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RESUMEN

Se han obtenido tres féormulas de ajuste para la masa limite (newtoniana), la masa gravitacional
maxima (relativista) y la energia de ligadura de varias secuencias de enanas blancas con diferentes com-
posiciones quimicas. Hemos calculado el valor del indice adiabatico medio (i.a.m.) para cada modelo.
El valor critico de dicho i.a.m. es mayor que el cldsico de 4/3; ello se traduce, por ejemplo, en la apari-
cion de la inestabilidad relativista en 1.3430, para el caso de enanas de carbono. Este resultado es rati-

ficado por los cdlculos hidrodinamicos.

ABSTRACT

We obtain numerical fits for the limit mass (newtonian), maximum gravitational mass (relativis-
tic), and binding energy for several sequences of white dwarfs of different chemical compositions. We
calculate the value of the average adiabatic index for each model. The critical value of this index is
larger than the classical value of 4/3; this implies, for example, that for carbon dwarfs the relativistic
instability appears at 1.3430. This results is confirmed by the hydrodynamical calculations.
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1. INTRODUCCION

Configuraciones tipo enana blanca (EB) aparecen
bien como entes individuales —son el destino de las
estrellas de masa ‘pequefia’: M 6 £2 Mg — o en los
nicleos (con diferentes composiciones quimicas) de las
estrellas ‘masivas” (8 35 MK 100 £30 Mg), ‘poco
masivas’ (8 X MK 12 M@) o de masa ‘intermedia’
(6£25 MK 8+2Mg). Este es el escenario del colapso
estelar en el caso de estrellas simples (Canal 1980).

En los sistemas binarios apretados (SBA), varios mo-
delos de EB que acretan material de su compafiera han
sido propuestos en los ultimos afios como fuentes de
las Supernovas de tipo I (SNI) y/o de las estrellas de
neutrones (EN) (Wheeler 1974; Taam 1980; Canal e Isern
1980; Canal et al. 1980, 1982)

En ambos casos la masa mdxima que una configura-
cién tipo EB puede tener es decisiva para su evolucion
posterior. En este sentido creemos interesante el deducir
una formula sencilla para la ‘masa limite’ de las EB con
composicién quimica arbitraria que generalice la de
Chandrasekhar (1939).

En las EB masivas los efectos relativistas “comienzan
a ser relevantes”, al menos desde un punto de vista cuali-
tativo, en dos aspectos: (i) la existencia de una ‘masa
mdaxima’, MG(’“‘”‘), para densidades centrales finitas,
Pc(crit), (ii) el valor del indice adiabatico medio critico,
Ty (crit)» s¢ hace mayor que el clésico de 4/3.

n relacién con estos dos aspectos presentamos, en
este trabajo, (i) una expresién que nos permite conocer

el valor de M ™2%) para EB de composiciéon quimica
arbitraria y (ii) la puesta a punto de un c6digo hidrodina-
mico y su aplicacién en la linea de destacar el comporta-
miento dindmico de EB con: I'y <T'y(crit).

II. ECUACIONES DE ESTRUCTURA
ESTELAR RELATIVISTA

Las ecuaciones fundamentales de estructura estelar
relativista —para materia ‘fria’— son (Misner, Thorne

y Wheeler 1973):
dp/dr = —(p+ p) (m+ 4ar’ p)/ {r(r—2m)} 6}

dm/dr =4nr%p )

d®/dr=—(p+ p)™" (dp/dr) 3

(c=G=1),
donde se ha considerado simetria esférica, de modo que
el elemento de linea espacio-tiempo es:

ds? = —e2® dt? + e2A dr? + 1% (d9? + sen?0d¢?)

y m=(1/2) (1 —e—24)
Las condiciones en el centro son: m(0)=0, y en
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la guperficie: p(R) = py,,, (tomaremos py, , =0), ®(R) =
In/ (1 — 2M,/R), Mg =m(R).

Otras magnitudes calculadas son: (i)Masa ‘vam’:
M, =f R po dv, (ii) masa ‘propia’: Mp =f (1} p dv, donde
Py Po son las densidades de masa-energia y de masa ma-
terial, respectivamente, y dv=4nr’eAdr, (iii) energfa
gravitacional: =Mg —Mp, (iv) energia interna: U=
Mp -M,, (v)energia de ligadura: Ep=Mg-M,,
(vi) indice adiabitico medio: Ty = R Iy, dv/f Rp dv,
[y =(1+ p/p) (dp/dp), (vii) el desplazamiento al rojo
gravitacional: z(r) =e¢™® — 1 se ha calculado en el cen-
tro y en la superficie.

El método de integracion utilizado es un Runge-Kutta
de 4°orden.

1. MASA MAXIMA DE ENANAS BLANCAS

Como sefialdbamos en la introduccion uno de nues-
tros objetivos es comparar las masas limite y critica que
resultan de resolver las ecuaciones de estructura estelar
en dos teorias de la gravitacién: la newtoniana y la eins-
teniana, respectivamente. No consideraremos, pues, efec-
tos debidos a las reacciones picnonucleares o a la desinte-
gracion B-inversa (Hamada y Salpeter 1961; Canal y
Schatzman 1976).

La ecuaci6n de estado (EE) utilizada es la de Salpeter
y Zapolski (SALZA; Salpeter 1961; Salpeter y Zapolski
1967):

p(dinas/cm?®) = pcy + pc+ PrE
donde: pcy = Af(x) es la contribucién del gas de electro-
nes degenerado (Chandrasekhar 1939) A =6.002 X 1022
Y X = pg/mgc, pg es el momento de Fermi y Pc Y PTF
son las correcciones colombianas y de Thomas-Fermi
debidas a las interacciones entre los electrones y los
iones:

Pc = — 5.47 X 10%° x*72/3
Prp = — 2.142 X 10! x5(1 + x?)~1/2 743

siendo Z la carga de los iones.

La densidad de masa-energia es: p =pq (x) + u(x)/c?
(g/em®) con: po(x)=Bx®, B=9.738 X 10°u, (u, es
el peso molecular medio por electrén); ucy =A g(x),
Uc = —1.644 X 10*'x*Z2/3, upp = —6.428 X 10'8%°
(1 +x*)1/2 74/3,

Las correcciones en la EE debidas a las energias de in-
tercambio y de correlacién han sido calculadas por Salpe-
ter (op. cit. 1961) e incorporadas en algunos de nuestros
célculos previos. Dado que sus efectos eran despreciables
al ser del mismo orden que la cota de error establecida
en la integracion numérica (S 107%) y el gasto consi-
guiente en tiempo de cilculo, se decidié eliminarlas en
los célculos posteriores.

Una primera consecuencia que tiene la consideracién
de las reacciones picnonucleares y las capturas electroni-
cas (CE) sobre los nicleos presentes cuando p > pcg
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(pcE es la densidad umbral frente a CE) es el cambio en
la composicion quimica de la estrella: aumento de las
abundancias de elementos pesados y disminucion de .
Consiguientemente la presion disminuye. Estos efectos
ya han sido incorporados en los cilculos newtonianos de
Hamada y Salpeter (op. cit. 1961): las curvas M(R) pre-
sentan un maximo para valores de la densidad central
P, =pcg- Si tenemos en cuenta que para el caso de EB
de carbono tenemos: pcg(*?C) > pe ity (definida mds
adelante), y que nuestro interés reside en aislar los efec-
tos relativistas en las propiedades macroscopicas de EB
masivas, parece justificado el que no tengamos en cuenta
ambos fenémenos. Su influencia en la dindmica del colap-
so la comentaremos mds adelante.

Ya hemos citado los cdlculos newtonianos de Hamada
y Salpeter; Koester (1978) ha considerado los efectos de
la temperatura en la relacién masa-radio. Las ecuaciones
relativistas fueron resueltas por Chandrasekhar y Tooper
(1964) para u, =2y con la EE de un gas de electrones
completamente degenerado.

Nosotros hemos construido un conjunto de secuencias
de modelos de tal modo que cada secuencia se obtiene
para una composicién quimica homogénea dada y ha-
ciendo variar p .. Hemos examinado los rangos de Z y Me:
1<Z<28,1<p,<3.

La funcién Mg (p., Z, u,) decrece con Z y u,, pero
crece con p., alcanzando un maiximo, Mg (max), para
una densidad central, Pc(crity que varia en el interva-
lo™ (5 —50) X 10° g/cm® (segin los valores de Z y p,).
Las ecuaciones newtonianas se han resuelto para la mis-
ma EE y para grandes valores de p a fin de determinar
la ley que gobierna la relacion: M, (Z,u,).

La Tabla 1 muestra las propiedades macroscopicas de
EB con Mg =M;™a) correspondientes a algunas de
las secuencias estudiadas. Las tres ultimas columnas de
dicha tabla corresponden al radio cldsico, R¢y , y masa,
M , de la configuracién cldsica —con la misma densidad
central que la relativista—, asi como la masa limite de la
secuencia, M, .

En lugar de la relacién M (R) hemos representado en
la Figura 1 un detalle de las funciones z(p.) y z.(p.)
para dos secuencias de EB —carbono y hierro—; la primera
funcién alcanza un maiximo para log pc(g/cm3)€ 14.6
(donde la EE ya no es vilida), mientras que la funcién
z.(p.) es mondtona creciente como se desprende de la
definicién:

Atze=(1-2Mg/R) ~112 [} (p+p)™ (- dp).

La funcién T‘l(pc) es monétona decreciente hasta
alcanzar un minimo de " 1.343, para después crecer —al
ser los efectos relativistas cada vez mds importantes—. En
consecuencia hay que destacar que se verifica: I'y (¢,i4) =
Iy (pc(crit)) > 4/3 para cualquier composicién quimica;
en particular, I'; (¢rir) = 1.34305 (para la secuencia de
EB de 2C) y 1.34280 (para EB de *Fe).

Tomando los valores numéricos de: M, MG(ma") y
—EpMax) (energia de ligadura del modelo con Mg =
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TABLA 1

PROPIEDADES MACROSCOPICAS DE ENANAS BLANCAS CON Mg =Mg (max) y pARA DIFERENTES SECUENCIAS

Pc Pc Q U ~Ey
10'° (10%* R MG (10%° (10%° (10%° RCL MCL M.
(Z; ue) X¢ g/em®)  dyn/cm?) (km) Mg) erg) erg) erg) (km) Mg) Mg)
2;2) 234 2.523 3.597 1000 1.4020 -69.59 64.04 5.55 1005 1.4277 1.4412
(6;2) 23.4 2523 3.565 995 1.3860 -68.30 62.80 5.52 1000 1.4112 1.4247
(8;2) 23.4 2.523 3.556 993 1.3796 -67.75 62.24 5.51 998 1.4046 1.4181
12;2) 234 2.523 3.532 990 1.3684 —66.84 61.33 5.51 995 1.3931 1.4065
(205 2) 234 2.523 3.499 984 1.3497 -65.32 59.80 5.50 989 1.3738 1.3871
(20;2.2) 24.5 3.177 4.188 860 1.1173 —51.45 47.26 4.19 861 1.1364 1.1464
(26;2.154) 24.7 3.177 4.276 869 1.1548 —54.40 49.90 4.48 871 1.1750 1.1853
(28;2.071) 241 2.831 3.855 923 1.2442 -59.25 54.23 5.02 927 1.2661 1.2778
y Mg (max)), correspondientes a las diferentes secuencias y
ajustandoles funciones del tipo: y = q(Z)uf hemos cons-
truido la Tabla 2. Los diagramas ‘log y-log u,* muestran,
12 en los tres casos, una nube de puntos que pueden ser ajus-
tados por polinomios de 2°grado en Z. El resultado
w10 final es:
'
zs M./Mg =(5.801 —0.017Z
g -4 22 -2.000
(12 +235X107*Z%) y, C))
6
¢ ME**/Mgy =(5.573 - 0.017Z
2 + 190X 107%2?) p,719% )
o ; 7 g —EPX/10%0 erg  =(41.84 — 0.109Z
Log ?c
Fig. 1. Dezplazamiento gravitacional al rojo en la superficie z, y ~ —2.
en el centro z, como funciones de pe s +122x107 Zz) Me 2911 (6)

La desviacion estdndar relativa a los valores numéri-
cos es, respectivamente: ¢, =1.12X 1073, 7.7 X 107%,
TABLA 2 1.26 X 1073
El ajuste es optimo en Z "~ 6: la diferencia relativa
entre el valor de Mg (MmaX) obtenido por la integracién
numérica (Tabla 1) y nuestra férmula(5)esde ™~ 8 X 105
M_/M M (max) Mg —Ep(max)/1080 erg en el caso de EB de carbono.

z *‘@_q P q P q P Hamada y Salpeter (op. cit.) han propuesto la siguien-

te férmula para la masa limite:

FUNCIONES DE AJUSTES DEL TIPO y = q(z) yg

1 57877 -2.000 5.5609 —1.9829 41.7613 —2.9094
2 57647 _2.000 55384 -19827 41.6273 —29101
6 5.6998 -2.000 54724 —19827 411795 —2.9100 M., = 1.4587 X (2/u,)* (p/pcy)®/? M.

;(2) S6267 -2000 53982 19828 40.7192 -29108

5492 2. 3148 1. ) - . .
% 55045 _2.88(1) ggégg _}gg;g gg;ﬁ; _%gi;g Creemos que nuestra expresién generaliza la masa de
Chandrasekhar de una forma mds sencilla.
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Zeldovich y Novikov (1971) obtienen la siguiente
expresion para la energia total limite: —E, /10°°
erg = 9.9450! M., , que es mayor (en un factor ~~ 1.32)
que la energia de ligadura maxima obtenida en (6) — al
hacer Z = 0 en las ecuaciones (5) y (6)--.

Finalmente, los datos mds recientes de O%Eri B
son: R/Re = 0.0137+0.0014, M/Mg = 0.43 £0.02,
cz = +20+3 km/seg (Wegner 1979); el drea de error
experimental es cortada por nuestras curvas tedricas
MGz(R) correspondientes a las secuencias de EB desde las
de ?He hasta las de ' ®0 y para p, ™~ 10°g/cm? .

IV. ECUACIONES DE LA HIDRODINAMICA
RELATIVISTA
La forma mads general del elemento de linea que des-
cribe el campo gravitatorio en el interior de una estrella
tal que se encuentra ejecutando movimientos (oscilacio-
nes radiales, colapso, . ..) que preservan la simetria esfé-
rica es:

ds? = —a?(u)dt? + b2(u,H)du? + R (u,t) (d6°
+ sen? 8d¢?)

(Misner y Sharp 1964; May y White 1966, 1967);1a coor-

denada ‘w se mueve junto (‘comoving’) con una capa del
fluido y puede interpretarse como la masa ‘uam’ conteni-
da en una esfera de radio ‘R’. Como consecuencia de la
conservacién del niimero bariénico resulta: b=1/4mp,R?.

Las ecuaciones de Einstein se pueden reducir al si-
guiente sistema de ecuaciones en derivadas parciales (en
la notacioén de May y White):

uy = —a(47R?I'p, /w + m/R? + 4mpR) (7

R, =au (8)
(poR?)/poR? = —au, /R, ©)
(au), faw = {e, + p(1/po), W (10)
e = —p(1/po); (11)

siendo: (i) w=(p + p)/po la entalpia especifica, (ii) la
masa gravitacional m =f# 47pR? R, du. Otras magnitudes
incorporadas al c6digo numérico son: (iii) Masa ‘propia’:
mp = f§ 47pR?b du y el (iv) invariante escalar: R = (1/2)
Rij, RK; = E? + 2E? + F? + 2F? donde E=(2m/R*)
~4n(p +p), E=(1/aR) {u; —(R,a,)/b?}, F =2m/R?,
F=—(1/R) {(—uu,/R,) + 4mpoR*T, }, T =R, /b.

La integracion numérica de las ecuaciones anteriores
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se ha realizado utilizando un esquema en diferencias fi-
nitas desarrollado por May y White (1967) al que se han
incorporado las magnitudes (iii) y (iv): Se divide la es-
trella en J° capas esféricas y se varia la coordenada tem-
poral en una cantidad At" + 1/2 que debe verificar la
condicion de estabilidad de Courant. Tendremos, pues,
variables del tipo X! (definidas en la capa " y en el ins-
tante t"’) o del tipo X’j‘ + {g (definidas en la zona entre
las capas " y 9§ — 1’ y en un instante intermedio entre
«qny qn+17),

Un criterio de la precision del c6digo numérico viene
dado por la condicion: m(u,t) = m(u, 0) = M, cuando la
presion en la superficie p(u) es nula. Definiendo la can-
tidad: 8y =(m] — m)/m$, se ha comprobado que ésta
llega a ser < 1075 en célculos hidrodindmicos en los que
no se han originado ondas de choque y para mds de S0000
modelos.

El tratamiento de las ondas de choque se ha hecho
utilizando la técnica de incorporar una “viscosidad arti-
ficial”. Se trata de un mecanismo disipativo sugerido por
Von Neuman y Richtmyer (Rychtmyer 1967, p. 312)
que difumina la onda de choque sobre varias zonas de
tal modo que el espesor de ésta es practicamente inde-
pendiente de su intensidad asi como de la densidad y
presion del material en el que se propaga.

Finalmente, son miltiples las causas que pueden acon-
sejar el detener un cdlculo hidrodinamico y que podemos
agrupar en dos clases: a) Las que obedecen a criterios de
ahorro de tiempo de cilculo, cuando ya la informacién
es suficiente. Asi pues, se han fijado limites dados bien
por el nimero total de modelos a calcular (NMOD), o
por un valor prefijado de la coordenada temporal, tg.
b) Las debidas a la exigencia de significado fisico. As{
por ejemplo, la formacioén de un horizonte aparente de
sucesos (goo — 0) viene precedida por “anomalias nu-
méricas” tales como: I'=>0,u—~>1, At>0, ... Si acep-
tamos como vilida la situacion descrita por la EE hay
que adoptar algin criterio para detener el cdlculo. En las
Tablas 5 y 8 se ha indicado por (U) la causa debida a la
aparicion de alguna de estas anomalias numéricas.

V. DINAMICA DEL COLAPSO DE ENANAS BLANCAS CON
MASA PROXIMA AL LIMITE DE ESTABILIDAD
RELATIVISTA

En lo que sigue hemos tomado diferentes modelos
iniciales (en el co6digo numeérico) de EB con propiedades
macroscOpicas que obtuvimos en los célculos de estruc-
tura (§III) pero con una distribucién homogénea de las
variables termodindmicas. En consecuencia, dichos mo-
delos poseen un gradiente de presiéon nulo, y al in-
yectarlos en el cédigo numérico inducirin inmediata-
mente un campo de velocidades no nulo. La convergencia
hacia la solucién exacta tiene lugar en los primeros
milisegundos.

En este epigrafe hemos considerado tres casos. El pri-
mero es una simple prueba del cédigo numérico: ‘caida
libre’ (p = 0). El segundo punto recoge el estudio hidro-
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dindmico de EB en funcién de la masa y para una misma
EE (la de SALZA). Finalmente en el tercer apartado se
toma un unico modelo inicial y se analiza el comporta-
miento dindmico frente a diferentes EE del tipo ‘poli-
tropo’.

a) Caida libre (EE: p=0)
El modelo inicial EB de '?C con masa proxima a la
critica tiene las caracteristicas sefialadas en la Tabla 3.
La solucién exacta es:

(8100 /3)1/2 t=x1/2 (1 —3)!/2 + arcsen/ (1 - x)

con: X= R/R%, R®= R(u,0) (Rose 1973) siendo el
‘tiempo de caida libre’: 7p = t(x =0) =(32p0/37) — 172,

El colapso es ‘homoélogo’ (Tabla 4), verificaindose la
relaciéon: 8 =x ™2 (Cox y Giuli 1968) siendo: 0 = deusi-
dad instante ‘t’/inicial.

La Figura 2 muestra la funciéon R(t) para diez capas
diferentes. El invariante escalar ‘R’ tiende a infinito
como indica la Figura 3 en la que se ha representado

TABLA 3

ALGUNAS PROPIEDADES DEL MODELO INICIAL
(Casos Ay C)

Parametro Valor
(p 6.43 X 10® g/cm?
(e 1.16 X 10 erg/g
P 2.64 X 10%¢ dinas/cm?
M4 1.3544 Mg,
Mp 1.3860 Mg,
Mg 1.3843 Mg,
R 1007 km
Tee 82.8 mseg.
80 0.9968

TABLA 4

HOMOLOGIA DEL COLAPSO EN CAIDA LIBRE

t s tb
x2 (m seg) (%) ¢

0.9903 10.15 2.40 1.03
0.8616 38.10 0.60 1.56
0.5998 61.75 0.35 463
0.3982 72.45 0.29 15.84
0.1758 79.90 0.25 184.0
0.0953 81.60 0.25 1156
0.0421 82.35 0.24 13402
0.0228 82.55 0.24 84159
a. x ERj(n)/Rj(U)

b. StE(tr;—tnum)'/tnum.

=, 0
pj—l/Z!(X)/p 2-1)2 )

© Universidad Nacional Autéonoma de México

el valor relativo al inicial y para la capa 48 (R%s = 947
km). Finalmente, en la Figura 4 comparamos la solucién
tedrica (curva continua) y la numérica (puntos).

b) Dindmica del colapso de EB en funcion de la masa
Dos conjuntos de modelos iniciales de EB se han

R(km)
e | e e | e

(63s)1

Fig. 2. R como funcion del tiempo coordenado (p = 0)

Log(R/R,)
5

0 + + +
0 30 60 90

t{mseg)
Fig. 3. Invariante escalar R(t) en el caso A
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1.0
-y
R/R, |
0.5
3 ‘\‘
. \
0 ' } } =
0 20 40 60 80

t{mseg)
Fig. 4. Soluciones numérica (puntos) y tedrica (curva continua)
(caso A)

considerado: EB de carbono, X(*2C) =1, y de carbono/
oxigeno, X(*2C) = X(* °0) = 0.5; los radios se han fijado
en 1004 y 1074 km para cada conjunto; los diferentes
modelos iniciales se han obtenido variando la densidad
media.

La Figura 5 muestra los puntos del plano ‘Mg —p.’
que corresponden a los modelos iniciales de la familia de
EB de carbono. La curva dibujada es resultado de los
célculos de estructura (§1III) prolongados a grandes den-
sidades y con la misma EE (la de SALZA); y aunque ésta
no es vilida —para p, R 10! g/cm®— es suficiente para
nuestro objetivo de sefialar la influencia de la masa en la
dindmica del colapso.

La Tabla 5 resume las propiedades fisicas de los mo-
delos iniciales asi como las caracteristicas técnicas del
célculo hidrodindmico (el tiempo de cilculo en un orde-
nador UNIVAC 1100 es de 210 modelos/minuto).
Esta tabla junto con las Iineas de puntos de la Figura 5,
que describen la trayectoria dindmica en el plano
‘Mg — p.’, permiten establecer la siguiente clasificacion:

25

201

0.5

0 s 10 5 2
Log ?c (g/cm 3)

Fig. 5. Puntos del plano ‘MG - o’ correspondientes a los mode-
los iniciales de EB de C (caso B)

(i) Mg >Mgma)  Todos ellos colapsan hacia
‘agujeros negros’ (goo tiende a cero). Evidentemente, si
a densidades p R, 10'! g/cm® hubiéramos tomado otras
EE (por ¢j., la propuesta por Canuto 1974, 1975) el
colapso se puede detener a densidades del orden de la
materia nuclear (Ibdfiez 1982) .

A densidades p > 10'%g/cm?, el ritmo de las reaccio-
nes picnonucleares, en el caso particular del '2C, decrece
desde valores 7(*2C +'2C) < 10 afios, llegando a ser
competitivo con el tiempo caracteristico del colapso 7,
(Canal y Schatzman 1976, Tabla 3). Las CE sobre el *2C

TABLA 5
MODELOS INICIALES Y CARACTERISTICAS TECNICAS DEL CALCULO HIDRODINAMICO
(Caso B)
Xt 0)=1 X(2C)=X("%0)=0.5
MG ) P tg MG (V)] P tg
Mg) (CGS) (CGS) (mseg) Notas2 NMOD Mg) (CGS) (CGS) (mseg) Notasd NMOD
0.341 1.60E8 3.99E25 15643 N 32000 0.136 5.20E7 8.34E24 15528 N 31000
0.682 3.19E8 1.03E26 15638 N 32000 0.226 8.68E7 1.70E25 15546 N 31000
1.248 5.85E8 2.32E26 15747 N 32000 0.453 1.74E8 4.45E25 15537 N 31000
1.366 6.40E8 2.62E26 11129 TF 22500 0.679 2.60E8 7.73E2§ 14964 N 30000
1.457 6.83E8 2.86E26 350 U 30000 1.359 5.20E8 1.98E26 12333 N 25000
1.873 8.78E8 4.01E26 126 4] 2100 1.528 5.85E8 2.32E26 233 8] 28500
2.290 1.07E9 5.25E26 93 6] 1800 1.783  6.83E8 2.85E26 152 U 2250
2.706 1.27E9 6.56E26 76 U 1650 2.038 7.80E8 3.41E26 120 U 1950
3.123 1.46E9 7.96E26 66 U 1650 2.293 8.78E8 4.00E26 102 U 1800
3.539 1.66E9 9.42E26 59 U 1500 2.548 9.76E8 4.60F26 90 U 1800

a. indica las causas por las que el cilculo se detiene (ver Tabla 8).
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S tivo con 7¢ cuando es p>5.5 10!
Schatzman, op. cit.).

Los resultados de este apartado tienen el interés de

ENANAS BLANCAS MASIVAS

aparecen para 7op(*2C)=3.49 10'® g/em?, ‘es decir,
i PCE > Pc(crit); Una vez se inicia el colapso, éstas contri-
o, buyen a acelerarlo, siendo el ritmo, TgE(”C), competi-

g/cm® (Canal y

Si definimos las variables:

N=tp/ree — 1, E=x3/100=p/9.75 p, 107,

13

vemos en la Tabla 6 que para valores crecientes de £ (y,

servir como prueba del c6digo hidrodindmico y del ajuste
entre los resultados numéricos de estructura y la dinimi-
ca estetar cuando M; rebasa “‘no el limite de Chandra-
sekhar sino el establecido por nuestra expresion para

por tanto, Mg crecientes) ty tiende a

Tef (?13 n= 0);

MG(max)”_
n
TABLA 6 9 |
TIEMPOS DE COLAPSO2
£ tp/reg £ tp/teg
ENANAS DEL CARBONO
(Caso B)
4 2.215 6.5 1.293
45 1.782 7 1.244 1 +
5 1.574 7.5 1.206
55 1.444 8 1.176
6 1.347 8.5 1.151
ENANAS DE C/O
(Caso B)
3 2.682 45 1.434
35 1.889 5 1.334
4 1.594 - - 0

)/
\":

'./ 7:1/(5-319)

4 7=1/(3-239)

a. £ = p/(9.75 X 107u ).

1 2

4 5 6 7 8

Fig. 6. Curvas de ajuste: n=1/(¢ — &,)

TABLA 7
EXTREMOS RELATIVOS DE LAS FUNCIONES R,, () y », . ()
(Caso B) )
X(0)=1 X(20)=X(*¢0)=0.5
Mg =1.3660 Mg Mg = 1.3586 Mg
R(50,0) = 984 km R(50, 0) = 1052 km

t RSO Proyy2 t R5° pz«x/z

(seg) (km) (g/cm®) (seg) (km) (g/cm®)
0.256 698 1.760E10 0.255 720 1.614E10

1.385 2716 2.385E8 1.416 2652 2.529E8

2.515 925 7.896E9 2.528 968 6.768E9

3.645 2339 4.116E8 3.640 2350 4.030E8

4.650 1013 5.935E9 4.751 1035 5.497E9

5.655 2149 5.438E8 5.812 2178 5.144E8

6.653 1042 5.314E9 6.773 1087 4.708E9

7.487 2036 6.523E8 7.733 2072 6.073E8

8.366 1090 4.725E9 8.642 1129 4.184E9

9.120 1956 7.420E8 9.444 1995 6.877E8

9.873 1120 4.369E9 10.323 1179 3.659E9

10.627 1899 8.193E8 11.077 1935 7.611E8

R(50,0)=R().
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por otro lado, resulta que tg tiende a infinito para un
valor de &, &, que corresponde a un modelo estable.
Haciendo un ajuste por minimos cuadrados de

2 una hipérbola: n = 1/(¢§ —§,), a varios de los valores de la

Tabla 6 (Figura 6) obtenemos: &, = 3.19 y 2.39 para EB
de '2C y de C/O respectivamente, siendo las masas
correspondientes de 1.335 Mg y de 1.225 M@ (es decir,
los modelos ‘interseccién’ con la curva de equilibrio de la
Figura 5).

(i) MgMma) 2 MR 1 M@. Este grupo de modelos
oscilan alrededor del que corresponde a la configuracion
de equilibrio (Tabla 7). Las oscilaciones son amortiguadas
debido a la actuacion de la viscosidad artificial introdu-
cida en el cédigo hidrodindmico.

El periodo de la primera oscilacion aumenta cuando
la masa disminuye: 2.3 seg(Mg =1.366 Mg), 2.5 seg
(Mg =1.248 Mg), 3.3 seg(Mg = 1.040 Mg). La Figura
7 muestra el comportamiento de la funcion ‘R(t)’ para
diferentes valores de la masa coordenada y en el caso de
una EB de C/O con masa M = 1.360 M.

Si ajustamos los extremos relativos de las funciones
‘Rso(t)’ ¥ py.q/p(t) de la Tabla 7 mediante exponencia-
les, se obtiene (para la EB de C/O con Mg = 1.360 Mg):

RM2X) = 2685 exp (— 0.032t) km
RN = 794 exp ( 0.043t) km
pMmax) = 12175 X 101 exp (— 0.130t) g/cm

LogR(cm)
/\/\/\A/ 50
8- 40 1
30
20
7] 10 1
2
6- i
x(2c)=x"%)=05 M, =136
5 + ; " 4 "
0 2 4 6 8 10
t(seg)

Fig. 7. Funci6én R(t) para una EB de C/O (caso B)
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pMin) =2 4810 X 10% exp ( 0.109t) g/cm

las exponenciales —creciente y decreciente— correspon-
dientes a cada funcién convergen al cabo de un t?~ 16
seg. hacia un modelo que, junto con los de la curva de
equilibrio (de la Figura 5) para la mismap_ 6 Mg, quedan
dentro de un 4rea de error limitada por un rectangulo de
lados v 0.01 (en M) y v 0.01 (log p,).

(ili) Mg X 1 M@. La caracteristica comun es la de
que éstos se expanden hacia el modelo de la curva
Mg(p.) con la misma masa. El célculo no se ha seguido
el tiempo suficiente como para poder establecer conclu-
siones claras sobre si, por ejemplo, se trata de un com-
portamiento oscilatorio —con periodos grandes— o bien
si se alcanzan velocidades de escape.

C) DINAMICA DEL COLAPSO DE EB EN FUNCION
DEL INDICE ADIABATICO
Dos tipos de ‘ley gamma’ se pueden considerar:
(@) p=k;pYy (i) p=k,ongT, conp 7 mpng(1 + €), sien-
do mg y np la masa y densidad de nimero bari6nico,
respectivamente.
A partir de la relacién termodindmica:

= — d(p/ng)/d(1/np),

- se pueden escribir las (i) y (ii) en forma paramétrica

(Bludman 1973):
(1) p= mBnB {1 — kl (mBnB) l/n}—n (120)

p=kI (mgnp)” {1 —k; (mgng)"y 1+™  (12p)

Yy=1+ 1/n (12¢)
(i) p =mgng + (ko /(T - 1))ng I (13a)
p=( —1)(p — mgng) (13d)

En el limite clasico, tanto la (i) como la (ii) se reducen
a la EE de un politropo de indice ‘n’. Las ecuaciones de
equilibrio hidrostitico newtonianas fueron integradas
por Chandrasekhar (1939) obteniendo inestabilidad
para valores de I'; < 4/3. Bludman (1973) ha estudiado
la estabilidad, frente a oscilaciones radiales, de modelos
relativistas que obedecen la (12 a,b); de su anilisis se
desprende que el valor critico de I'y, 'y (¢rit), Ya no es
4/3 sino: Ty(crity =(1 +0) (4/3 +1.730 — 0.310) con
0= (p/p)centro'

Tomando como modelo inicial el del caso A (Tabla
3) y como EE la (ii) en la forma (13b), se ha estudiado el
comportamiento hidrodindmico para diferentes valores
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del indice ‘n’(I"; =1 + 1/n). Las caracteristicas generales
de algunos de los casos considerados se indicari en la

Tabla 8.

TABLA 8
CARACTERISTICAS TECNICAS DEL CALCULO
HIDRODINAMICO
tfd atd
n (mseg) NotasP ‘NMOD¢ (mseg)
2.80 840 TF 16900 VT1
2.84 842 TF 18100 VT1
2.86 294 N 7000 VT1
2.88 423 TF 10500 VT1
2.90 317 TF 10200 © VT1
2.92 265 N 10500 1.8x 10°¢
2.94 226.5 N 10500 7.8 X 107¢
3.00 155.5 U 5754 21x10°°
3.50 84.0 TF 1679 VT1
4.00 851 TF 1709 0.04
10.0 83.0 N 6000 12x10°°

a. tfes el valor de t del tltimo modelo.

b. Las causas por las que el calculo se detuvo: TF, cuando
t=tf; N cuando NMOD = N: U cuando u=1, I' <0, At <0.

¢. NMOD c¢s namero de modelos calculados.

d. VT1=4t(°)=0.05 mseg.

Definiendo el ‘tiempo caracteristico de contraccion’,
7,, COMO aquel para el cual se verifica:

ln{p(;}%/z/pj(_)l)/z} =1,

veinos en la Tabla 9 que, cuando el indice ‘n’ aumenta
‘r > disminuye, de modo regular, en todas las capas; en el
limite ‘n — oo’ resulta el caso A).

Las Tablas 8 y 9 permiten establecer la clasificacién
siguiente:

(a) ‘n< 2.90’ . El comportamiento hidrodindmico se
caracteriza: i) una primera fase en la que hay una con-
traccion homologa —en las primeras etapas— (Tabla 10)
y, ii) oscilaciones con una amplitud que decrece con el
tiempo para un ‘n’ dado, asi como para valores de ‘n’
crecientes (Tabla 11).

(b) ‘nx 2.92’. El colapso es inevitable y, como se
muestra en la Tabla 12, es homoélogo en las primeras
etapas, perdiéndose la homologia en las capas mds exter-
nas durante las Gltimas fases.

Si nos fijamos en el caso ‘n=2.92’ tenemos: i) La
trayectoria de diferentes capas en funcion del tiempo y
la masa coordenadas se ha representado en las Figuras 8
y 9. ii) La densidad crece de forma exponencial para
t ™~ 210 mseg. (Figura 10) llegando a alcanzar valores del

TABLA 9
TIEMPOS CARACTERISTICOS DE CONTRACCION (mseg)
(Caso C)
n -

j 2.80 2.84 2.86 2.88 2.90 2.92 2.94 3.00 3.50 4.00 10.0
25 53.5 53.5 53.4 534 53.4 53.4 534 534 534 534 53.4
26 53.5 535 53.5 53.5 53.5 535 53.5 53.5 534 53.4 534
27 53.7 53.6 53.6 53.6 53.6 53.6 53.6 53.5 53.4 534 53.4
28 539 53.8 53.8 53.8 53.8 53.7 53.7 53.7 53.5 534 53.4
29 54.4 543 54.2 54.2 54.1 54.1 54.0 53.9 535 534 53.4
30 55.2 55.0 54.9 54.8 54.7 54.7 54.6 54.4 53.7 53.5 53.4
31 56.5 56.2 56.1 55.9 55.8 55.7 55.5 55.2 53.9 53.6 534
32 58.5 58.1 57.9 57.7 57.5 57.3 57.1 56.6 54.4 53.8 53.4
33 60.9 60.4 60.2 60.0 59.7 59.5 59.3 58.6 553 54.1 53.4
34 63.5 63.0 62.7 62.5 62.3 62.0 61.8 61.1 56.8 54.8 534
35 66.2 65.7 65.4 65.2 64.9 64.7 64.4 63.7 58.9 56.0 534
36 69.2 68.6 68.3 68.1 67.8 67.5 67.3 66.6 61.6 57.9 534
37 72.5 71.9 71.6 71.3 71.0 70.7 70.4 69.6 64.4 60.5 53.5
38 76.2 75.5 75.2 74.9 74.6 74.2 74.0 73.1 67.5 63.5 53.6
39 80.2 79.5 79.1 78.8 78.4 78.2 77.8 76.9 70.9 66.7 53.8
40 84.6 83.8 83.4 83.1 82.7 82.4 82.1 81.1 74.6 70.2 54.3
41 89.3 88.5 88.1 87.7 87.4 87.0 86.7 85.6 78.8 74.2 55.3
42 94 4 93.6 93.2 92.8 92.4 92.0 91.7 90.6 83.4 78.4 57.1
43 99.8 99.0 98.7 98.3 97.9 97.5 97.1 96.0 — 83.2 60.3
44 105.2 104.6 104.3 104.0 103.6 103.3 103.0 101.8 — - 64.7
45 110.5 110.0 109.7 109.5 109.2 109.0 108.7 107.8 — - 69.8
46 116.6 116.2 116.0 115.8 115.5 115.3 115.1 114.3 - - 75.6
47 124.8 124.4 124.2 124.0 123.8 123.6 123.4 122.6 - - 81.8
48 137.2 136.5 136.2 136.0 135.7 135.5 135.3 134.5 — - -

49 160.0 156.0 155.4 154.9 154.7 154.5 154.4 - — — -

50 X X X X 193.4 190.0 189.7 — — — -

Las capas 2 a 24 ticnen un 75 = 53.4 (mseg).

Los signos ‘~’ y ‘X’ indican, respectivamente, que el calculo se detuvo antes o que la capa correspondiente no llega a contraerse lo suficiente.
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TABLA 10

VALORES DEL COCIENTE: x = Rj("™/R} (Caso C: n=2.8)

t(mseg) x, X X X, X

13 23 33 49

4.8 0.9979 0.9979 0.9979 0.9979 0.9979
16.0 0.9769 0.9769 0.9769 0.9769 0,9877
27.2 0.9322 0.9322 0.9322 0.9322 0.9757
384 0.8613 0.8613 0.8613 0.8614 0.9614
49.6 0.7598 0.7598 0.7598 0.7640 0.9438
60.8 0.6185 0.6185 0.6201 0.6562 0.9218
72.0 0.4153 0.4229 0.4630 0.5471 0.8941
824 0.3301 0.3346 0.3633 0.4476 0.8616

orden de: 8 = 57500. iii) La funcion goo que, ent ™ 228
mseg. valia 0.8, llega a alcanzaren tg = 265 mseg un valor
de ™~ 1072 (Figura 11).

Podemos concluir afirmando, pues, que el valor cri-
tico de I'; que resulta de nuestro andlisis hidrodinamico
es: T, (1) = 1.3436 + 0.0012 (n=2.910.01) lo que
estd mas de acuerdo con nuestros cilculos de estructura
que con los de Bludman —que darian, para nuestro mo-
deloinicial, 6 =4.57 X 107, un valor critico de 1.3347—.

VI. CONCLUSIONES

1) Hemos calculado las propiedades macroscopicas
de diferentes familias de EB obtenidas variando la den-

t(seg)
Figura 8. Funcién R(t) (caso C: n=2.92)

sidad central y la composicién quimica, en el marco de
la Relatividad General. Las férmulas de ajuste que pre-
sentamos permiten conocer los valores de la masa critica,
la energia de ligadura correspondiente y la masa limite

newtoniana, con una precisién < 103, para una compo-
sicibn quimica homogénea dada.

La Tabla 1 presenta una pequefia muestra de los resul-
tados; conviene sefialar que en el caso de EB de '2C, la
densidad critica relativista es menor que la umbral fren-
te a capturas electrdnicas.

TABLA 11

CARACTERISTICAS DE LAS PRIMERAS OCILACIONES
(Caso C: n < 2.90)

n=28 n=2.88
ji=3 j=49 t(mseg) j=3 j=49 t(mseg)
R ‘ler. minimo 8.1 400 168 55 314 172
ler. mdximo 21.3 876 352 15.1 775 412
20. minimo 9.0 445 634 - - -
e ler. maximo 123 24 168 412 4 172
ler. minimo 7.0 0.6 352 24 2 412
20. maximo 92 2.0 634 - - -
=M 1,0 . elsiono ‘—’ indi §
(¢] pj_l n /p2_l n el signo ‘-’ indica que el c-alculo se detuvo antes.
TABLA 12
VALORES DEL COCIENTE: x; = R{"/R}
(CasoC:n=3)
t(mseg) X Xs Lo Xys Xa23 Xa28 X33 X3s Xa3 Xas
225 0.9539 0.9539 0.9539 0.9539 0.9539 0.9539 0.9539 0.9539 0.9542 09714
435 0.8190 0.8190 0.8190 0.8190 0.8190 0.8190 0.8193 0.8259 0.8576 0.9279

84.0 0.2856 0.2868 0.2897 0.2963 0.3122 0.3437 0.3948 0.4714 0.5865 0.7790
155.5 4.21E4 4.27E4 4.67E4 5.59E4  17.74E4 1.28E-3  2.45E-3 5.39E-3 1.61E2  0.1642
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n=292 _‘_

R
1
2
3

J-1

t(seg)

Fig. 10. Funcién p(t) (caso C: n= 2.92)

2) Nuestros resultados numéricos de estructura en-
cuentran confirmacién con los cilculos hidrodinimicos.
Es de destacar el hecho de que configuraciones tipo EB
pueden colapsar cuando el indice adiabético medio es
mayor que el valor critico clisico de 4/3. En particular,
la inestabilidad relativista aparece en T; < 1.3436 para
EB de carbono. Este hecho seri objeto de un trabajo
posterior en el que incorporaremos los efectos del
atrapamiento de neutrinos en el colapso dindmico de EB
que acrecientan material y dentro de los intentos de ex-
plorar mecanismos que expliquen el fenémeno SNI.

2. n.iessiieserseccccan, BERESTESERIRA

9.,

R

v

t(seg)
Fig. 11. Funcién g, 4 (t) (caso C: n=2.92)

En trabajo contiene algunos resultados de la tesis
doctoral del autor, dirigida por el Dr. R. Canal (Depar-
tamento de Fisica de la Tierra y del Cosmos, Universi-
dad de Barcelona).

Las sugerencias del drbitro an6nimo han sido de gran
utilidad.
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