058 7044002 11336+20 057040012 (5,29 +245) x 1075 3,69 x 1072 —2,579+0,001 —1,875+0,002 0,301 0,686
BPM 31594 7864003 11250470 052540012 (536+1,87) x 1075 4,93 x 102 —2,545+ 0,009 —1,851 40,009 0,279 0,709
KUV 1137044222 8,06+0,03 11237480 0,632+0,014 (1,40 £0,64) x 10~° 1,76 x 1072 —2,668 0,007 —1,911+0,008 0,232 0,755
HS 1824-6000  7.95+0,08 11234+400 0570+0,012 (1,43+0,62) x 105 3,50 x 1072 —2,605+ 0,050 —1,879+0,030 0,301 0,686
KUV 0836844026 8,02+0,03 112304+95 0,609+0,012 (1,4240,52) x 107° 245 x 1072 —2,646 £ 0,010 —1,899 0,007 0,264 0,723
R808 8,18 £0,05 11213130 0,705+ 0,033 (3,59 £1,70) x 10™° 7,63 x 1073 —2,738 £0,008 —1,944 +0,008 0,326 0,661
G255-2 8114004 11185+30 0,660+0,023 (445+212)x 1076 122x 102 —2709+ 0,002 —1,928+0,003 0,258 0,729
HLTau—76 7.804£0,03 11111450 0548+0,012 (1,83+1,03) x 107* 419x 1072 —2,579+0,005 —1,857+0,005 0,323 0,697
G232-38 7,9940,04 10952+£120 0,5934+0,012 (5,194 1,87) x 107 2,38 x 1072 —2,666 0,015 —1,888+0,010 0,283 0,704
G30-20 7014002 10950415 054840012 (534+2,18) x 1075 420x 102 —2,618+£0,002 —1,863+0,002 0,200 0,697
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- G226—29. G226—29 también muestra solo un modo con un periodo corto.
Afortunadamente, existe una restriccion fuerte sobre la identificacionn de ¢ de
este modo. De hecho, Kepler et al. (2005b) encontraron que el modo es de hecho
un triplete (¢ = 1) con una componente central con un periodo de 109.278 s.
La soluciéon astrosismoldgica en este caso corresponde a un modelo mas bien
masivo con una envoltura de hidrogeno gruesa (M, ~ 0.77 Mg, My = 2.02
x107°M,), en acuerdo con las observaciones espectroscopicas.

- G185—32. El espectro de periodos de esta estrella DA variable incluye un
periodo en 215.74 s, bastante similar al modo principal de G117—B15A, pero
al contrario de esta estrella, la diferencia en las amplitudes observadas para este
modo y los demés no es tan notable en el caso de G185-32. La identificacion del
grado armoénico ¢ para los periodos observados en (G185-32 no estd bien deter-
minada. En particular, el modo en ~ 215 s se asocia tanto con £ = 1 como con
¢ = 2 (Castanheira et al. 2004; Yeates et al. 2005). Para esta estrella, al igual
que en el caso de G117—B15A, los modelos estelares ajustan el periodo a 215.74
s con un modo caracterizado por { = 1 y k = 2. Sin embargo, el modelo sis-
moldgico para esta estrella tiene una masa mayor que para G117—B15A. Para
(G185-32 adoptamos un modelo astrosismoldgico que mejor ajusta el periodo
en ~ 215 s y que al mismo tiempo ajuste el conjunto de periodos observados
con un nimero mayor de modos ¢ =1 que £ = 2.

- GD 154. Esta estrella muestra tres modos de pulsacion. El modo con periodo
402.56 s es un modo inestable y de baja amplitud, en comparaciéon con los
dos modos restantes (Pfeiffer et al. 1996). Dado que las amplitudes de los dos
modos con periodos largos (1088.6 y 1186.5 s) son similares, y que el periodo
en 1186.5 s es probablemente un modo dipolar (Pfeiffer et al. 1996), se da mas
peso a los modelos que identifican estos periodos con modos ¢ = 1. En general,
las soluciones tienen masas estelares entre 0.632 y 0.705 M, con envolturas
de hidrogeno delgadas (1078 — 1071°M1,). Entre ellas, se elige la soluciéon con
M, = 0.705 My y My = 4.58x10719M, ya que que se ajusta a los pardmetros
espectroscopicos. Otras soluciones similares se encuentras a Tog ~ 11 200K,
pero en estos casos se identifica al periodos en 402.6 s con ¢ = 2.

- G238-53, G132—12 y LP 133—14. Estas estrellas también tienen un perio-
do cercano a 215 s. En todos los casos este modo se identifica con un modo
teorico con ¢ = 1y k=2. Esta identificacion de £ y k es una propiedad intrinseca
de los modelos astrosismoldgicos empleados en este estudio. Esto se puede ver
a partir de la figura 5.2, donde se muestra que los periodoscon / =1y k=1
son siempre muy cortos para ajustar el periodo en ~ 215 s.

- R 548. Esta estrella tiene una temperatura efectiva y una masa estelar espec-
troscopica un poco mas altas que G117—B15A. Frecuentemente, estas estrellas
se analizan juntas debido a estas similitudes y a que tienen varios periodos en
comun. En el primer intento de ajustar los periodos de R 548 se obtuvieron
varias soluciones con masas estelares altas, que fueron descartadas por identi-
ficar al modo con 212 s como ¢ = 2, de acuerdo con esos modelos. También se
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obtuvieron algunas soluciones con masas intermedias. En general, los modos
con periodos en 318.07 s y 333.64 s son los modos mas pobremente ajustados, y
se identifican con un grado armoénico ¢ = 2. Con el fin de encontrar un modelo
astrosismolgico para esta estrella debimos emplear varias restricciones. Ademés
de pedir que el modo con periodo 212.95 s sea identificado con un modo ¢ =1
y k=2, se fijo el grado armoénico en ¢ = 1 para el modo con periodo 274.272
(Yeates et al. 2005). Como resultado, encontramos un modelo astrosismologico
con M, = 0.609 M., mayor que la masa estelar que se obtuvo para G117-B15A
(M, = 0.593 M), y a una T.g menor, contrario a la tendencia indicada por
espectroscopia y por estudios anteriores (Bradley 1998; Castanheira & Kepler
2009). Sin embargo, los parametros superficiales que caracterizan al modelo
de mejor ajuste, se encuentran en acuerdo con las incertidumbres dadas por
espectroscopia.

- MCT 2148-2911, PG 1541+650, HE 1429—-037 y HS 1824—-600. Estas
estrellas son enanas blancas de baja masa, con masas espectroscopicas de 0.515,
0.502, 0.514 y 0.427 M, respectivamente. Estos valores fueron obtenidos por
extrapolacion a partir de nuestra grilla de modelos evolutivos. Sin embargo,
los modelos astrosismolgicos para estas estrellas no tienen la masa minima del
grillado (0.525 M), sino que tienen masas intermedias de 0.632, 0.609, 0.660
y 0.570 Mg, respectivamente. Los valores de temperatura efectiva de estos
modelos se corresponden con las determinaciones espectroscopicas.

- GD 244. Para esta estrella no se pudo encontrar un modelo sismologico plau-
sible que tuviera una temperatura efectiva cercana al valor espectroscopico
(Teg = 11680 K). Para adoptar un modelo sismologico, se concider6 que los
modos de mayor amplitud son ¢ = 1, y se encontr6 una solucioén aceptable con
Tox = 12422 K, muy superior a la espectroscopica. Por otro lado, los valores
sismologicos de masa estelar y la gravedad superficial estan en acuerdo, dentro
de las incertidumbres, con los valores espectroscopicos.

- G207—-9. Para esta estrella DA variable se obtiene una soluciéon astrosismolog-
ica con M, = 0.837 M. Sin embargo, también se obtiene una segunda solucion,
de menor calidad (® = 1.496 s), para una masa menor (M, = 0.609 M) car-
acterizada por una envoltura de hidrogeno gruesa (My = 1.41x107°M,). Una
degeneracion en las soluciones también fue obtenida por Castanheira & Kepler

(2009).

- G29-38. El caso de G29-38 es bastante patologico. A pesar de que esta estrella
tiene una T,g ~ 11 800K, exhibe un espectro de periodos muy rico y complejo,
incluyendo 14 modos genuinos, caracteristico de estrellas DA variables més
frias. Thompson et al. (2008), basado en espectroscopia de VLT, mostr6 que
la mayoria de los periodos que muestra esta estrella son modos con ¢ = 1, pero
también hay modos con ¢ = 2 y posiblemente un modo con ¢ = 3 o 4. Sin
embargo, la solucion sismolbgica para esta estrella implica que la mayoria de
los modos observados deben ser ¢/ = 2. En el modelo astrosismologico elegido,
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el inico modo con ¢ = 1 esta asociado con el periodo de 614.4 s, que es el modo
de mayor amplitud.

- PG 2303—-243. Los modos observados y las amplitudes para esta estrella
fueron tomados de Pakstiené et al. (2011). Estos autores muestran que esta
estrella ZZ Ceti tiene un espectro de pulsaciéon muy rico con 24 probables modos
independentes. Sin embargo, la mayoria de estos modos tienen amplitudes muy
bajas, por debajo de ~ 4 mma. En nuestro anélisis, se concideraron como modos
reales aquellos con amplitudes mayores que ~ 4 mma, dejando solamente cuatro
periodos. En particular se fijo en grado armoénico en ¢ = 1 para los dos modos
principales, 616.4 y 965.3 s, mientras que se permitio a los modos restantes ser
modos con f =10 (¢ = 2.

6.3. Las Masas Astrosismolbgicas

En este trabajo, los tracks evolutivos de enanas blancas DA que se utilizaron para
deducir la masa astrosismologica son también los que se usaron para derivar las masas
espectroscopicas de las estrellas DA variables. Por consiguiente, vale la pena realizar
una comparacion entre ambos conjuntos de valores. En la figura 6.3 se comparan las
masas espectroscopica y astrosismologica. La linea a trazos indica la correspondencia
1:1. A partir de esta figura se observa que el acuerdo entre ambos conjuntos de datos
no es muy bueno, donde las discrepancias pueden alcanzar una diferencia de hasta ~
0.2 M. Sin embargo, gran parte de los puntos en la figura 6.3 se acumulan alrededor
de la linea a trazos, demostrando que no existe un corrimiento apreciable entre las
estimaciones espectroscopica y astrosismologica de la masa estelar.

Las distribuciones para las masas estelares de acuerdo con los resultados astro-
sismologicos y espectroscopicos se presentan en forma de histogramas en los paneles
superior e inferior de la figura 6.4, respectivamente. El valor medio de la masa as-
trosismologica de la muestra analizada es (M), = 0.636 £ 0.016 M, levemente
mas alta (~ 0.95%) que el valor medio de la masa espectroscopica, (M), = 0.630
+ 0.028 M,'. Dado que los métodos empleados para inferir ambos valores son muy
diferentes, consideramos que hay un buen acuerdo entre los valores medios de las
masas estelares.

Castanheira & Kepler (2008, 2009) han realizado el primer estudio astrosismologi-
co de un ensamble de estrellas ZZ Ceti. Estos autores analizaron un total de 87
estrellas ZZ Ceti, incluyendo las variables brillantes asi como también una fraccion
de las variables del SDSS. El valor promedio de la masa de las enanas blancas DA
variables derivado en estos trabajos es de (M), = 0.668 Mg, alrededor de un 5%
mas alto que nuestro valor, (M,) . = 0.636 M. Se debe tener en cuenta que Cas-
tanheira & Kepler (2008, 2009) incluyeron varias estrellas masivas (M, > 1Mg), que
no han sido consideradas en nuestro estudio. Dado que las herramientas numéricas
utilizadas para modelar la estructura, evolucion y pulsaciones de las estrellas ZZ Ceti

! Aqui no se esta sugiriendo que las enanas blancas DA variables son méas masivas que las no
variables, dado que existen fuertes criterios de seleccién en la biusqueda de enanas blancas DA
pulsantes.
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Figura 6.3: Comparacion entre los valores de la masa estelar de las 44 estrellas
77 Ceti analizadas en este trabajo, de acuerdo con las inferencias espectroscopicas
(eje x) y del analisis astrosismolégico (eje y). La linea diagonal a trazos indica la
correspondencia 1:1 entre ambas estimaciones.

utilizadas por los dos grupos son independientes, y dado que las muestras de estrellas
analizadas son diferentes, consideramos que el valor medio (M,), derivado en este
trabajo se encuentra en buen acuerdo con aquel derivado por Castanheira & Kepler
(2008, 2009).

6.4. La Temperatura Efectiva

Siguiendo la misma linea que en la secciéon anterior, realizamos una comparacion
entre los valores espectroscopicos y sismoldgicos de la temperatura efectiva para la
muestra de 44 estrellas ZZ Ceti analizada en este trabajo. Los resultados se muestran
en la figura 6.5. La linea a trazos indica la correspondencia 1:1. En este caso, asi como
en la masa estelar, no se observa un muy buen acuerdo entre los dos conjuntos de
datos, con discrepancias que pueden alcanzar valores de hasta ~ 750 K. Por otro lado,
no se observa un corrimiento del cero apreciable y los puntos parecen acumularse
alrededor de la linea a trazos.

En la figura 6.6 se muestran las distribuciones en temperatura efectiva, en for-
ma de histogramas, para los valores espectroscopicos (panel inferior) y sismologicos
(panel superior). A partir de esta figura, se observa que el méaximo en la distribucion
de T.g sismologica se encuentra entre 11400 y 11 600K. Para temperaturas efectivas
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Figura 6.4: Histogramas que representan las distribuciones de masa para la muestra
de 44 estrella ZZ Ceti concideradas en este trabajo, de acuerdo con inferencias espec-
troscopicas (panel inferior) y con nuestro andlisis astrosismoldgico (panel superior).
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Figura 6.5: Comparacion entre los valores de temperatura efectiva de la muestra de 44
estrellas ZZ Ceti analizadas, de acuerdo con los valores espectroscopicos (eje x) y los valores
sismologicos (eje y). La linea diagonal indica la correspondencia 1:1.

més altas se observa un decrecimiento suave, mientras que hacia T, mas bajas el
cambio es mas abrupto, con una contribuciéon pequena para temperaturas efectivas
menores que 11200 K. Esto tultimo esta relacionado con el borde rojo de la banda de
inestabilidad, donde las estrellas ZZ Ceti dejan de pulsar. En el caso espectroscopi-
co, se observan dos maximos entre 11400 y 11600 K y entre 11800 y 12000 K,
separados por un valle bien definido. En este caso, se observa un decreciemiento
abrupto en el numero de estrellas ZZ Ceti en ambos extremos del intervalo consider-
ado. Por ultimo, el valor promedio de T, astrosismologica de la muestra analizada
es (Tem),, = 11632 £ 134K, en excelente acuerdo con el valor espectroscopico de
<Teff>espec = 11635 £ 190K.

6.5. El Espesor de la Envoltura de Hidrégeno

Uno de los pardmetros estructurales mas importantes que se desea restringir a
través de la astrosismologia de estrellas ZZ Ceti es el espesor de la envoltura de
hidroégeno en enanas blancas DA. En la secciéon 5.2 se derivd un valor para la masa
de la envoltura de hidrogeno para G117—B15A de My = (1.25 + 0.7) x107°M,,
alrededor de dos 6rdenes de magnitud mas delgada que el valor predicho por los
calculos evolutivos candnicos, My = 107*M,. Aqui, el analisis de un gran ntimero
de estrellas ZZ Ceti permite explorar la distribucion de espesores de la envoltura
de hidrogeno a partir de la astrosismologia. En la figura 6.7 se presentan los his-
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togramas de la distribucion de espesores de la envoltura de hidrogeno. En el panel
superior se muestran los resultados para la muestra completa de 44 estrellas ZZ Ceti.
Notar que existe un maximo pronunciado en la distribucion para log(My/M,) en el
rango de —5 a —4, aunque también se observa otro maximo, mucho menos notorio,
para log(My/M,) entre —10 y —9. De esta manera, resulta aparente, a partir de la
figura 6.7, la existencia de un rango del espesor de la envoltura de hidrogeno en las
estrellas DA variables, con un pico importante para envolturas gruesas y otro pico
mucho mas bajo para envolturas muy delgadas, y un valle aparente para espesores
intermedios. En el panel central de la figura 6.7 se muestra un histrograma de la
distribucion de envolturas correspondiente a los modelos astrosismoldgicos caracteri-
zados por espesores canonicos (gruesos) de la envoltura de hidrogeno, que suman un
total de 11 estrellas. Finalmente, en el panel inferior se presenta el histograma para
los espesores no canoénicos, es decir, aquellos modelos con envolturas mas delgadas
que las predichas por los céalculos evolutivos estandar, dependiendo del valor de la
masa estelar. A este tipo de envolturas las denominamos “delgadas”. Recordar que
los modelos con envolturas “delgadas” han sido generadas en el marco del presente
trabajo con el objetivo de extender el espacio de parametros explorado para realizar
el estudio astrosismologico. Notar que para la mayoria de las estrellas analizadas, 34
de un total de 44 objetos, los modelos astrosismoldgicos obtenidos tienen envolturas
de hidrogeno “delgadas”, como se ilustra en la figura 6.8. Es importante notar, sin
embargo, que la mayoria de los valores de My derivados en este trabajo, atin cuando
son méas delgadas que los valores candnicos, se acumulan cerca del valor de la masa
de la envoltura predicho por la evoluciéon estelar estandar. Por el contrario, Castan-
heira & Kepler (2009) encontraron una distribucion de envolturas casi homogénea
en sus ajustes (ver su Fig. 8). En la figura 6.9 se grafica la masa de la envoltura de
hidrégeno en términos de la temperatura efectiva del modelo astrosismoldgico para
las 44 estrellas ZZ Ceti analizadas. En particular, no se observa una dependencia de
My con la temperatura efectiva, lo cual indica la ausencia de procesos de pérdida de
masa o acrecion durante la evolucion en la banda de inestabilidad (Castanheira &
Kepler 2009).

El valor medio de la masa de la capa de hidrogeno es (My/M,) = 2.71 x107°
de acuerdo con nuestros resultados, 50 veces méas alto que el valor presentado por
Castanheira & Kepler (2009), basado en una muestra de estrellas diferente. En mu-
chos aspectos, nuestros resultados estan en acuerdo con las predicciones de estos
autores. La diferencia con nuestro valor medio para la masa de la capa de hidrogeno,
puede deberse al hecho que ambos estudios estan basados en conjuntos de modelos
de estrellas enanas blancas DA completamente independientes, codigos de pulsacion
diferentes y muestras de estrellas distintas.

Finalmente, Tremblay & Bergeron (2008) han estudiado el cociente entre las
estrellas enanas blancas ricas en helio y ricas en hidrogeno en términos de la tem-
peratura efectiva a partir de un andlisis basado en modelos de atmosferas de datos
fotométricos en el infrarrojo del Two Micron All Sky Survey combinado con magni-
tudes visuales disponibles. Estos autores encontraron que el cociente aumenta grad-
ualmente de =~ 0.25 para 15000 > T.s > 10000 K hasta alrededor de 0.5 para
10000 > T = 8000 K, debido a la mezcla convectiva cuando la base de la zona
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Figura 6.7: Panel superior: Histograma de la distribucién en el espesor de la en-
voltura de hidrogeno para la muestra de 44 estrellas ZZ Ceti consideradas en este
trabajo. Panel central: Histograma para la distribucion de envolturas de hidrégeno
para los modelos con envolturas canonicas (gruesas), como predicen los calculos evo-
lutivos estandar, dependiendo de la masa estelar. Panel inferior: Histograma para la
distribuciéon de envolturas de hidrégeno para los modelos con espesores no can6nicos
(delgados), obtenidos mediante el procedimiento artificial descrito en la seccion 4.1.
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Figura 6.8: Valores de la masa de la envoltura de hidroégeno en términos de la masa
estelar astrosismologica, correspondiente a los modelos astrosismologicos de la mues-
tra completa de 44 estrellas ZZ Ceti analizadas en este trabajo. La curva gruesa
(naranja) indica los valores candnicos del espesor de la envoltura de hidrogeno.
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convectiva de hidrogeno alcanza la zona convectiva mas interna rica en helio. Con-
cluyen entonces que alrededor de un 15% de las enanas blancas DA deberian tener
envolturas de hidrogeno con log(My/M,) entre —10 y —8. En el presente trabajo
descubrimos que existe una fraccion importante de estrellas DA variables con en-
volturas més delgadas que los valores canoénicos. En particular, 5 estrellas ZZ Ceti
analizadas tienen 10719 < My /M, < 1078, lo que representa un 11 % de las estrellas
de la muestra estudiada. Esta fraccion de estrellas con envolturas de hidrogeno muy
delgadas es compatible con el resultado de Tremblay & Bergeron (2008).

Todos estos resultados refuerzan la idea de que podria existir una fracciéon no
despreciable de enanas blancas DA con envolturas delgadas de hidrogeno. Un esce-
nario de formacion posible, es aquel propuesto por Althaus et al. (2005b) para la
formacion de una enana blanca DA con una My més pequenia (My ~ 107°M,,) que
la predicha por la teoria estandar.



CAPITULO [

LAstrosismologia de estrellas Z7 Ceti: WD J1916+3938

La estrella WD J1916+4-3938 es una estrella enana blanca DA variable que se en-
cuentra cerca del borde rojo de la banda de inestabilidad pulsacional de las estrellas
7.7 Ceti. Esta estrella fue identificada como pulsante a partir de series temporales de
fotometria utilizando observaciones de telescopios terrestres (Hermes et al. 2011). En
principio, WD J1916+3938 no tendria nada en especial, sin embargo se encuentra en
una posicion privilegiada en el cielo, convirtiendola en la primera estrella enana blan-
ca DA variable en el campo de la mision Kepler (Christensen-Dalsgaard et al. 2009).
Aunque la mision Kepler esta dedicada principalmente a la busqueda de planetas de
dimensiones y caracteristicas terrestres alrededor de estrellas similares al Sol, tam-
bién ha hecho importantes aportes en varios campos dentro de la Astrosismologia.
En particular, ha dado lugar a la deteccién de una enana blanca variable de tipo DB,
KIC 8626021 (QDestensen et al. 2011). Un estudio astrosismologico detallado de esta
estrella, basado en modelos evolutivos de estrellas enanas blancas DB, fue realizado
por Corsico et al. (2011b). Se espera que un monitoreo continuo de WD J1916+3938
de lugar a la mejor curva de luz detectada en una estrella enana blanca pulsante
(Hermes et al. 2011), incluso mejor que aquellas curvas de luz de las estrellas méas
brillantes observadas en campanas del WET (Nather et al. 1990). En vistas a las
futuras observaciones de WD J1916+4-3938 por el satélite Kepler, consideramos con-
veniente realizar un primer estudio astrosismologico de esta estrella ZZ Ceti, basado
en los modelos evolutivos completos de estrellas enanas blancas DA calculados en
esta Tesis (Corsico et al. 2011c).

Observaciones espectroscopicas indican que WD J1916+4-3938 es una estrella ZZ
Ceti fria, con una temperatura efectiva de Tog = 11129 £+ 115 K, y una gravedad
superficial de log g = 8.34 + 0.06 (Hermes et al 2011). Esta estrella muestra varia-
ciones en la luminosidad de baja amplitud, con periodos largos entre ~ 800 y ~ 1450
s. Una lista de los periodos observados y de las respectivas amplitudes se muestran
en la tabla 7.1.

A partir de la interpolacion de los tracks evolutivos calculado en esta Tesis, de-
terminamos la masa espectroscopica para WD J1916-+3938, de la misma manera que
para la muestra de 44 estrellas ZZ Ceti brillantes analizadas en el capitulo anterior.
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Tabla 7.1: Frecuencias, perfodos y amplitudes de WD J1916+3938, de acuerdo a las ob-
servaciones de Hermes et al. (2011).
v [pHz] T [s] A [%]
1213.7 823.9 0.38
1198.9 834.1 0.32
1070.1 934.5 0.36
1032.1 968.9 0.44
918.3 1089.0 0.25
854.8 1169.9 0.23
696.0 1436.7 0.24

Como resultado obtuvimos un valor para la masa estelar de M, = (0.805+0.040) M.
Este valor es un poco mas bajo que el valor obtenido por Hermes et al. (2011) usando
los tracks de Wood (1990), M, = (0.82 4 0.04) M.

7.1. Resultados Astrosismologicos

A partir del espectro de periodos observado en la estrella ZZ Ceti WD J1916+3938,
realizamos un ajuste astrosismologico, utilizando la grilla de modelos evolutivos de
enanas blancas DA. Suponemos que todos los modos observados, corresponden a mo-
dos reales y por consiguiente pueden aportar informacién sobre la estructura interna
de la estrella.

En un primer ajuste fijamos el valor del grado armoénico en ¢ = 1 para todos
los modos. Como resultado obtuvimos un modelo de mejor ajuste caracterizado por
M, = 0.837TMg, Teg = 11391 K y log(My/M,) = —7.36. En la figura 7.1 se grafica
la funcion de calidad ® en términos de la temperatura efectiva, para los distintos
valores de la masa remanente de hidrogeno para el caso M, = 0.837M. El modelo
de mejor ajuste corresponde al minimo en . En particular, el modelo sismologico
tiene una temperatura efectiva méas alta que el valor espectroscopico (~ 260 K). Las
propiedades del modelo de mejor ajuste se muestran en la primera fila de la tabla 7.2
(modelo 1), donde se indican los periodos observados y tedricos, con su identificacion
de ¢y k, ademés de la diferencia entre los periodos y el valor de la funciéon de calidad.
El valor de ® para el modelo 1 es de 3.18 s. En particular, dada la cercania en el valor
de los periodos, los modos con 823.9 s y 834.1 s, se asocian con el mismo periodo
tedrico en 825.25 s.

Para el segundo ajuste de periodos, descartamos el periodo 834.1 s, dado que este
modo es el que tiene una diferencia mayor con el periodo tebrico 825.25 s, dejando
seis periodos observados para ajustar. En este caso también restringimos el valor del
grado armonico en ¢ = 1. Como se esperaba, obtuvimos el mismo modelo de mejor
ajuste (modelo 2, tabla 7.2) que en el caso anterior, con un valor menor de la funcion
de calidad (® =2.24 s).

El siguiente paso fue relajar la restriccién sobre el grado armoénico, permitiendo
que el valor de ¢ sea 1 o 2. Como resultado obtuvimos el mismo modelo astrosis-
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Figura 7.1: Funcion de calidad ®(M,, My, Tog) en términos de la temperatura efectiva
para los distintos valores del espesor de la envoltura de hidrégeno, indicado con simbolos,
correspondientes a la secuencia con masa estelar M, = 0.837M v para el caso donde se
considera que todos los modos observados corresponden a modos dipolares (modelo 1, tabla
7.2). La franja vertical gris indica el rango de temperatura efectiva de WD J1916+3938,
con las incertezas dadas por la espectroscopia (Hermes et al. 2011). El modelo de mejor
ajuste corresponde al minimo de ® en Tog ~ 11400 K, para un espesor de la envoltura
log(Mu/M,) = —7.36.
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Tabla 7.2: Posibles soluciones astrosismologicas para WD J1916+3938. el modelo 1 es el
modelo de mejor ajuste cuando se considera que todos los modos tienen £ = 1. El modelo 2
corresponde al caso donde no se incluye al modo con 834.1 s en el ajuste y se vuelve a fijar el
grado armonico en ¢ = 1. El modelo 3 indica el modelo astrosismologico cuando se utilizan
todos los modos en el ajuste y se permite que el grado armoénico sea £1 o 2. Finalmente, el
modelo 1 resulta el modelo de mejor ajuste cuando consideramos un modo con periodo 829
s en lugar de los periodos 823.9 s y 834.1 s, pero fijando nuevamente el grado armoénico en

{=1.
Modelo T,z  M./Ms log(My./M,) log(My/M,) T or ¢ k A @
(K] [s] [s] [s] s
1 11391 0.837 —2.50 —7.36 823.9 825.25 1 18 -1.35 3.18
834.1 825.25 1 18 8.85
934.5 930.08 1 20 4.42
968.9 97158 1 21 -2.68
1089.0 1089.11 1 24 -0.11
1169.9 1169.59 1 26 0.31
1436.7 1432.14 1 32 4.56
2 11391  0.837 —2.50 —7.36 823.0 825.25 1 18 -1.35 2.24
934.5 930.08 1 20 4.42
968.9 97158 1 21 -2.68
1089.0 1089.11 1 24 -0.11
1169.9 1169.59 1 26 0.31
1436.7 143214 1 32 4.56
3 11391  0.837 —2.50 —7.36 823.0 825.25 1 18 -1.35 1.14
834.1 83276 2 32 1.34
934.5 93269 2 36 1.81
968.9 971.58 1 21 -2.68
1089.0 1089.11 1 24 -0.11
1169.9 1169.59 1 26 0.31
1436.7 1437.09 2 56 -0.39
4 11376 0.837 —2.50 —7.36 829.0 825.88 1 18 3.12 2.56
934.5 930.87 1 20 3.63
968.9 97242 1 21 -3.52
1089.0 1090.11 1 24 -1.11
1169.9 117068 1 26 -0.78
1436.7 1433.51 1 32 3.19
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Tabla 7.3: Parametros espectroscopicos y del modelo de mejor ajuste para WD
J1916+3938. Recordar que los errores en el modelo astrosismoldgico son errores internos
del procedimiento de ajuste. La masa inicial de la estrella progenitora es M, = 4Mg.

Cantidad Espectroscopia Astrosismologia,
Ter [K] 11129+ 115 11391 £ 70
M. /Mg 0.805 4+ 0.040 0.837 4+ 0.034
log g 8.34 £+ 0.06 8.40 £+ 0.07
log(R./Rs) e —2.019 + 0.016
log(L./Ls) e —2.860 £ 0.020
Mye/M, e 3.16 x1073
My /M, (4.41 4+ 2.93) x10°8
Xc, Xo (central) 0.35, 0.64

mologico que en los dos casos anteriores (modelo 3, tabla 7.2). Sin embargo, los
periodos tedricos no son los mismos que en los ajustes anteriores. En particular, el
periodo 834.1 s se asocia con un modo con ¢ = 2 y periodo 832.76, mientras que
el periodo 823.9 s se asocia con un periodo teorico 825.25 s, como en los ajustes
anteriores. El valor de la funcion de calidad es & = 1.14 s.

Finalmente, realizamos un ajuste astrosismologico suponiendo que los periodos
en 823.9 s y 834.1 s son las componentes m = +1 y m = —1 de un triplete, que
aparecen debido al efectos de rotacion de WD J1916+4-3938, y donde la componente
central (m = 0) no se observa. Usando el promedio de las componentes m = +1 y
m = —1 estimamos el valor del periodo de la componente central en 829 s. Por altimo
reemplazamos en el ajuste los periodos con 823 s y 834.1 s por el periodo con 829 s.
Asi como para el modelo 2, supusimos que el grado armoénico era £ = 1 para los seis
periodos. Atn en este caso obtenemos practicamente la misma solucion sismologica
que para los ajustes anteriores de WD J19164-3938, con una temperatura efectiva
un poco méas baja (T.g = 11376 K) y un valor de la funcion de calidad de ® = 2.557
s (modelo 4, tabla 7.2).

En resumen, los cuatro modelos de mejor ajuste obtenidos mediante diferentes
suposiciones indican un modelo astrosismolégico similar, caracterizado por una masa
estelar M, = (0.837 & 0.03) M, una temperatura efectiva To,g = 11380 + 70 K,
una gravedad superficial logg = 8.394 + 0.053, una masa remanente de hidrégeno
log(My/M,) = —7.36 + 0.47. En la tabla 7.3 se comparan los resultados del ajuste
astrosismologico de WD J1916+3938 con las propiedades observadas (Hermes et al.
(2011). Notar que la masa sismologica se encuentra en buen acuerdo con el valor
espectroscopico (M, = 0.805M) deribado de nuestros tracks.

En el dltimo ajuste de periodos de WD J1916+3938 supusimos que los modos
observados con periodos de 823.9 s y 843.1 s correspondian a las componentes m =
+1 vy m = —1 de un splliting rotacional, donde la componente central no aparece
en el espectro de pulsacion. Bajo esta hipotesis podemos calcular el espaciamiento
de frecuencia entre las componentes como Av = v(m = +1) —v(im = —1) =
14.8uHz. Suponiendo la aproximaciéon de rotacion lenta, justificada en la mayoria
de las estrellas enanas blancas, tenemos que 6v = —m&(1 — Cyy), donde v =
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Av/2 =T4uHz y Ciy ~ 0.5 para £ = 1 en el limite asintotico. Asi, una estimacion
del periodo de rotacion medio para WD J1916+3938 es de P,oy = 1/ = 18.77
hs. Este valor esta en acuerdo con los valores inferidos para otras estrellas ZZ Ceti a
partir de un analisis astrosismolégico (Fontaine & Brassard 2008).
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Conclusiones

En este trabajo de Tesis realizamos un estudio pulsacional detallado aplicado
a la clase de estrellas enanas blancas variables méas frias: las estrellas variables ZZ
Ceti. Las estrellas ZZ Ceti o DAV son la clase de estrellas enanas blancas més nu-
merosa, con 148 miembros, siendo G117—B15A la estrella arquetipica y también la
mas estudiada entre las enanas blancas DAV.

La primera etapa de la Tesis consistit en el calculo de secuencias evolutivas com-
pletas de estrellas enanas blancas DA, partiendo desde la ZAMS, pasando por las
etapas de combustion nuclear estable de hidrogeno y helio, la fase de pulsos térmicos
y los episodios de pérdida de masa en la AGB, la fase de nebulosa planetaria, hasta
llegar a la curva de enfriamiento de las enanas blancas, donde calculamos la evolucion
hasta la region donde se encuentra la banda de inestabilidad de las estrellas ZZ Ceti.
El célculo detallado de cada etapa en la evolucion de la estrella progenitora, nos
permitié obtener modelos representativos de enanas blancas DA caracterizados por
perfiles quimicos realistas en el niicleo y la envoltura, un aspecto crucial en estudios
astrosismologicos de estrellas ZZ Ceti. Esta caracteristica es una de las principales
virtudes de los modelos calculados en este trabajo, y representa una mejora sustancial
respecto de los modelos existentes hasta el momento en la literatura. Para los calculos
evolutivos empleamos el codigo evolutivo LPCODE, basado en una fisica constituti-
va detallada y actualizada. En particular, se consideraron episodios de mezcla extra
durante la combustion central de hidrogeno y helio, difusiéon de elementos dependi-
ente del tiempo durante la fase de enana blanca y rehomogeinizaciéon quimica en la
composicion interna de carbono y oxigeno por inestabilidad de Rayleigh-Taylor. La
metalicidad de las estrellas progenitoras es Z = 0.01. Un resumen de los resultados
se encuentra a continuacion.

= Discutimos la importancia de un tratamiento detallado de la evolucion durante
los pulsos térmicos en la AGB y de la difusion de elementos sobre la forma del
perfil quimico de las capas més externas de las estrellas ZZ Ceti. En este sentido,
encontramos una fuerte dependencia de la estratificacion quimica de las capas
externas con la masa estelar. En modelos menos masivos (M, < 0.63M), los
procesos difusivos no son capaces de remover la estructura de la interfase triple,
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construida durante el episodio de mezcla en el Gltimo pulso térmico en la AGB,
en el tiempo que la estrella tarda en alcanzar la etapa de ZZ Ceti. Por otro lado,
la estructura de doble capa en los modelos de masas més altas desaparece al
momento de alcanzar la banda de inestabilidad. Esto se debe a que la difusiéon
de elementos se vuelve menos eficiente cuando la masa del modelo decrece y a
que el espesor de esta interfase es mayor para los modelos menos masivos.

= Analizamos en profundidad la importancia de la relacién masa inicial — masa
final para las enanas blancas con nucleo de carbono y oxigeno. Encontramos
que una reduccion de la eficiencia de los episodios de mezcla extra durante la
fase de pulsos térmicos en la AGB, sustentada por evidencia teorica y obser-
vacional, lleva a un aumento gradual de la masa del nticleo libre de hidrégeno
a medida que la estrella evoluciona en esta etapa. Como resultado, la relacién
masa inicial — masa final al final de la etapa de pulsos térmicos en la AGB
es muy distinta de aquella que resulta de considerar la masa del ntucleo libre
de hidrégeno justo antes del primer pulso térmico. Este hecho da lugar a una
ambigiiedad en la masa de la estrella progenitora, dada la masa estelar de la
enana blanca. Por otro lado, tiene implicaciones importantes sobre la composi-
cion de carbono/oxigeno que se espera en una enana blanca. En particular, la
abundancia central de oxigeno podria subestimarse por un ~ 15% si se asume
que la masa de la enana blanca es la masa del niicleo libre de hidrogeno antes
del primer pulso térmico.

= Estudiamos la dependencia de las abundancias centrales de oxigeno con la tasa
de reaccion nuclear 2C(a,7)'®0. Para ello calculamos secuencias evolutivas
adicionales, con una masa estelar en la etapa de enana blanca de 0.593M y
utilizando distintos valores de la tasa de reaccion 2C(a, v)'%0. Encontramos
que un aumento del ~50% en la tasa de reaccion da lugar a un aumento del
~12% en la abundancia central de oxigeno, mientras que una disminucién en
el ~50% en la tasa de reaccion se traduce en un decrecimiento del ~46 % en
Xo. Dentro de las incertezas dadas por Kunz et al. (2002), encontramos que la
abundancia de oxigeno central tiene un valor minimo en ~0.48 y un maximo
en ~ (.8.

Respecto de las propiedades pulsacionales de los nuevos perfiles quimicos calcu-
lados en esta Tesis, encontramos que:

= Los periodos de pulsacion decrecen cuando la masa estelar del modelo aumen-
ta, debido a un aumento en la frecuencia de Brunt-Viisilad, que es a su vez
proporcional a la gravedad superficial. Por otro lado, observamos que los perio-
dos se vuelven mas largos a medida que la estrella se enfria. Esto se debe a un
decrecimiento en N debido a un aumento en el grado de degeneraciéon con el
enfriamiento.

= El espesor de la envoltura de hidrogeno es el parametro que mayor influencia
tiene sobre el espectro de periodos de pulsacion en una estrella ZZ Ceti. Global-
mente se observa un aumento en los periodos cuando My disminuye. También
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se observan eventos de avoided crossing, sobre todo para modos de bajo orden
radial. Por tltimo, se observa una dependencia débil, aunque no despreciable,
de los periodos con la abundancia central de oxigeno.

= Observamos que las tendencias globales y la dependencia funcional de los perio-
dos de oscilacion con los parametros estructurales (M, My, Teg) en nuestros
modelos son similares a las que se obtienen a partir de los modelos utilizados
previamente por otros autores en estudios astrosismologicos de estrellas ZZ
Ceti. Sin embargo, tanto el espectro de periodos de modos g como los detalles
del atrapamiento de modos derivados segin nuestros modelos son sustancial-
mente diferentes. En particular, los valores precisos de los periodos teoricos
obtenidos en base a nuestros modelos son diferentes de aquellos correspondien-
tes a los modelos mas comunmente utilizados, lo cual afecta directamente los
resultados de los ajustes astrosismoldgicos, un aspecto intimamente relacionado
con el presente trabajo de Tesis.

Utilizando los modelos detallados de las estrellas ZZ Ceti realizamos un estudio
astrosismologico de estos objetos. Este es el primer estudio sismologico donde se
emplea una gran grilla de modelos evolutivos caracterizados por perfiles quimicos
consistentes desde el centro hasta la superficie y cubriendo un amplio rango de masa
estelar, espesor de la envoltura de hidrégeno y temperatura efectiva. Este enfoque
representa una mejora significativa sobre calculos previos, que se basan en modelos
de enanas blancas DA caracterizados por perfiles quimicos simplificados para la en-
voltura y/o el niicleo. La muestra de enanas blancas DAV consiste en 44 estrellas ZZ
Ceti, provenientes del grupo de estrellas brillantes, para las cuales los parametros su-
perficiales estan bien determinados. En esta muestra se incluye la estrella arquetipica
G117—B15A. El estudio astrosismologico simultaneo de un niimero elevado de estrel-
las permite, en principio, derivar caracteristicas y propiedades comunes de esta clase
de enanas blancas variables.

Dado que G117—B15A es la estrella ZZ Ceti mas estudiada en la literatura, hemos
puesto mayor énfasis en el andlisis y descripcion de los resultados para este objeto
en particular. Los resultados principales para G117—B15A son:

= Encontramos un modelo astrosismoldgico para G117—B15A caracterizado por
Tor = 11985 + 200 K, logg =8.00 + 0.09 y M, = 0.593 M., en excelente
acuerdo con las determinaciones espectroscopicas.

= Por primera vez, se rompe la degeneracion relacionada con el espesor de la
envoltura de hidrogeno en las soluciones astrosismologicas de G117—B15A,
presentada en estudios previos, dependiendo de la identificacion del orden radial
k de los tres modos que exhibe esta estrella. Encontramos una identificacion k =
2,3,4 como la tnica posible en el marco de nuestros modelos de pulsacion. Se
debe tener en cuenta que, si permitiéramos la variacion de algin otro parametro
estructural, probablemente recuperariamos la degeneracion en las soluciones
sismologicas reportada por los trabajos previos sobre esta estrella ZZ Ceti.
Recordar que los parametros como el espesor del buffer de helio, la forma de
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los perfiles de las abundancias de carbono y oxigeno, el ancho de las regiones
de transicién quimica, etc, no son parametros libres en nuestros modelos, sino
que son fijados estrictamente segiin las predicciones de la teoria de evolucion
estelar.

» El modelo de mejor ajuste tiene una envoltura de hidrogeno con My = (1.25
+ 0.7) x107°M,, alrededor de dos ordenes de magnitud mas delgada que el
valor predicho por los calculos evolutivos candnicos, de My ~ 107*M, para
esta masa estelar.

= El valor obtenido para el espesor de la envoltura de hidrogeno del modelo de
mejor ajuste de G117—B15A estd en muy buen acuerdo con las predicciones
del escenario post-LTP propuesto por Althaus et al. (2005a) para la formacion
de enanas blancas DA con una envoltura delgada.

» La luminosidad del modelo astrosismolégico permite inferir una paralaje sis-
mologica para G117—B15A, que es bastante mas grande que el valor trigonomé-
trico. Dado que se encuentra en acuerdo con trabajos previos, concluimos que
la paralaje trigonométrica tiene incertezas altas y que el valor astrosismologico
es robusto.

Para el conjunto de las 44 estrellas ZZ Ceti brillantes, los resultados astrosis-
mologicos principales son:

= Determinamos la masa espectroscopica de las 44 estrellas analizadas usando
los tracks evolutivos de enanas blancas DA calculados en este trabajo.

» El valor medio para la masa astrosismologica de (M,) . = 0.636 £ 0.019 M,
un poco mas alto que la masa media espectroscopica, de (M*>espeC = 0.630 +
0.028 M. Dado que se utilizaron dos enfoques completamente diferentes para

derivar los dos valores, consideramos que se encuentran en buen acuerdo.

» El valor derivado para (M), se corresponde con el valor medio de la masa
de las enanas blancas DA inferida por Tremblay et al. (2011), (M.)p, = 0.631
Mg, y en buen acuerdo con el valor derivado por Falcon et al. (2010), (M,)p, =
064740018 Mo .

= Existe un rango en el espesor de la envoltura de hidrogeno para las estrellas
77, Ceti estudiadas, cualitativamente de acuerdo con los resultados de Cas-
tanheira & Kepler (2009). Nuestra distribucion en el espesor de la envoltura
de hidrogeno esta caracterizada por un pico dominante en envolturas gruesas
[log(Myu/M,) ~ -4.5] y otro mucho menos pronunciado para envolturas muy
delgadas [log(My/M,) ~ -9.5], con un valle evidente para valores intermedios.

» Para la mayoria de las estrellas DAV analizadas (34 de un total de 44) los
modelos astrosismologicos tienen envolturas de hidrogeno més delgadas que los
valores predichos por la evolucion estelar estdndar para una masa estelar dada.
Sin embargo, los valores para la masa de la envoltura de hidroégeno se acumulan
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méas cerca de los valores canonicos que aquellos derivados por Castanheira &
Kepler (2009).

= De acuerdo con nuestros resultados el valor medio de la masa de la capa de
hidrogeno es (My/M.) = 2.71 x107°. Este valor es alrededor de 50 veces méas
alto que el valor presentado por Castanheira & Kepler (2009), basado en una
muestra de estrellas diferente, (My/M,) = 5.01 x107".

WD J1919+3938 es la primera estrella ZZ Ceti que se encuentra en el campo del
satélite Kepler, con lo cual se espera obtener la mejor curva de luz detectada en una
estrella DAV. Como primer paso realizamos un estudio astrosismoldgico preliminar
de esta estrella utilizando el espectro de periodos observados, hasta el momento,
desde la Tierra. Los resultados principales son:

= Haciendo algunas suposiciones sobre el valor del grado arménico y del orden
radial para los periodos de pulsacién observados en este objeto, encontramos un
modelo sismologico caracterizado por T,y = 11380470 K, logg = 8.39 £ 0.07,
M, = (0.837 & 0.034) My, My/M, = (4.41 4 2.39) x 1078 y My./M, = 3.16 x
1073,

= [a masa estelar del modelo sismologico esta en buen acuerdo con las estima-
ciones espectroscopicas (M, = 0.8M). Por otro lado, la temperatura efectiva
sismologica es un poco mas alta que el valor espectroscopico (11129 + 115 K).

» Estimamos un periodo de rotacion de 18.77 h para WD J1919+4-3938, basado en
la hipotesis de que los modos con periodos de 823.9 s y 834.1 s corresponden a
las componentes m = 41y m = —1 de un triplete, respectivamente, producto
de la rotacion de la estrella.

= Es importante notar que la posibilidad de que una estrella ZZ Ceti masiva,
como WD J1919+3938, sea monitoreada por la misién Kepler con un alto
grado de detalle, hace de esta estrella la candidata ideal para estudiar la fisica
de los procesos de cristalizacion a altas densidades.

Tanto los resultados obtenidos en este trabajo como aquellos presentados en Cas-
tanheira & Kepler (2008, 2009) concluyen que una fracciéon importante de enanas
blancas DA podria haberse formado con un valor de My mas pequena que el valor
predicho por la evolucion estelar estandar.

En resumen, los resultados apuntan a la posible existencia de una fracciéon no
despreciable de enanas blancas DA con envolturas de hidrogeno delgadas. Un posi-
ble escenario de formacion, es aquel propuesto por Althaus et al. (2005b) para la
formacion de una enana blanca DA con una My mas pequena (~ 1075M,) que la
predicha por la teoria estandar (~ 107%M,), en acuerdo con el valor de la envoltura
de hidrogeno estimado para G117—B15A. Un nuevo anélisis astrosismologico sobre
un conjunto muy numeroso de estrellas DAV, incluyendo las estrellas ZZ Ceti del
SDSS, basado en modelos evolutivos completos de enanas blancas DA con perfiles
realistas como los calculado en este trabajo, ayudara a encontrar bases mas firmes
sobre esta idea.
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En el futuro se pretende explotar el potencial de la gran grilla de modelos evolu-
tivos representativos de las estrellas ZZ Ceti para realizar estudios astrosismologicos
de este tipo de estrellas pulsantes, ya sea para estrellas aisladas como para investigar
las propiedades de las estrellas DAV como un grupo.



APENDICE A

Ecuaciones de Pulsacion

En esta seccion desarrollaremos la teoria de pulsaciones no-radiales adiabaticas en
la aproximacién lineal, o de pequenas perturbaciones, para un sistema con simetria
esférica, es decir, en ausencia de rotacién o campos magnéticos. Partiremos entonces
de las ecuaciones de la hidrodindAmica para obtener un sistema de ecuaciones difer-
enciales que tiene como solucion las autofunciones y autofrecuencias de oscilacion.
El tratamiento que se muestra a continuacion sigue el tratamiento y la derivacion de
Unno et al. (1989). Las ecuaciones bésicas de la hidrodinamica son las ecuaciones de
conservacion de masa (ec. A.1), del momento (ec. A.2) y de la energia (ec. A.3):

ap L
% +V-(pu) = 0 (A.1)
p(%+ﬁ-v>ﬁ = pf—VP—pV®d+V6O (A.2)
0 -
pT(§+E-V>S = pley+ey)—V-Fp (A.3)

En estas ecuaciones p denota la densidad de masa, P la presion, 1" la temperatura,
u la velocidad de flujo, S la entropia especifica, ® el potencial gravitatorio, f las
fuerzas electromagnéticas externas, © el tensor de esfuerzos viscosos, €y la tasa de
generacion de energia nuclear, €y la generacion de calor por viscosidad, ﬁR el flujo
de energia por radiacion y V es el operador gradiente.

Para completar la descripcion del sistema debemos agregar ecuaciones suple-
mentarias. Estas ecuaciones son: la ecuacion de Poisson, que relaciona el potencial
gravitatorio con la distribuciéon de masa,

V20 = 4nGp (A.4)

y la ecuacion de difusion radiativa,

Fr = —KVT (A.5)
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donde G es la constante de gravitaciéon universal, V2 es el operador Laplaciano y
K es la constante de conductividad radiativa, que se puede escribir en funcion de la
opacidad k como:

4
K = %3 (A.6)
3Kp

En esta ecuacion a es la constante de densidad de radiacion y c es la velocidad de la
luz. También existe un conjuno de ecuaciones que proporcionan las expresiones para
P(p, T)a S(p7 T)a EN(pa T) y K,(p, T)

Generalmente la viscosidad es pequena en el interior estelar y en ausencia de
conveccion. Por lo tanto, podemos despreciar el término de viscosidad en (ec.A.2)
(V- © =0) y el término que contiene ey en la ecuacion A.3 (e =0).

Si consideramos también un sistema autogravitante y en ausencia de campos
magnéticos tenemos que f = 0. Bajo estas suposiciones las ecuaciones (A.1)-(A.3)
resultan:

)
aJrV-(pﬁ) =0 (A7)
p(%+@-v)@ = pf —VP—pVd (A.8)

W
I

0 _
pT(E—FEV) pGN—V'FR (Ag)

Mientras que las ecuaciones (A.4) y (A.5) no varian.

V20 = 47Gp (A.10)
Fr - —2Cmagr (A.11)
3Kp

Notar que la ecuacion (A.8) es la aproximacion de la ecuacion de Navier-Stokes
para un fluido no viscoso, es decir, la ecuacién de Euler. En las ecuaciones anteriores
notamos con U a la velocidad del fluido en ausencia de conveccion para diferenciarla
de la velocidad general @ que puede incluir campos de velocidad turbulentos.

Ahora consideremos el estado de equilibrio, para ello fijamos vy = 0y (9/9 t=0)
en las ecuaciones (A.7)-(A.11). Esto resulta en:

VP — VP = 0

poeno —VFro = 0
Vo®y = 4nGpy
Fro = —KVT

donde el indicamos con un subindice 0 las variable fisicas en equilibrio. Notar que la
ecuacion (A.14) es la condicion de equilibrio hidrostatico.
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Para derivar las ecuaciones de oscilacion, consideramos el estado no perturbado
o en equilibrio y le superponemos pequenas perturbaciones. Dado que las pertur-
baciones son mucho menores en magnitud que las variables en equilibrio, podemos
asumir que vale la teoria lineal y descartar asi términos de orden mayor a uno en las
perturbaciones.

Las perturbaciones de cierta cantidad fisica f se pueden describir matematica-
mente de dos maneras: con variaciones Lagrangianas (6 f) o Eulerianas (f').

(%)
'\H
=i
=

I
=

(1) — folF)
(F.1) — fol7) (A-16)

Si definimos £ = 7 — Ty como la variacion Lagrangiana de la posicion de un
elemento de fluido, tenemos que la relacion entre los dos tipos de perturbaciones esté
dada, a primer orden, por:

SfTt) = f(T.t)+& Vf(T) (A.17)

Las variaciones Lagrangiana y Fuleriana coinciden para el caso no perturbado
(Tp=0) y estan dadas por:

: dé
U= UV =00=— Al
v U =0v o (A.18)

Ahora procederemos a la linealizacion de las ecuaciones (A.7)-(A.11). Para ello es-
cribimos a cada variable fisica como su valor en equilibrio més una pequena pertur-
bacién Euleriana.

p=rotp
d =P+ P
popip (A.19)
T=To+7T

Reemplazando las expresiones (A.19) en las ecuaciones (A.7)-(A.11), despreciando
términos de orden mayor o igual a dos en las perturbaciones y usando que las variables
de equilibrio satisfacen las ecuaciones (A.12)-(A.15), se otiene:

%’Z+v.(poa) =0 (A.20)
po%JrVP’ijoV(D’er'V(DO = 0 (A.21)
V2 = 4nGyp (A.22)

Fo = —K,VT' — K'VT, (A.23)

Las ecuaciones (A.20)-(A.23) forman un sistema de ecuaciones diferenciales lineales
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en derivadas parciales para las variables perturbadas (p/, ®', 7", etc) y para el vector
velocidad T = ¥ = 7 o la variacion Lagrangiana del desplazamiento &. Los coefi-
cientes de estas ecuaciones diferenciales incluyen solamente cantidades en equilibrio,
que son funciones solo de r ya que estamos considerando que el modelo no perturbado
tiene simetria esférica.

Lo = pQ(T), TQ = TQ(’I"), (IDQ = (I)()(’I") (A24)

En adelante, para simplificar la notaciéon, omitiremos los subindices 0.
Las perturbaciones o variaciones Eulerianas son funciones del tiempo y de las co-
ordenadas. Si elegimos coordenadas esféricas podemos escribir estas funciones como:

f’:f/(r,e,gb,t)

A partir de aqui se puede hacer la primera separacion de variables. Suponemos
una dependencia temporal oscilatoria de la forma ¢!, donde ¢ es la frecuencia
angular de oscilacion, que se relaciona con la frecuencia ciclica v y el periodo Il
de la siguiente manera:

o 1

V —m— — —
2r 11
Asi podemos escribir cualquier cantidad fisica de la forma,

fi(r.0,6.t) = f'(r,0,¢) (A.25)
Consideremos la siguiente relacion termodinamica (Unno et al. 1989):
/ 1 P T
o~ A — v L6s (A.26)
p Tip p
En la ecuacion (A.26)
D= (585) V= (585)s (A.27)

donde el subindice S’ indica que las derivadas se realizan a entropia constante, &, es
la componente radial de £ y A es el discriminante de Schwarzschild que denota el
grado de estabilidad (A < 0) o inestabilidad (A > 0) convectiva y esta dado por:

dlnp 1 dnP
dr 'y dr

Utilizando la dependencia dada en la ec (A.25), la ecuacion (A.26) y operando
con las ecuaciones (A.20)-(A.23) obtenemos:
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1(8 P9 gVad Tss (a28)

s o 2
8r+ )P (a +gA)§r+a

19(r*¢,) 1dlnP p Vi\P 1_,., T
" or +F—1 I &+ T, P+— ?*F vlq) VadF(;S (A.29)

19 2 9 2 P’ B p*T
(,,,2 a5 o TV ) —4nGp (FIP Afr) = —ArGVa—-08  (A.30)

iocpTsS = (pen) — %%p{,) v2 ( ) (A.31)
F=-rk% g%  (A32)

donde V3 es el operador diferencial.

1 1 0 0 0?
Vi = pm |:Sln 9% (Sln 8_) —+ aﬁ&] (A33)

Aqui Fr/ es la componente radial de la variacion Euleriana en el flujo, F;Q.

Como resultado, las ecuaciones (A.28)-(A.32) son independientes del tiempo. Los
coeficientes dependen solamente de la coordenada radial r, y el tinico operador difer-
encial con derivadas respecto de los angulos es V2. Por lo tanto, podemos hacer otra
separacion de variables, en una parte radial y otra angular. La dependencia de la
parte angular se puede especificar en funcion de los armonicos esféricos Y, (6, ¢).
Estas funciones son autofunciones del operador L? = r?V? con autovalores ¢(¢ + 1).

L2Y[(6,6) = (1 + 1)Y"(6,9) (A.34)

La forma explicita de los armonicos esféricos esta dada por:

204+ 1) (¢ —m)1]*?
2r ({4 m)!

Y0, ¢) = (—1)mFmh/2 ( P (cos B)e™® (A.35)

donde m=—0,—(+1,..0—1,0y Pljm|(cos 0) son los polinomios de Legendre.
Después de esta separacion de variables, para los modos normales, las perturba-
ciones toman la forma:

f(r.0,0) = f(rY;"(0.¢) (A.36)
Y la expresion para la variacion Lagrangiana del desplazamiento es:
€= |60), @) o 6lr) = | Y7 (0, 6)6" (A37
) ST By ST Gin 00¢ '

donde
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&n = . (5, + <I>') (A.38)

a’r \_p

Asumiendo que las perturbaciones de las cantidades fisicas tienen la forma (A.36),
las ecuaciones (A.28)-(A.32) se transforman en:

/

1dP" ¢ ) dd

il P + (N? - — A.

P +pCS + ( a)£r+d = gVl 55( 39)
L+

1.d(r%,) idlnP€T+ (1 LZ) P

pcE o?r?

: pT
o = — A4
r2  dr Iy dr Vad P 05 (A.40)

’ / 2 2
14 (ﬁdi) Dy 4rcp (32 " lm}) = —4r GV 5 (A1)
PCs 9

r2 dr dr 72
T’ ,dT
K— = —F K — (A.42
dr dr ( )
/ 1 T2F E(f + 1)
opTdS = - — KT (A.4
op 08 (pEN) r2 dr r2 ( 3)

siendo ¢4 = (['1p/p)*/? la velocidad local del sonido. N y L, son las frecuencias de
Brunt-Viisila y Lamb, respectivamente, y estan dadas por:

N2—g(1dlnp dlnp):_gA (A44)

'y dr dr
((+1)

r2

L; = 2 (A.45)

Las frecuencias de Brunt-Viisild y de Lamb cumplen un rol fundamental en la
teoria de pulsaciones estelares no-radiales. En particular, la frecuencia de Brunt-
Viisiléd define las caractristicas globales del espectro de modos g.

Consideremos ahora la aproximacion adiabatica. Para ello suponemos que no hay
intercambio de calor entre los elementos del fluido al oscilar. Esta condicion se cumple
principalmente en las zonas internas de la estrella, pero no lo hace en las regiones
proximas a la superficie. La condicion de oscilaciones adiabaticas es equivalente a
decir que la entropia especifica se conserva, tal que

58 =0 (A.46)

A partir de esta condicion la relacion termodinamica (A.26) toma la siguiente forma
simplificada:

, P &pN?
g =L & (A.47)
CS g

que expresa la perturbacion en la densidad en funcién de la perturbacién en la
presion.
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Tomando en cuenta la relacion (A.47), las ecuaciones béasicas (A.39)-(A.41) se
reducen a:

1d(r3%,) g L2\ P t(+1)
— o e (12} = o A4
r2  dr 2 + o2 ) pck o2r? (A-48)
1dP" ¢ 2 do’
R —P N = A4
p dr + S + ( )&» dr (A.49)
1d [ ,do 0+1) P N?
— — d = 4Arn — 4 — A.
r2dr (T dr ) r2 Gp (pc% + g & (4.50)

Las ecuaciones (A.48)-(A.50) con las condiciones de contorno apropiadas en el
centro (r=0) y el la superficie de la estrella (r = R 6 P = 0), constituyen un problema
de autovalores (0?). donde las soluciones estan dadas por los modos normales de
oscilacion. Podemos ver también que estas ecuaciones son idependientes del niimero
azimutal m y muestran, por consiguiente, una degeneraciéon del orden 2¢ + 1 en los
autovalores. Esta degeneracion se rompe, por ejemplo, para sistemas rotantes o que
poseen un campo magnético.

Las ecuaciones (A.48)-(A.50) aplicadas a modelos estelares generales deben resol-
verse en forma numérica. Para realizar un analisis numérico del sistema planteado,
es necesario escribir el sistema de ecuaciones en forma adimensional, para lo cual
debemos definir también las variables del problema en su forma adimensional. Las
nuevas variables adimensionales se definen como:

_ & _ 1 (P
Y= Ya2 = - <—>
o e . R (A.51)
Y3 = gr Ya= yar W= TR0

por lo tanto, las incognitas del problema se pueden expresar en funcién de las vari-
ables adimensionales de la siguiente manera:

& =1y P' = pgr —
/ 1 o pgr (Y2 — 1) . (A52)
O =grys G =9y o’ = Sw?

Sustituyendo las expresiones (A.52) en las ecuaciones (A.48)-(A.50) obtenemos
un sistema de ecuaciones adimensionales dado por:

v = (Vi3)m s { Gz Vo[ v2t Vaws (4.53)
d
x% = (Chw? =A%) + (A" = U + 1) yp — A"y (A.54)
d?/s
1— Al
d
x% —UA*y + UVyys + [((0 + 1) — UV g3 — Uy, (A.56)

donde
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_ V. __Lldp _gr_grp (A.57)
Iy I'iydlnr ¢ Tip '

_dlnM,  Ampr?

dlnr M, (4.58)
3
T M,
== A.
¢ ( R*) " (A.59)
r 1 dlnp dlnp
A= —rA=-N?=r|— — A.60
" g T(Fl dr dr ) ( )

La variable adimensional x es la coordenada radial escaleada con el radio estelar
(x =7r/R.), M, es la masa contenida en una esfera de radio r, y M, es la masa total
de la estrella.

Las condiciones de contorno en la formulacién adimensional que completan el
sistema son, en el centro del modelo (z = 0):

yCrw? = lyy =0, Lys —ys =0 (A.61)

y en la superficie estelar (z = 1):

h—y2+y3=0, ((+1ys+ys=0 (A.62)

ademas de la condicion de normalizaciéon y; =1 en x = 1.



APENDICE B

Definiciones

» Armonicos esféricos:

20+ 1) (0 —m)!1"?
2r (L+m)!

nm(97¢> _ (_1)(m+\m|)/2 ( P{Jm| COS eeim¢>

= Estrellas de Poblacién I: Las estrellas de Poblacion I son estrellas jovenes de
cumulos abiertos, en los bazos espirales de la Galaxia, que se forman a partir
del material procesado por generaciones anteriores. Estas estrella se concideran
de metalicidad alta.

= Estrellas de Poblacion II: Las estrellas de Poblacion IT son estrellas viejas de
cumulos globulares, en el halo de la Galaxia, formadas en los primeros tiempos
del Universo a partir de material primordial, principalmente hidrogeno y helio
y bajas concentraciones de elementos mas pesados. Estas estrellas son de baja
metalicidad.

= Estrellas de Poblaciéon III: Las estrellas de Poblacion III son aquellas es-
trellas masivas que se formaron a partir de los elementos producto de la nucle-
osintesis en el Big Bang, escencialmente de hidrogeno y helio.

= Luminosidad: Energia emitida por unidad de tiempo. Se puede definir como:
L = Fx A, donde F es la densidad de flujo de energia y A es el drea. Suponiendo
que la estrella es una esfera de radio r que emite como un cuerpo negro de
temperatura T,g, la luminosidad est4 dada por:

L =4nR*oTy

» Magnitud Bolométrica M,: El flujo total recibido de un cuerpo luminoso
y que comprende todo el espectro electromagnético con la correcciéon nece-
saria para compensar el efecto de la atmosfera terrestre. La diferencia entre
la magnitud bolométrica y la magnitud en una longitud de onda A se denom-
ina correccién bolométrica BCy. La cantidad BC usualmente se refiere a la
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correccion sobre la magnitud visual. El cero de la escala de las magnitudes
bolométricas se fija adoptando My (®) = 4.75.

» Metalicidad Z: La metalicidad de una estrella es la fraccién de masa formada
por elementos quimicos que no son hidrogeno y helio. La metalicidad solar es
Z =0.01.

» Opacidad: La opacidad es una medida de la permebilidad del medio mate-
rial a la radiacion. Aplicado a la astrofisica, una region con opacidad baja es
transparente a la radiacion, mientras que regiones de opacidad alta, bloquean
el flujo de radiacion.

» Parsec (pc): Medida de longitud igual a distancia al Sol de un objeto que
tiene un 4ngulo de paralaje de 1 arcseg. Equivale a 3.26 afios luz, o a 3.1 x 1013
km.

= Relacién politrépica: Una relacion politropica esta dada por:
P=FKpts
donde K es la constante politropica y n es el indice politropico.

» Temperatura efectiva: Temperatura de la fotosfera de la estrella que se
corresponde a la temperatura de un cuerpo negro con las dimensiones de la
estrella, tal que

L =4nR?0 Ty
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