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Resumen

Las enanas blancas representan la etapa evolutiva final de estrellas con masas menores
a 8-10 masas solares. Estas estrellas son objetos fuertemente degenerados, cuya evolucién
puede ser descripta béasicamente como un proceso de enfriamiento. Los procesos fisicos que
gobiernan la lenta evolucion de las enanas blancas son bien conocidos, por lo que estos objetos
son ideales para estudiar las propiedades de particulas fundamentales, como los hipotéticos
axiones (Weinberg, 1978). Estas particulas surgen como consecuencia natural de la solucién
al problema C'P (carga-paridad) de la cromodindmica cudntica propuesta por Peccei y Quinn
(Peccei & Quinn, 1977). De existir los axiones e interactuar con los electrones, se emitirian
en el interior denso de las enanas blancas y saldrian de estas estrellas practicamente sin
volver a interactuar, convirtiéndose en un importante sumidero de energia. Esto tendria un
efecto en las propiedades evolutivas y pulsacionales de las enanas blancas, que fue estudiado
para enanas blancas DA (enanas blancas con envolturas ricas en hidrégeno) (Bischoff-Kim
et al., 2008; Cérsico et al., 2012a,b, 2001; Miller Bertolami et al., 2014), pero no asi para
enanas blancas DB (enanas blancas deficientes en hidrégeno). En este trabajo estudiamos de
manera general el efecto de la emisiéon de axiones en la evoluciéon de enanas blancas DB y
en las propiedades pulsacionales de enanas blancas DBV (DB pulsantes), con el objetivo de
determinar el potencial de estas estrellas para el estudio de la fisica de los axiones. Para este
propésito utilizamos modelos de estrellas DB obtenidos por Althaus et al. (2009b) a partir del
calculo de la evolucién de las estrellas progenitoras desde la secuencia principal de edad cero.
A partir de estos modelos calculamos un conjunto de secuencias evolutivas de enanas blancas
DB incluyendo emisién de axiones, para distintas masas de la enana blanca y diferentes masas
del axion. Encontramos que la tasa de enfriamiento de las enanas blancas DB aumenta al
tener en cuenta la emisién de los axiones, siendo este aumento mas importante cuanto mayor
es la masa de estas particulas. De manera esperable con este resultado, encontramos que las
tasas de cambio de los periodos de pulsacién experimentan un aumento adicional al tener en
cuenta la emision de axiones. De la misma forma, este aumento es mayor cuanto méas grande
es la masa de los axiones. Por otro lado, los periodos no se ven afectados significativamente
por la emisién de axiones. Estos resultados coinciden con lo obtenido para enanas blancas DA
segiin Miller Bertolami et al. (2014), y enanas blancas DAV (DA pulsantes) segiin Cérsico
et al. (2012a,b) e implican que las estrellas DBV podrian resultar buenas candidatas para
estudiar la fisica de los axiones.

Como la emisién de axiones afecta significativamente las tasas de cambio de periodo de
enanas blancas, tanto de estrellas DAV como DBV, si se dispone de una medicién de la tasa
de cambio de periodo de alguna enana blanca, es posible utilizar este valor para acotar la
masa que podrian tener los axiones. Existen mediciones de la tasa de cambio de periodos de
enanas blancas DAV. Isern et al. (1992) propusieron por primera vez utilizar la tasa de cambio
de periodo de una enana blanca DAV para estimar la masa del axién. Recientemente Cérsico
et al. (2012a,b) derivaron un valor de Mgy cos? 3 ~ 17 meV (1 meV = 1073 eV) utilizando
modelos astrosismoldgicos para las enanas blancas DAV G117-B15A (Cérsico et al., 2012a)
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y R548 (Cérsico et al., 2012b), donde cos? 3 es un parametro libre de la teoria que propone
la existencia de los axiones. Estos valores no concuerdan con las cotas encontradas para la
masa del axién a partir del uso de otras técnicas astrofisicas, como el estudio de la funcién
de luminosidad de enanas blancas, que sugiere que may cos? 8 < 10meV (Isern et al., 2009;
Miller Bertolami et al., 2014). Resultaria de interés, entonces, obtener una cota a la masa
del axién a partir de la medicién de la tasa de cambio de periodo de una estrella DBV, ya
que serfa un resultado independiente a los obtenidas por Cérsico et al. (2012a,b) y Miller
Bertolami et al. (2014).

Redaelli et al. (2011) estimaron, a partir de observaciones, un valor de la tasa de cambio
de periodo (II) de la enana blanca DBV PG 13514489 de II = (2.0 £ 0.9) x 10713 s/s y
correspondiente al modo con mayor amplitud observada y periodo ~ 489 s. En este trabajo
utilizamos este valor de II para calcular una cota a la masa del axién a partir de la compa-
racion del valor estimado de las observaciones con valores teéricos derivados de un modelo
astrosismolégico de PG 13514489 obtenido por Cérsico et al. (2014) pero incluyendo la emi-
sién de axiones de distinta masa. Obtenemos una cota estimativa para la masa del axién de:
Max cos® B < 11.5meV.

viii



Indice general

Prefacio, agradecimientos y dedicatoria iii
Resumen vii
1. Introducciéon 1
1.1. Interés en el estudio de las enanas blancas . . . . . . .. ... ... ...... 1
1.2. Contexto, motivacién y objetivos . . . . . . . . ..o oL 2
2. Marco teérico y cédigos numéricos 7
2.1. Sobre los axiones . . . . . . . . . ... e 7
2.1.1. Cotasalamasadelaxién . . . . .. ... . ... ... ... ...... 9
2.1.2. Emisién de axiones en enanas blancas . . . . .. ... ... ...... 9
2.2. Estructura y evolucién estelar . . . . . . . . .. ... 11
2.2.1. Ecuaciones de estructura y evolucién estelar . . . . . . ... ... ... 11
2.2.2. Breve descripcién de la evolucién estelar . . . . . . . ... ... L. 14
2.2.3. Cédigo de evolucion estelar LPCODE . . . . . . . . . . . . o . oo ... 19
2.3. Pulsaciones Estelares . . . . . . . . . ... 21
2.3.1. Ecuaciones de pulsaciéon . . . . . . ... ... oo 23
2.3.2. Analisis local de las soluciones . . . . . . . ... ... ... ... ... 25
2.3.3. Cédigo de pulsaciones estelares adiabaticas no-radiales LP-PUL . . . . 28
2.4. Simulaciones realizadas . . . . . . . . .. ... e 28

3. Impacto de la emisién de axiones sobre las propiedades de las enanas blan-
cas DB 31
3.1. Impacto sobre las propiedades evolutivas . . . . . . . ... .. ... ... ... 31
3.2. Impacto sobre las propiedades pulsacionales . . . . . . . ... ... ...... 34

4. Cota a la masa del axion a partir de un modelo astrosismolégico de PG
13514489 43
4.1. Modelo astrosismolégico para PG 13514489 . . . . . ... ... ... ... 44
4.2. Acotando la masa del axion . . . . . . . .. .. 48
4.2.1. Incertezas en los perfiles quimicos . . . . .. ... .. ... ... ... 49
5. Conclusiones 51
Bibliografia 55

ix






Capitulo 1

Introduccion

so0sld susno s yoe

1.1. Interés en el estudio de las enanas blancas

Las enanas blancas (EB) constituyen la etapa evolutiva final de estrellas con masas inicia-
les menores a 8-10 masas solares. Estas estrellas son objetos fuertemente degenerados!, cuya
evolucién puede ser descripta basicamente como un proceso de enfriamiento. A lo largo de la
historia, el estudio de las EB ha contribuido a testear aspectos de la mecénica cuantica (como
el principio de exclusion de Pauli), la relatividad especial (necesaria para explicar el estado de
equilibrio hidrostético de estas estrellas) y la relatividad general (al actuar como micro-lentes
gravitacionales), resultando asimismo de interés en diversos campos de la astrofisica.

Se espera que méas del 97 % de las estrellas terminen sus vidas como EB. Asi, el estudio
de las propiedades de poblaciones de EB permite derivar condiciones al cdlculo de las etapas
evolutivas previas a la de EB. Por ejemplo, comparando la distribucién de masas de EB con
estrellas de la secuencia principal en ciimulos, se puede obtener informacién de los procesos
de pérdida de masa. Estos procesos son de suma importancia en la evolucién quimica de la
galaxia. En general, el estudio de las EB provee informacién sobre la estructura y evoluciéon
de la Via Lactea. En particular, resultan de importancia a la hora de determinar la tasa de
formacién estelar de la galaxia. Asimismo, debido a la relativa simpleza de su evolucion, las
EB resultan objetos ttiles para determinar edades de distintas poblaciones estelares, como
cumulos abiertos y globulares, o el disco galactico. Para esto es necesario un estudio detallado
de todos los procesos de generaciéon y emision de energia durante la evolucién de una enana
blanca, con el fin de obtener una determinacién precisa de su tasa de enfriamiento.

'En el calculo de los modelos de enanas blancas debe considerarse una ecuacién de estado correspondiente
a un gas de electrones degenerado (gas de electrones de Fermi-Dirac). Un gas de electrones se encuentra
degenerado cuando el caracter cuantico de la distribucién de energia de estas particulas debe tenerse en
cuenta.



1. Introduccion

Las EB resultan de interés también en un contexto cosmolégico, dado que juegan un papel
fundamental en los escenarios propuestos para la generaciéon de los eventos de supernova tipo
Ia. Uno de estos escenarios, por ejemplo, propone que el evento de supernova se obtiene
como consecuencia de la fusién de dos EB (Santander-Garcia et al., 2015). Estos eventos son
sumamente importantes en la cosmologia para la determinacién de grandes distancias.

De interés en este trabajo es la utilidad de las EB en el estudio de procesos fisicos bajo
condiciones no reproducibles en la Tierra. Debido a las altas densidades que caracterizan a
estas estrellas (p ~ 10° gr/cm3), resultan excelentes laboratorios para el estudio de la materia
sometida a condiciones extremas. Se puede mencionar, por ejemplo, el estudio de la variacién
de constantes fundamentales (Garcia-Berro et al., 1995); ecuacién de estado, cristalizacion y
procesos de separacién de elementos quimicos a altas densidades (Garcia-Berro et al., 1988a,b;
Garcia-Berro et al., 2010; Isern et al., 1991; Segretain et al., 1994); y el estudio de la fisica
de particulas elementales en procesos que involucren interacciones electro-débiles, como por
ejemplo, la emisién de neutrinos (Winget et al., 2004), o de los hipotéticos axiones (Isern
et al., 2009, 2008; Miller Bertolami et al., 2014), que seran objeto de estudio en este trabajo.

Por otro lado, las EB, en su evolucién, atraviesan por distintas fases de inestabilidad
pulsacional. El caracter de estas pulsaciones en EB es no-radial, es decir, el desplazamiento
del material no conserva la simetria esférica. Dependiendo de su estructura, las EB tendran un
determinado conjunto de modos normales de pulsacién. En el caso de las EB, estos modos son
de un tipo denominado modos g en los que la fuerza de empuje juega un papel fundamental.
Para modelos de EB sin rotaciéon ni campos magnéticos, los distintos modos de pulsacién se
caracterizan en general con dos nimeros enteros, el grado armonico £ y el orden radial k.

La astrosismologia de EB representa una herramienta mas que nos brinda informacion
sobre la estructura y evolucion de las estrellas. Nuestro estudio de las estrellas se basa en la
informacién que podemos obtener de la luz que nos llega de ellas. Una de las tinicas formas en
que podemos obtener informacién directa del interior de las EB es con el estudio de sus modos
normales de pulsacion. Estas inestabilidades mecanicas son posibles de observar en algunos
casos, dado que se manifiestan como cambios de brillo en la curva de luz de estos objetos.
La astrosismologia de EB ha permitido, entre otras cosas, derivar valores de masas estelares
y obtener informaciéon de la composicion quimica de sus nucleos. Como ya mencionamos,
las EB son buenos laboratorios para testear la fisica de particulas en condiciones extremas.
Con la astrosismologia de EB, en particular, es posible acotar propiedades de las particulas a
estudiar. En esta direccién, por ejemplo, se han realizado trabajos para proporcionar un limite
al posible valor del momento dipolar magnético del neutrino (Cérsico et al., 2014), y también
para acotar la masa del axién (Bischoff-Kim et al., 2008; Cérsico et al., 2012a,b, 2001; Isern
et al., 1992). Sobre este dltimo punto se abocara especificamente el presente trabajo.

1.2. Contexto, motivaciéon y objetivos

Entre los problemas sin resolver del modelo estandar de particulas se encuentra el deno-
minado problema de carga-paridad (C'P) en la cromodindmica cuédntica, teorfa que se ocupa
de describir las interacciones fuertes. Dicho problema consiste en que la teoria no proporciona
ninguna razon para la ausencia de violacién de la simetria C'P (carga-paridad) que se observa
en las interacciones fuertes. En el ano 1977 Peccei y Quinn (Peccei & Quinn, 1977) propusie-
ron un mecanismo para solucionar este problema. Una consecuencia de este mecanismo seria
la existencia de una particula a la que se denominé axién (Weinberg, 1978). La propuesta
en su forma original fue descartada por los experimentos. Sin embargo, luego fue modificada
y actualmente se encuentran en discusién dos tipos de modelos de axiones que fueron deno-
minados modelos de axiones invisibles. En estos modelos los axiones sufren un acoplamiento
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suave con hadrones y fotones (modelos KSVZ, Kim (1979); Shifman et al. (1980)), o también
con leptones cargados (modelos DFSZ, Dine et al. (1981); Zhitnitsky (1980)). Ademaés de
ser consecuencia de una posible solucién al problema C'P de la cromodinamica cuantica, los
axiones fueron propuestos como candidatos a conformar la materia oscura (Raffelt, 1996).
El porcentaje con el que los axiones contribuirian a la materia oscura depende de su masa,
y esta cantidad no es predicha por la teoria que propone su existencia. En consecuencia, la
masa de los axiones debe ser inferida mediante experimentos terrestres o a través de objetos
astrofisicos en los que se den las condiciones fisicas necesarias para la produccién de axiones
(Raffelt, 1996). Si bien la existencia de los axiones, hasta el dia de la fecha, no pudo ser
corroborada, a partir de los experimentos y las observaciones fue posible proporcionar limites
a la intensidad del acoplamiento de los axiones con otras particulas.

En el interior denso de las EB y en los nticleos de las gigantes rojas se dan las condiciones
fisicas necesarias para la produccién de axiones. En particular, las EB son objetos fuertemente
degenerados, sin reacciones nucleares relevantes y cuya principal contribucion a la luminosidad
estd dada por la liberaciéon de energia térmica y gravitatoria. Por ende, su evoluciéon puede
ser descripta basicamente como un proceso de enfriamiento, convirtiéndose en objetos que
ofrecen un escenario adecuado para estudiar la fisica de los axiones. Las particulas de este tipo
que podrian emitirse en EB son aquellas que se acoplan a los electrones, es decir, axiones del
modelo DFSZ. El camino libre medio de dichas particulas es tal que saldrian de la estrella sin
volver a interactuar con la materia estelar. Conforme aumenta la masa del axion, mas fuerte
es su acoplamiento con los electrones, resultando en una mayor tasa de emisién de axiones.
De esta manera, la masa de los axiones determina la magnitud de la emisién, y dado que se
escapan libremente de la EB, resultarian en una fuente de enframiento extra. En consecuencia,
cuanto mas masivo es el axidén, mas rapido seria el enfriamiento de la EB. En consecuencia,
mediante el estudio de estas estrellas seria posible inferir cotas al valor de la masa del axién
(Raffelt, 1996). Esto se ha realizado mediante el uso de dos técnicas independientes. Una de
ellas se basa en el estudio de la funcién de luminosidad de enanas blancas (FLEB)?, mientras
que la otra, en el estudio astrosismologico de EB pulsantes. Ambos métodos sugieren que
existe una fuente de enfriamiento extra que no es tenida en cuenta por la teoria de evolucién
estandar de EB.

Como ya mencionamos, conforme aumenta la masa del axién, mayor seria la tasa de
enfriamiento de la EB. El retraso o adelanto en los tiempos de enfriamiento se ve reflejado
en la forma de la FLEB. Comparando las funciones de luminosidad construidas a través de
modelos tedricos con aquellas observadas, se podria acotar el valor de la masa del axién. Esta
técnica fue utilizada por primera vez por Isern et al. (2009, 2008). Estos autores encontraron
que un valor de la masa del axién de m,x cos? 3 ~ 5meV (1 meV = 1073 eV) proporcionaba
el mejor ajuste?, mientras que valores mayores a 10meV podian ser descartados. Luego,
Miller Bertolami et al. (2014) calcularon FLEB tedricas a partir de modelos de EB obtenidos
teniendo en cuenta toda la evoluciéon previa de la estrella progenitora y un tratamiento
consistente de la emisién de axiones con la estructura térmica de las EB. Compararon sus
resultados con nuevas funciones de luminosidad observadas y encontraron que los mejores
ajustes estarian dados para may cos? 8 < 5meV, y que valores mayores a 10 meV podrian ser
excluidos con suficiente confianza. Estos resultados no concuerdan con los ttlimos valores de
la masa del axién que se desprenden del estudio astrosismolégico de las enanas blancas DAV
G117-B15A (Corsico et al., 2012a) y R548 (Cérsico et al., 2012b).

2La funcién de luminosidad de enanas blancas representa el nimero de enanas blancas por unidad de
magnitud bolométrica (o luminosidad) y unidad de volumen, en funcién de la magnitud bolométrica (o lumi-
nosidad).
3 . . . . 2 . .
En la teoria que propone la existencia de los axiones, cos” 3 es un parametro libre.
4Enanas blancas pulsantes con una envoltura rica en hidrégeno.
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Los periodos de las pulsaciones presentes en las EB varfan con el tiempo debido a los
cambios en la estructura mecanica y térmica de estas estrellas, como producto de su evolucién.
La tasa a la cual varian los periodos depende de dos efectos independientes entre si. Por un
lado, el enfriamiento de las estrellas alarga los periodos, mientras que la contraccién de las
capas externas actia en el sentido contrario, es decir, acortando los periodos. Entonces, la
emisién de axiones en estas estrellas implicaria un alargamiento adicional en los periodos de
pulsacién. Si se dispone de un valor medido de la tasa de cambio de periodo de alguna estrella
enana blanca es posible compararlo con valores tedricos para inferir una cota a la masa que
podrian tener los axiones. La posibilidad de utilizar la tasa de cambio de periodos (H) para
acotar el valor de la masa del axién fue propuesta por primera vez por Isern et al. (1992).
En este trabajo obtuvieron un valor de may cos? 8 ~ 8.7meV utilizando una medicién de II
del modo correspondiente al periodo de 215 s de la estrella DAV G117-B15A. Cérsico et al.
(2001) derivaron como cota a la masa del axién may cos? 8 < 4.4meV utilizando por primera
vez un modelo astrosismoldgico para G117-B15A y una nueva medicién de la tasa de cambio
de periodo del mismo modo de pulsacién. Luego, Bischoff-Kim et al. (2008) obtuvieron un
limite superior de 13.5 meV 6 26.5 meV dependiendo del espesor de la envoltura de hidrégeno
del modelo astrosismolégico. El valor medido de II del modo correspondiente a 215 s de G117-
B15A fue variando con el tiempo, tendiendo en las tltimas mediciones a un valor del orden
de IT ~ 4 x 107155 /s. Utilizando la dltima medida de II y nuevos modelos astrosismolégicos
detallados elaborados por Romero (2012), Cérsico et al. (2012a) derivaron un nuevo valor
para la masa del axién. Segtiin el modelo astrosismoldgico para G117-B15A utilizado por estos
autores, se tiene un valor de IT = 1.25 x 10715 s/s para el periodo de 215 s, que en principio
indica la existencia de un mecanismo extra de enfriamiento. Identificando este mecanismo
como la emisién de axiones, la diferencia entre las tasas de cambio de periodo observada y
tedrica resulta consistente con la emisién de axiones con may cos? § = 17.4752. Cérsico et al.
(2012b) obtuvieron un resultado similar utilizando una tasa de cambio de periodo medida de
otra estrella DAV, R548, correspondiente a su modo de pulsacién con periodo de 213 s. En
este trabajo obtienen un valor de My cos® f = 17.173:3.

Otra cota a la masa del axién se obtiene del encendido del helio en estrellas de baja masa
en la rama de las gigantes rojas. Con este método Raffelt & Weiss (1995) obtuvieron una
cota superior de ma,y cos? < 9meV. Los tltimos valores derivados para la masa del axién
utilizando la astrosismologia en enanas blancas DAV, como mencionamos anteriormente,
estan claramente en desacuerdo tanto con lo obtenido utilizando la funcién de luminosidad
de EB, como con la cota derivada por Raffelt & Weiss (1995) utilizando las gigantes rojas. Un
aspecto a tener en cuenta es que G117-B15A y R548 tienen caracteristicas observacionales
similares, es decir, temperatura y gravedad superficial comparables. Sucede lo mismo con sus
caracteristicas pulsacionales: los perfodos de los que se pudo medir un valor de II son muy
parecidos. De esta manera, los modelos astrosismologicos para ambas estrellas presentan
caracteristicas similares, y los periodos correspondientes se asocian con el mismo modo de
pulsacién : £ =1y k = 2. Es importante remarcar que en los modelos utilizados por Cérsico
et al. (2012a,b), los periodos de ambas estrellas fueron identificados con modos fuertemente
atrapados en la capa més externa® (envoltura rica en hidrégeno). En consecuencia, debido
a la cercania de estos modos de pulsacion a la superficie, las tasas de cambio de periodos
correspondientes estarian afectadas de manera relevante por la contraccién gravitacional.
Esto disminuiria la tasa de cambio de periodos. En cambio, si el modo en cuestiéon no fuese

5Un modo de pulsacién en una estrella es atrapado cuando existe una resonancia entre el espesor de una
capa de dada composicién quimica, como puede ser la capa de helio o la envoltura de hidrégeno, y la longitud
de onda de pulsaciéon en dicha regiéon. En consecuencia, la amplitud de vibracién del modo de pulsacién se
torna relevante en esta capa siendo casi nula en el resto de la estrella.
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1.2. Contexto, motivacién y objetivos

atrapado, el II serfa mayor. En este caso, no resultarfa necesario invocar la presencia de
un mecanismo extra de enfriamiento consistente con emisiéon de axiones con una masa tan
alta como Mgy cos? f ~ 17meV. El hecho de que un modo de pulsacién resulte atrapado
o no depende de la estructura quimica del interior estelar. Sin embargo, en el célculo de la
composicion quimica de los modelos estelares existen incertezas que derivan de procesos fisicos
no tan bien conocidos. Teniendo en cuenta estas incertezas, el trabajo de Miller Bertolami
et al. (2014) podria ser interpretado como un argumento a favor de que los modos utilizados de
G117-B15A y R548 no estén, en realidad, atrapados. En este contexto resulta de sumo interés
obtener una cota para la masa del axién a partir de la medicién de la tasa de cambio de periodo
utilizando una estrella de caracteristicas diferentes a G117-B15A y R548. Una enana blanca
con estas caracteristicas podria ser una estrella DAV con cantidades observables distintas a
las de G117-B15A y R548, o directamente una estrella pulsante deficiente en hidrégeno, como
lo son las DBV. De esta manera se podria obtener una cota a la masa del axién que resulte
independiente de las obtenidas por Corsico et al. (2012a,b).

Las enanas blancas DBV son mas calientes que las DAV, luego, la emisién de axiones
seria considerablemente mayor. Por ende, se espera que el impacto de la emision de estas
particulas en las DBV, tanto en las propiedades evolutivas como pulsacionales, sea mayor
que en las DAV. Ademads, en las etapas evolutivas de las DBV el enfriamiento es mas rapido
que en las DAV. Como consecuencia, las enanas blancas DBV tienen tasas de cambio de
periodo alrededor de dos érdenes de magnitud mayor que las DAV. Sin embargo, debido a
la falta de constancia que presentan los periodos observados se observa en los periodos en
este tipo de estrellas, no se han obtenido aiin mediciones definitivas de la tasa de cambio de
perfodo. Aun asi, existe una estimacién de II de la enana blanca DBV PG 13514489 dada
por Redaelli et al. (2011) cuyo valor es IT = (2.0 & 0.9) x 10~'3 s/s y corresponde al modo
con mayor amplitud observada y periodo ~ 489 s.

El objetivo de este trabajo es, por un lado, estudiar el impacto que tendria la emisién
de axiones en las propiedades evolutivas y pulsacionales de EB deficientes en hidrégeno DB,
en particular, en la tasa de cambio de periodos, en vistas de determinar el potencial de
estas estrellas para acotar las propiedades de los hipotéticos axiones. Por otro lado, queremos
derivar una cota a la masa del axién comparando la tasa de cambio de periodo estimada de
las observaciones por Redaelli et al. (2011) con un valor teérico de IT utilizando un modelo
astrosismolégico de PG 1351+489 obtenido por Cérsico et al. (2014), pero incluyendo emision
de axiones. De esta forma se tendria un valor para la cota a la masa del axién independiente
de aquellos valores obtenidos por Cérsico et al. (2012a,b) a partir del estudio astrosismoldgico
de estrellas DAV.

Cabe mencionar que esperamos obtener sélo un valor estimativo para la cota a la masa
del axién, debido principalmente a que la medicién de II de la que se dispone no es definitiva.
Para obtener un valor mas confiable de dicha cota, seria necesario una medicién mas precisa.

En el capitulo 2 de esta tesis se resumen brevemente el marco teérico del trabajo y las
caracteristicas de los codigos numéricos utilizados para calcular los modelos evolutivos y as-
trosismolodgicos, detallando finalmente cudles fueron las simulaciones realizadas. Los capitulos
3 y 4 estan dedicados a la presentacion de los resultados. En el capitulo 3 se exponen los re-
sultados obtenidos del estudio del impacto de la emisién de axiones sobre las propiedades
evolutivas y pulsacionales en enanas blancas DB en general. En el capitulo 4 se detalla el
modelo astrosismolégico utilizado para PG 13514489 y se discute la posibilidad de acotar la
masa del axién. Finalmente, en el capitulo 5 se presentan las conclusiones del trabajo.






Capitulo 2

Marco tedrico y coédigos numeéricos

sllo)

El objetivo principal de este capitulo es introducir brevemente el marco tedrico del trabajo,
de manera de situarlo en un contexto mas general. Asimismo, se incluyen breves resenas a los
codigos numéricos utilizados para la realizacién del trabajo. En la seccién 2.1 presentamos en
lineas generales la fisica de los axiones. La secciéon 2.2 estd dedicada a presentar brevemente
aspectos de la estructura y evolucion estelar, mientras que en la seccién 2.3, se introducen
cuestiones sobre las pulsaciones estelares. Finalmente, en la secciéon 2.4 exponemos cudles
fueron las simulaciones realizadas para poder alcanzar los objetivos del trabajo.

2.1. Sobre los axiones

El modelo estdandar (SM, en sus siglas en inglés) de la fisica de particulas tiene como
objetivo describir las particulas que constituyen toda la materia y sus interacciones funda-
mentales conocidas. E1 SM estd constituido por la cromodindmica cuantica (QCD en sus
siglas en inglés), que es la teoria que se ocupa de describir las interacciones fuertes, y la
teoria electrodébil, que unifica las interacciones débiles y electromagnéticas. Asi, este modelo
incluye las interacciones fuerte, débil (interacciones de corto alcance) y la electromagnética,
pero no la gravitatoria. E1 SM, si bien posee gran respaldo experimental, tiene algunos pro-
blemas sin resolver, ademas del hecho de no incluir la interaccién gravitatoria. Uno de estos
problemas es el denominado problema CP de la QCD. Veamos en lineas (muy) generales en
qué consiste.

Si la naturaleza de las interacciones no cambia al realizar transformaciones de cierto
tipo, se dice que tienen cierta simetria. Podemos mencionar tres transformaciones de suma
relevancia: las transformaciones de carga C', de paridad P y de inversién temporal T. Una
transformacion de carga implica cambiar una particula por una antiparticula (por ejemplo,
un electrén por un positrén). Una transformacion de paridad, por otra parte, corresponde a
invertir el sentido de las coordenadas espaciales, ¥ — —&. Por dltimo, una inversién temporal,
cambia el sentido de la coordenada temporal, ¢ — —t. Se puede aplicar, por ejemplo, una
transformacién de paridad P y una de carga C' simultdneamente. Si la naturaleza de las
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Figura 2.1. Cotas actuales a la masa del axién. Las barras indican los valores actualmente excluidos,
segiin cada método, exceptuando las barras verdes, que indican las regiones que seran exploradas a
futuro en la bisqueda del axion, a partir de experimentos de laboratorio o telescopios. Figura obtenida
de Olive et al. (2014).

interacciones no varia ante esta doble transformacion, se dice que cumple la simetria CP.
Anélogamente, si se aplica ademdas una inversién temporal T, y las leyes de la fisica resultan
invariantes, se dice que cumplen la simetria C'PT.

Los experimentos indican que la simetria CPT es una simetria que se conserva en todas
las interacciones (Olive et al., 2014). No asi la simetria C'P, que se viola en algunos procesos
que involucran la interaccién débil (como en decaimientos del kaén neutro). Ademds, en
el lagrangiano de la QCD (expresién tedrica que caracteriza la interaccién fuerte) hay un
término que viola la simetria C'P explicitamente (es decir, la expresién del término cambia al
hacer transformaciones C'P). Dicho término depende de un parametro libre de la teoria 6. Si
el neutrén tuviese un momento dipolar eléctrico su valor seria proporcinal a dicho parametro.
Sin embargo, experimentalmente no se observa un momento dipolar eléctrico del neutrén.
Limites experimentales a esta cantidad acotan el coeficiente 6 a || < 107 (Olive et al.,
2014). Esto implica experimentalmente que no se observa violaciéon de la simetria C'P en
las interacciones fuertes. En principio, la QCD no proporciona ninguna razén para que este
pardmetro resulte tan pequeo (o quizas nulo), de hecho, se esperarfa que # sea del orden
de la unidad. Por qué esto sucede es el denominado problema C'P de la QCD. Una posible
solucién a este problema fue propuesta por Peccei y Quinn en al afio 1977 (Peccei & Quinn,
1977). La propuesta de Peccei y Quinn equivale, bésicamente, a reemplazar la constante 6 por
un campo dindmico, que seria el campo de axiones. Este procedimiento lleva naturalmente
a que 0 se anule en el estado de minima energia de dicho campo. Una consecuencia directa
de este mecanismo es la existencia de una particula que fue denominada azién (Weinberg,
1978). La propuesta original de Peccei y Quinn fue descartada por las cotas experimentales
y astrofisicas. Las teorias vigentes proponen que el axién se acopla muy débilmente con otras
particulas, lo cual implica que resulte poco masivo, y con una vida media muy prolongada.
Este tipo de modelos se llamaron modelos de axiones invisibles. Actualmente, los modelos
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2.1. Sobre los axiones

més populares son el modelo KSVZ (Kim, 1979; Shifman et al., 1980) en donde los axiones
se acoplan a hadrones y fotones, y el modelo DFSZ (Dine et al., 1981; Zhitnitsky, 1980)
donde los axiones se acoplan ademés a electrones. Hoy en dia, el mecanismo de Peccei y
Quinn parece ser la solucién més viable al problema C'P de la QCD (Peccei, 2010). Para una
discusién sobre el problema C'P y sus posibles soluciones puede consultarse Peccei (2008) y
Peccei (2010).

2.1.1. Cotas a la masa del axion

Las cotas astrofisicas a la masa del axién se basan en el hecho de que éstos se emitirian
en el interior de los plasmas estelares y resultarian de esta forma en importantes sumideros
de energia. La magnitud del acoplamiento de los axiones con la materia o la radiacion esta
acotada por los limites observacionales en las tasas de pérdida de energia que puedan haber en
los objetos estelares. En la figura 2.1, tomada de Olive et al. (2014), estdan gaficados los valores
actualmente exluidos a la masa del axién, a partir tanto de bisquedas en laboratorios y con
telescopios, como de cotas derivadas con métodos astrofisicos y cosmolégicos (que se basan en
la comparacién de propiedades medidas con valores tedricos de dichas propiedades. Para una
explicacién méas detallada de cada cota y el método con que se obtuvo, puede consultarse Olive
et al. (2014). Las cotas son, en general, obtenidas del acoplamiento de axiones con fotones y
nucleones en el modelo KVSZ. Sélo los valores de las cotas derivadas a partir del estudio de
cumulos globulares y del enfriamiento de las enanas blancas usan el modelo DFSZ, donde en
el grafico se adopt6 un valor de cos? 3 = 1/2. En el caso de las EB, sélo se tiene acoplamiento
de axiones con electrones. En el caso de los cimulos globulares, en cambio, los acoplamientos
pueden ser tanto con electrones como con fotones. También se observan las cotas obtenidas
a partir del impacto que hubiese tenido la emisién de axiones en la supernova tipo Ia 1987 A.
Las cotas més restrictivas son las obtenidas de métodos astrofisicos, a partir del estudio de
cumulos globulares, y del enfriamiento de las enanas blancas. La cosmologia proporciona cotas
inferiores a la masa del axion. Las bandas oscuras del grafico representan valores excluidos
por experimentos y busquedas con telescopios. Entre éstos se encuentran, por ejemplo, CAST
(CERN Axion Solar Telescope), dedicado a la bisqueda de axiones provenientes del Sol
(Barth et al., 2013), y ADMX (Axion Dark Matter Experiment) (Asztalos et al., 2010). Las
bandas verdes indican los préximos rangos de masas del axiéon que planean ser estudiados
mediante experimentos y busquedas con telescopios. Como mencionamos recientemente, las
cotas mas restrictivas se obtienen de los métodos astrofisicos. En particular, el estudio del
enfriamiento en las enanas blancas podria proveer cotas en un rango de masas donde no
hay atn experimentos propuestos para la busqueda de axiones. Dicho rango se encuentra
aproximadamente entre 107> y 1072 eV.

2.1.2. Emisién de axiones en enanas blancas

En el interior denso de las enanas blancas, los axiones que podrian emitirse son los que
se acoplan con electrones, es decir, los del modelo DFSZ. Los axiones de este modelo, en los
plasmas estelares, pueden ser emitidos por procesos tales como Compton (v +e — e+a)y
bremsstrahlung (e + Ze — Ze+e+a)' (Raffelt, 1996). Sin embargo, en las enanas blancas el
proceso dominante de emisién de axiones es el bremsstrahlung. En un plasma degenerado, el
proceso Compton pierde relevancia debido al bloqueo de Pauli.? La emisién de axiones suele

1(Ze) denota un nicleo de ntimero atémico Z, e un electrén, a un axién y  un fotén.

2Los electrones en un gas degenerado tienden a ocupar estados de baja energfa. Por el principio de exclusién
de Pauli dos electrones no pueden ocupar el mismo estado a la vez. Como consecuencia, hay pocos estados de
baja energia disponibles para que un electrén pueda cambiar su estado. En el efecto Compton, el estado de un
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2. Marco teérico y cé6digos numéricos

darse en términos de la constante de estructura fina de estas particulas «,, que se relaciona
con la masa de los axiones m,x como:

(2.8 x 107 may[meV] cos2f)?

= 2.1
Qg e ) ( )

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

2
r— e (2.2)

akBT
donde kg es la constante de Boltzmann, a es la separacién media entre los iones, Z el niimero
atémico correspondiente, y 1" la temperatura del plasma. Cuando I' es pequeno (I' < 1) las
interacciones coulombianas son irrelevantes frente al movimiento térmico de los iones. Pero
cuando el valor de I" es del orden de la unidad, las interacciones coulombianas entre los iones

empiezan a tomar relevancia.

Para el caso de correlaciones i6nicas débiles (I' < 1), la expresion de la emision de axiones
dada por Raffelt (1996) y adaptada para un plasma multicomponente por Miller Bertolami

(2009) es:
XiZj

er<1) = 10.85 ag T b (2.3)
j J
donde € es la energia liberada por emision de axiones por unidad de masa y tiempo, F' esta
dado por
2. (2+K? 2+5k% [2+KE 2 5
F = g ln ( E2 > + [ 15 ln ( K/z — g X /BF7 (24)
y las cantidades 2 y Bp son:
s 2mak’cp X;Z; 1 B ph
K™= 2l ) F—= "9595 | 2> (25)
myk T j Aj yu megc +pF
con: 13
312p
2
¥ <Memu> ( )

En las expresiones de arriba asg = a,/10720, Ty = T/10% K, Z; es el nimero atémico, X; la
abundancia por unidad de masa y A; el nimero mésico correspondientes a la especie nuclear
j, a es la constante de estructura fina, p la densidad, p. es el peso molecular medio del
electrén, m,, es la unidad de masa atémica, c es la velocidad de la luz en el vacio y h, la
constante de Planck (h = h/2m).

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

ADE
€rs1) = 1080 T3 )~
j J

B, (2.7)

electrén antes, y luego de haber interactuado con el fotén, debe ser distinto. Al haber pocos estados de baja
energia disponibles, las interacciones por efecto Compton no son imporantes en un plasma degenerado.
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2.2. Estructura y evolucion estelar

Tipo espectral Caracteristicas espectrales Rango de temperatura

DO fuertes lineas de Hell 45000 K < Ty < 200000 K
DB lineas de Hel 11000 K < Tor < 30000 K
DC sin lineas distinguibles Tor < 11000K
DQ lineas de Cly C Ter S 11000K
DZ lineas de Mg, Fe y Si Ter < 11000K
DQ caliente lineas de C Tor ~ 20000 K

Tabla 2.1. Tipos espectrales de enanas blancas deficientes en hidrégeno junto con el rango de tem-
peratura en que se observa cada tipo espectral.

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

2.2. Estructura y evolucion estelar

Como ya mencionamos, las enanas blancas representan el estadio final de més del 97 % de
las estrellas. Estos objetos fueron clasificados tradicionalmente por la composiciéon quimica
de su superficie. Aproximadamente el 85 % de las EB observadas presentan una superficie
compuesta pincipalmente de hidrégeno y se denominan DA. El 15% restante son EB que
presentan superficies deficientes en hidrégeno y ricas en helio. Este tipo de EB es conocido
como no-DA y existen diferentes subclases. Se cree que la mayoria de ellas podrian ser des-
cendientes de estrellas tipo PG 1159. Estas estrellas son objetos luminosos y calientes con
atmoésferas deficientes en hidrégeno, y que presentan lineas de helio, carbono y oxigeno en su
espectro. En la tabla 2.1 se encuentran las caracteristicas principales de las subclases espec-
troscopicas de enanas blancas deficientes en hidrégeno. Las estrellas candidatas a convertirse
en enanas blancas son aquellas cuya masa inicial es menor a 8-10 masas solares. Estrellas mas
masivas terminaran sus vidas explotando como supernovas tipo II. Pero la teoria de evolucién
candnica de las estrellas con masa hasta 8-10 masas solares predice enanas blancas tipo DA,
es decir, con una envoltura rica en H. Para explicar la existencia de las EB deficientes en H,
como las DB que interesan a este trabajo, es necesario proponer escenarios evolutivos distin-
tos. En esta seccién introducimos someramente la base del modelado de la evolucion de las
estrellas segin la teoria, presentando brevemente la evolucion de las estrellas que terminan
como EB y haciendo alguna mencién a los escenarios evolutivos para la formacién de enanas
blancas DB. En la seccién 2.2.1 nos detenemos primero en algunos detalles del modelado
de las estrellas segiin la teorfa. En la seccion 2.2.2 presentamos brevemente la evolucién de
estrellas candidatas a convertirse en enanas blancas, mencionando en particular el escenario
evolutivo propuesto para la formacién de enanas blancas deficientes en hidrégeno DB que
consideramos en el cdlculo de las secuencias y modelos evolutivos utilizados en estre trabajo.
Finalmente, en la seccién 2.2.3 mencionamos algunas cuestiones de la implementacién numé-
rica de la teoria para el calculo de los modelos. Para més detalle en el caso del modelado de
las estrellas y su evolucién puede consultarse Kippenhahn et al. (2012) y Salaris & Cassisi
(2005).

2.2.1. Ecuaciones de estructura y evoluciéon estelar

La teoria de evolucién estelar pretende explicar la estructura y evolucion de las estrellas.
Para este propésito, es necesario modelar la estructura estelar y determinar las leyes fisicas que
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gobernaran su evolucién a través de ecuaciones que se obtienen considerando aproximaciones,
algunas de las cuales listamos a continuacién:

= La estrella se puede representar como un sistema esféricamente simétrico conformado
de materia y radiacion.

= El sistema se encuentra en ausencia de campos magnéticos y de rotacion.

= La evolucion estelar es lo suficientemente lenta como para considerar que a cada instante
la estrella se pude representar con un modelo en equilibrio hidrostatico.

= En el interior estelar cada capa se encuentra localmente en equilibrio termodinamico.

Como se supone simetria esférica, todos las cantidades del modelo, a un dado instante t,
dependeran unicamente de la coordenada radial r, o en su defecto de la coordenada m,
que es la masa contenida en una esfera de radio r. Tomando a t y m como las variables
independientes, las ecuaciones de evolucién estelar son ecuaciones diferenciales que describen
la presién P, la temperatura T, la luminosidad [, el radio r y la abundancia quimica de los
distintos elementos X; (fraccién de masa de los elementos respecto al total, siendo i =1, ..., I
con I la cantidad de nicleos distintos) como funcién de m y el tiempo ¢, y estdn dadas por:

;;:@;%’ (2.8)
2

% :enuc—e,,—CpZ—i—(;%];, (2.10)

g% _ _% v, (2.11)

%?:f@%ﬂRnD, ii=1,..1 (2.12)

donde p es la densidad, cp es el calor especifico a presién constante, ey, es la liberaciéon de
energia nuclear por unidad de masa y de tiempo, €, es la energia liberada por emisién de
neutrinos por unidad de masa y de tiempo, a es la constante de densidad de radiacion, c,
la velocidad de la luz en el vacio y G, la constante de gravitacion universal. Ademaés, § y V

designan:
_ (Olnp _ (0InT
5_<amTL Y V‘(amp)' (2.13)

La ecuacion 2.8 es basicamente la de conservacién de la masa, y puede tomarse como la
definicién de la coordenada m. La ecuacién 2.9 es la ecuacion de Euler en simetria esférica, que
surge de la conservacion del momento. La ecuacion 2.10 es la ecuacion de conservacion de la
energia. Esta ecuacion plantea que la luminosidad en cada capa de la estrella y a cada instante
(I(m,t)) dependera de la energia generada por las reacciones nucleares, la pérdida de energia
por neutrinos y la energia generada por las transformaciones termodinamicas experimentadas
por la materia estelar (esta energia por unidad de masa y tiempo estd representada en el
tercer y cuarto término de la ecuacién 2.10) en esa capa y ese instante. La ecuacién 2.11 tiene
que ver con el transporte de energia presente en la estrella. En general, el transporte puede
ser radiativo, conductivo y/o convectivo (transporte de energia debido al desplazamiento
macroscopico de materia). El valor de V depende directamente del tipo de transporte presente.
Si el transporte es radiativo y/o conductivo V resulta:

3 kIlP
16macG mT4’

vrad/cond = (214)
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2.2. Estructura y evolucion estelar

donde k es la opacidad radiativa y/o conductiva. Si el transporte de energia es convectivo, el
valor de V dependera de la teoria de conveccién utilizada. En el caso que las estrellas posean
conveccién en sus regiones centrales, y debido a las densidades altas alli reinantes, el valor de
V puede ser tomado como el de V.4, que es el gradiente de temperatura a entropia constante
(Vag = (0InT/0In P)|g). Ademds, es necesario establecer un criterio para determinar en
cada capa de la estrella y en cada instante la naturaleza del transporte de energia. El criterio
de Schwarzschild consiste en considerar que una determinada region es inestable frente a
movimientos macroscépicos de materia cuando:

vrad > va‘d- (215)

Este es un criterio local, es decir, la situacién de inestabilidad o no de una dada céscara
depende de propoiedades que el material estelar tiene sélo en esa capa. El valor de V en
el régimen convectivo, y el criterio para decidir qué tipo de transporte de energia es mas
eficiente en cada cascara de la estrella (y en cada momento) resultan importantes fuentes de
incerteza en la teoria de evolucién estelar, sobre todo en el calculo de los perfiles quimicos (i.e.
composicién quimica de la estrella en cada capa a un dado instante). Parte de estas incertezas
tienen su origen en que puede exisir mezcla del material en zonas que se encuentran mas alla
del limite convectivo. Al llegar el material perturbado al borde de la zona convectiva, éste
puede continuar su camino por poseer una velocidad neta no nula, asi, la capa de mezcla se
extiende més alld del limite dado por el criterio. Estos procesos de mezcla mas alla de la zona
convectiva se suelen denominar overshooting.

La ecuacion 2.12 representa, en realidad, un conjunto de ecuaciones, una para cada especie
quimica ¢, donde f(X;, T, P,r,1) pretende denotar que la variaciéon temporal de la abundancia
quimica de cada elemento serd una funcién de la composicion quimica de la estrella, la
temperatura, la presion, el radio y la luminosidad, pero en todos los puntos de la estrella,
no sélo en los valores locales de las cantidades fisicas. La forma especifica de esta funcién
depende, entre otras cosas, de cudl es el transporte de energia. En efecto, la variacién quimica
dependerd de dos fendémenos distintos. Uno de estos se debe a que las reacciones nucleares
cambian la cantidad de nicleos de cierta especie en cada capa, ya sea aumentando alguna
abundancia al producir nicleos de una dada especie, o disminuyéndola al utilizar los nicleos
de dicha especie en reacciones. El otro fenémeno consiste en todos los procesos de mezcla de
material presentes en la estrella, como lo es, por ejemplo, la conveccion. Luego, si definimos n;
como el nimero de particulas de una especie nuclear i por unidad de volumen (n; = X;p/m;,
con m; la masa de una particula de la especie i), se tendra:

on; on; on; )
= =1,..1. 2.1
ot ( ot >nuc * < ot >mezcla’ ! T ( 6)

Este es un conjunto de I ecuaciones acopladas entre si (ya que el cambio en la abundancia
quimica de un elemento dependerd, en general, de la abundancia de otros elementos), y
conectadas con las ecuaciones correspondientes a otras capas de la estrella debido al término
de mezcla.

El primer término de la ecuacién 2.16 puede escribirse como:

(88?) = =D _{vo)ining + 3 _{v0) kmmniim, 2.17)

j k,m

donde (vo);jnin; es la tasa de reacciones nucleares por par de particulas entre la especie i y
la j, v (vo)gmninm la tasa de reacciones nucleares por par de particulas entre las especies
k y m que generan particulas de la especie i. En la ecuacién 2.17 el primer término repre-
senta, entonces, la generacion de particulas de la especie nuclear ¢, y el segundo término, su
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2. Marco teérico y cé6digos numéricos

destruccién. Las principales reacciones nucleares en la vida de las estrellas (progenitoras de
enanas blancas) son cadenas de reacciones en donde basicamente se consume el H dando lugar
a la formacién de He (mediantes ciclos de reacciones denominados protén-protén y CNO),
o procesos en los que se consume el He resultando en la formacién de C y O (mediante el
ciclo denominado triple o). También, dependiendo de la masa de la estrella, pueden darse
reacciones en donde se generan elementos mas pesados. La mayoria de estas reacciones son
procesos de fusién exotérmica (i.e. que liberan energia), y son la principal fuente de energia
durante la vida de las estrellas, excepto en la etapa de enana blanca.

El segundo término de la ecuacién 2.16 incluye procesos més dificiles de modelar, como
la conveccion. En general, este término suele escribirse de la siguiente manera:

( ot >mezcla = ﬁ% r ZI:(Dmezclal)E , (2.18)

donde Dypeycla, respresenta el coeficiente de difusién del proceso de mezcla I, que determina
cuan efectivo es dicho proceso de mezcla. Entre los procesos de mezcla macroscopica podemos
mencionar la conveccion y el overshooting. También existen procesos de mezcla microscépica,
que adquieren relevancia en la etapa de enana blanca de las estrellas. Estos se denominan
procesos de difusion y pueden ser de difusion quimica, térmica o procesos de sedimentacion.
El primero tiende a suavizar los gradientes de composicién quimica que puedan existir en la
estrella. En el segundo, elementos mas pesados tienden a ir a zonas de mayor temperatura.
En el proceso de sedimentacién, en cambio, los elementos més livianos tienden a ir hacia
la superficie (i.e. zonas de menor presién), mientras que los més pesados hacia el centro de
la estrella. Cada proceso tendrd un valor del coeficiente de difusién en el modelado de la
evolucion de las estrellas. Los valores de los coeficientes de difusién tienen ciertas incertezas,
que se trasladan en incertezas en el calculo de los perfiles quimicos de las enanas blancas.
Finalmente, para resolver las ecuaciones de estructura y evolucion estelar, es necesario
determinar la ecuacion de estado del material estelar y conocer las cantidades cp, K, €nuc
vy €, que también determinan las propiedades del material y seran funcién de la presién,
la temperatura y la composicién quimica. Asimismo, es necesario definir las condiciones de
borde (es decir, en el centro y en la superficie estelar) y las condiciones iniciales del modelo.

2.2.2. Breve descripcion de la evolucion estelar

La construccién de la teoria de evolucién estelar se basa en la gran cantidad de informa-
ci6n que se fue adquiriendo de las estrellas a partir de las observaciones (como por ejemplo, la
necesidad de proponer nuevos caminos evolutivos para explicar la existencia de estrellas cuyos
espectros no presentan lineas de H). Entre las cantidades observables més directas de una es-
trella se encuentran su magnitud e indicie de color. La primera se relaciona con la luminosidad
superficial, y la segunda con la temperatura efectiva®. El diagrama de Hertzsprung-Russell
tedrico (diagrama H-R) es un gréfico de luminosidad superfical (L) contra temperatura efec-
tiva (Tef). A partir de cdlculos numéricos basados en la teoria de evolucion estelar, podemos
graficar los caminos evolutivos de los modelos estelares en este diagrama. Asi, podemos com-
pararlo con la informacién adquirida de las observaciones, que nos muestra que la relacién
entre temperatura y luminosidad de las estrellas se correlaciona de alguna manera, y que esta
correlacién depende fuertemente de las poblaciones estelares observadas.

En la figura 2.2 se puede observar un diagrama H-R evolutivo de estrellas de distina ma-
sa. La secuencia principal (MS en sus siglas en inglés) es una banda en el diagrama donde

3Temperatura que tendria un cuerpo negro que emita con la misma luminosidad total que dicha estrella.
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Log(L/ Lw] ar)

Figura 2.2. Diagrama H-R evolutivo de estrellas de distinta masa, en el que se pueden distinguir,
para cada caso, las distintas fases evolutivas. La zona donde las estrellas experimentan los pulsos
térmicos estd marcada como TP-AGB. Figura tomada de Miller Bertolami (2009).

se ubican las estrellas que se encuentran quemando hidrégeno en el nicleo de manera esta-
ble. La ubicacién de estas estrellas en la MS, y su tiempo de vida en esta etapa, dependen
directamente de la masa que posean. En dicha figura se puede observar que a mayores lumi-
nosidades y temperaturas se encuentran las estrellas mas masivas, mientras que a menores
luminosidades y temperaturas se ubican las de menor masa. La secuencia principal es de las
primeras etapas en la vida de una estrella. La rama de las gigantes rojas (RGB en sus siglas en
inglés) y la rama asintética de las gigantes (AGB en sus siglas en inglés) representan estadios
posteriores en la evolucién de una estrella. En la figura 2.3 se observa el camino evolutivo
de una estrella de 3 My y se aprecian estas etapas, junto con la fase post-AGB y de enana
blanca. Estas regiones del diagrama se pueden observar por ejemplo, en un diagrama H-R de
cimulo globular (fig. 2.4), donde podemos decir que todas las estrellas tienen la misma edad,
pero dependiendo de su masa estaran en distintos estadios de su evolucién. Estos ciimulos
proporcionan la posibilidad de poner a prueba y ajustar la teoria de evolucién estelar.

Evolucién de la estrella progenitora

Las estrellas se forman a partir del colapso gravitatorio de una nube de material intereste-
lar. Durante dicho colapso, la temperatura en el centro de la nube de material va aumentando.
En algin momento esta temperatura es la suficiente para que ocurra la fusién de hidrégeno en
helio. Asi comienzan las reacciones nucleares en la estrella. En este punto, la estrella se ubica
en la secuencia principal de edad cero (ZAMS, en sus siglas en inglés) donde la liberacién de
energia por reacciones nucleares contraresta el colapso gravitatorio, y la estrella alcanza el
equilibrio térmico e hidrostatico. Durante su evolcuién en la MS, la estrella quema H en el
nicleo de manera estable, obteniendo al final de esta etapa un nicleo de He. El tiempo de
vida en la MS depende fuertemente de la masa inicial (es decir, en la ZAMS) de la estrella.
Las estrellas mas masivas agotan mas rapido el contenido de H en el nicleo. Al final de la
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Figura 2.3. Diagrama H-R evolutivo de una estrella de 3 Mg, desde la ZAMS hasta la etapa de
enana blanca. La secuencia evolutiva fue calculada por el Grupo de Investigacién de Evolucion Estelar
y Pulsaciones de La Plata.
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Figura 2.4. Diagrama color-magnitud del cimulo globular NGC 1261, segtin datos de magnitud
visual (V) y color (B-V) obtenidos de Kravtsov et al. (2010). En la rama horizontal se ubican las
estrellas que se encuentran quemando helio en el ntcleo.
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2.2. Estructura y evolucion estelar

etapa de secuencia principal se crea una cascara que quema H y que rodea al nicleo de He.

La evolucién luego de la MS es cualitativamente distinta si la estrella es de masa baja o
intermedia. Se consideran como estrellas de masa baja aquellas cuyo niicleo de He alcanza
un estado degenerado inmediatamente después de la fase de secuencia principal (Iben &
Renzini, 1983). Por el contrario, las estrellas de masa intermedia no presentan un ntcleo
degenerado de He en esta etapa. En estrellas de masa baja, la temperatura del niicleo de He
aumenta lentamente a medida que la masa de éste es cada vez mayor por la quema de H en
capas. El nicleo se contrae mientras las capas externas se expanden y la estrella se mueve
a temperaturas efectivas menores en el diagrama H-R. La luminosidad también aumenta a
medida que crece la masa del nucleo y la estrella asciende por la rama de las gigantes rojas
(RGB). En el caso de estrellas de masa intermedia la situacién es diferente. Al ser el niicleo de
He no degenerado y carecer de la presencia de reacciones nucleares, se aparta eventualmente
del equilibrio y sufre una contraccion. Como consecuencia de esta contraccion aumenta su
temperatura, mientras las capas externas se expanden y la temperatura efectiva disminuye.
Este es un proceso que involucra escalas de tiempo més cortas que en el caso de las estrellas
de masa baja.

En ambos casos, la temperatura central alcanza en algin momento un valor lo suficiente-
mente alto para producir la fusiéon del He. En el caso de estrellas de masa baja, el aumento de
temperatura practicamente no cambia la presion del gas que conforma el nicleo de He, debido
a su degeneracion. Por esta razén, la energia liberada por las reacciones nucleares aumenta
la temperatura del ntcleo, que no alcanza a expandirse para enfriarse. A su vez, la tasa de
reacciones nucleares se incrementa debido a que depende fuertemente de la temperatura. En
consecuencia la situacion se torna inestable. Este es el denominado flash de helio. En algin
momento la temperatura central crece lo suficiente como para que el nicleo salga de su estado
degenerado y la quema de He se torna estable. En el caso de las estrellas de masa intermedia,
el encendido del He se da en condiciones no degeneradas, y por ende, estables.

Durante la fase de quema estable de helio en el nicleo, sigue activa una capa que quema
H en He. Tanto estrellas de masas bajas como intermedias desarrollan luego de esta etapa
un nicleo de carbono y oxigeno (C/O) finalmente en condiciones degeneradas. Cuando se
consume el He del ntcleo se crea una capa de quema de He. Luego, la estrella posee un nicleo
de C/O degenerado més dos capas con reacciones nucleares, una de quema de He en C/O y
la otra de quema de H en He. La region entre estas capas contiene He, y la envolutra de la
estrella es rica en H. Durante esta etapa el nicleo de C/O va aumentando su masa por la
quema de He en capa y aumenta la luminosidad superficial, mientras que las capas externas
se expanden y la estrella sube por la rama asintética de las gigantes en el diagrama H-R (fig.
2.2).

La AGB es una etapa donde la estrella pierde la mayor cantidad de masa debido a los
fuertes vientos estelares y a los pulsos térmicos. Estos utlimos son inestabilidades que ocurren
en la quema en capas. La capa que quema He eventualmente llega a la discontinuidad quimica
entre la zona rica en He y la zona rica en H. En este momento la capa se apaga y se produce una
rapida contraccién del material. La cascara que quema He se contrae y se calienta mientras
aumenta su masa debido a la capa que quema H. La inestabilidad en este caso se debe a que
la capa que quema He es muy delgada (no hay degeneracién del plasma). En algtiin momento
se enciende la quema de He que resulta inestable, debido a la delgadez de esta capa de He.
En esta situaciéon la expansion del material no implica un enfriamiento de la capa, sino que
ésta se calienta aumentando su temperatura. Este hecho aumenta atin mas la liberaciéon de
energia por reacciones nucleares, que implica otro aumento de temperatura, dando lugar a
la inestabilidad. La energia liberada por las reacciones nucleares en la capa que quema He
se consume por el aumento de la temperatura de la capa y por la expansiéon del material.
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Debido a esta expansion la capa que quema H se mueve a zonas de menor temperatura y
densidad, con lo cual disminuye considerablemente la energia liberada por la fusién de H. En
algin momento, la capa que quema He alcanza un espesor suficiente para que una expansién
del material tenga como consecuencia disminuir la temperatura, y la quema de He se torna
estable. Eventualmente la capa de quema de He alcanza nuevamente la discontinuidad quimica
de H/He y la estrella atraviesa otro pulso térmico. De esta forma, este es un proceso que se
repite periédicamente.

En la evolucién post-AGB, la estrella, que perdié gran parte de su envoltura rica en H,
se mueve a zonas del diagrama H-R de temperaturas mayores a luminosidad casi constante
entrando en la fase de nebulosa planetaria. El material que fue eyectado brilla por la energia
recibida del ntcleo caliente que quedd en el centro. Este material se dispersa fundiéndose
con el medio interestelar. Al disminuir la masa de la cdscara de H, ésta se enfria y la capa
que quema H se apaga. La luminosidad de la estrella disminuye alrededor de dos érdenes de
magnitud, y la energia gravotérmica? se vuelve la principal fuente de energia de la estrella.
Este es el inicio de la etapa de enana blanca. A partir de este punto, la evolucién de la estrella
consiste basicamente en un proceso de enfriamiento. Se define el tiempo de enfriamiento de
una enana blanca como aquel que transucrre a partir del momento en que cesa la quema de
H.

Segun el camino evolutivo que acabamos de resumir, se obtienen enanas blancas con una
envoltura muy delgada, rica en hidrégeno. A continuacién describimos brevemente el escenario
propuesto para la formacion de enanas blancas deficientes en hidrégeno.

Formacion de enanas blancas deficientes en hidrégeno

Actualmente el escenario aceptado para la formacién de enanas blancas deficientes en
hidrégeno consiste en la posible existencia de pulsos térmicos en una etapa posterior a la
AGB. Para més informacién sobre los posibles mecanismos de formacién de enanas blancas
deficientes en hidrégeno puede consultarse la tesis doctoral de J. A. Panei (Panei, 2004) y la
tesis doctoral de M. M. Miller Bertolami (Miller Bertolami, 2009).

La etapa entre que la estrella sale de la AGB y se ubica en la parte méas luminosa de
la regién de enanas blancas es bastante més rapida que su evolucién durante la AGB. Sin
embargo, dicha etapa es del orden de tiempo que suele haber entre un pulso térmico y otro. Por
ende, la estrella puede experimentar otro pulso térmico en esta etapa. Estos pulsos térmicos
se dividen en tres clases segtn si ocurren en el momento que la estrella estd abandonando la
AGB (AFTP), luego de abandonar la AGB mientras se mueve hacia mayores temperaturas
en el diagrama H-R (pulso térmico tardio o LTP) o directamente cuando estd entrando
en la fase de enana blanca (pulso térmico muy tardio o VLTP). Este dltimo es el escenario
propuesto de los modelos de enanas blancas DB utilizados en este trabajo. Este pulso térmico
muy tardio se desarrolla cuando la estrella se encuentra disminuyendo su luminosidad debido
a que se apaga la capa que quema H. Cuando el pulso térmico ocurre se generan capas
convectivas en la estrella, que transportan la energia producida en dicho pulso. Como éste
tiene lugar cuando ya no hay una capa de quema de H, las capas convectivas alcanzan la
envoltura rica en H. Esto no ocurre cuando la quema de H en capas es ain importante, ya
que esta capa actuaria como una barrera para el material convectivo. Esta cirscunstancia es
lo que diferencia el VLTP de los anteriores pulsos térmicos. Al alcanzar la zona convectiva al
material rico en H, este se mezcla ingresando en zonas mas profundas y calientes donde es
consumido en reacciones nucleares. Asi, la estrella agota practicamente todo su contenido de
hidrégeno. Luego regresa a la AGB, pero como una estrella deficiente en hidrégeno (estrella

4Energia térmica de los iones més energia gravitatoria por contraccién.
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AGB renacida) que eventualmente volvera a abandonar la AGB convirtiéndose en una enana
blanca deficiente en hidrégeno. En el caso de los pulsos térmicos LTP 6 AFTP la envoltura
resultante de la estrella contiene cierta fraccién de H (aunque pequena), siendo esta fraccion
mucho menor en las estrellas que atraviesan un LTP.

Etapa de enana blanca

Una estrella AGB renacida, que atraves6 un VLTP, regresa nuevamente a zonas del dia-
grama H-R de mayor temperatura a luminosidad casi constante. Ahora la luminosidad estéd
dada por la quema de He en capas. Cuando esta capa que quema He se apaga, la luminosidad
empieza a disminuir. Esta es la zona que forma el codo en el diagrama H-R y es el domi-
nio de las estrellas PG 1159, que serian las progenitoras de las EB deficientes en hidrégeno.
Eventualmente, por efecto de la sedimentacién gravitatoria (elementos mas livianos como el
He tienden a ir a la superficie) la envoltura se vuelve de He puro (o casi puro). Este es el
dominio de las estrellas DO, cuya temperatura es suficiente como para contener He ionizado
en su atmosfera. En este punto, cuando la capa de He ya se apago, la principal fuente de
energia de la estrella es la energia gravotérmica y la estrella entra en un lento proceso de
enfriamiento. A partir de este momento comienza a medirse el tiempo de enfriamiento en
estas estrellas. En las primeras etapas de enana blanca el principal sumidero de energia que
domina el enfriamiento de la estrella es la liberacién de neutrinos, que resulta incluso mas
importante que la liberacién de fotones. La emisién de neutrinos depende de la temperatura.
Por ende, a medida que la estrella se enfria, la emisién de estas particulas va disminuyendo,
hasta que en algin momento pierde relevancia. Esto ocurre en el limite caliente del rango de
temperaturas en las que se observan las DB (T¢r ~ 30000 K). Cuando la emisién de neutrinos
ya no es relevante, la estrella se enfria basicamente por la emision de fotones, que se debe
principalmente a la liberacion de energia gravotérmica. De esta forma, la luminosidad de foto-
nes resulta del mismo orden que el cambio en energia térmica y gravitatoria. Esta es la etapa
evolutiva de enana blanca mejor entendida. A temperaturas menores comienzan los procesos
de cristalizacién y separacion fisica de elementos, por la separacién de fase que ocurre entre el
C y el O luego de la cristalizazion (la parte sélida del nticleo de la EB es més rica en O que la
mezcla de C/O previa a la cristalizacién). Otro proceso de separacién fisica de elementos es
la sedimentacién de elementos de menor abundancia (como el 22Ne). Estos procesos cambian
los tiempos de enfriamiento, ya que afectan las fuentes de energia (la cristalizaciéon libera
calor latente y la separacion fisica de los elementos libera energia gravitatoria).

2.2.3. (Cbdigo de evolucion estelar LPCODE

Las ecuaciones 2.8-2.12 no pueden ser resueltas de manera analitica para modelos realistas
de estrellas, por lo que se resuelven utilizando métodos numéricos. Las secuencias evolutivas
y modelos evolutivos de enanas blancas utilizados en este trabajo se obtuvieron con el cédigo
LPCODE. Este cédigo numérico fue realizado integramente en la Facultad de Ciencias Astro-
noémicas y Geofisicas de la UNLP (ver Althaus et al. 2005 para una descripcién detallada de
la versién utilizada en esta tesis). Con el LPCODE se obtuvieron secuencias evolutivas y mo-
delos detallados de enanas blancas (Althaus et al., 2010b; Renedo et al., 2010) y pre-enanas
blancas PG 1159 (Althaus et al., 2005; Miller Bertolami & Althaus, 2006). También, ha sido
utilizado para estudiar la formacién de enanas blancas DQ calientes (Althaus et al., 2009a),
para producir secuencias evolutivas de EB incluyendo la emisién de axiones (Miller Bertolami
et al., 2014), y para el estudio de pérdidas de energia por propiedades anémalas del neutrino
(Miller Bertolami, 2014) en vistas de acotar propiedades de la fisica de estas particulas.

El LPCODE se basa en el tratamiento numérico descripto por Kippenhahn et al. (1967)
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y consiste, basicamente, en un método tipo Henyey implicito. Para mejorar la estabilidad
numérica, las variables que utiliza el LPCODE no son aquellas que aparecen en las ecuaciones
de estructura y evolucion, sino que se realizan los siguientes cambios de variables:

¢ =In(l —m,/M,), (2.19)
0 =1n(T/Tp), Ty = 10°K, (2.20)
p=1In(P/P), Py = 10% dinas cm ™2, (2.21)
x = In(r/ro), ro = 10'% cm, (2.22)
A=1/ALy, Lo =10 ergs™, (2.23)

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

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

Fisica consitutiva del LPCODE

Las ecuaciones de estado utilizadas por el cédigo dependen del régimen evolutivo que se
quiera estudiar. En las etapas anteriores a la de enana blanca, para bajas temperaturas y
densidades, se utiliza una ecuacién de estado analitica que contempla la ionizacién parcial
en un gas ideal y la presion de radiacién. En el régimen de altas temperaturas y densidades
esta ecuacion de estado tiene en cuenta los fenémenos de presion de radiacién, degeneracion
electrénica, interacciones coulombianas y contribuciones iénicas. En el régimen de enana
blanca se utilizan dos ecuaciones de estado distintas. Para la envoltura de la enana blanca se
utiliza la ecuacion de estado de Magni & Mazzitelli (1979), que considera efectos de ionizacién
parcial. Para las regiones de altas densidades, en cambio, se utiliza la ecuacién de estado de
Segretain et al. (1994), para plasmas completamente ionizados (ver Althaus et al. 2007).

Las opacidades radiativas que utiliza el LPCODE son las OPAL (Iglesias & Rogers, 1996),
y las opacidades moleculares de Alexander & Ferguson (1994) para las bajas temperaturas.
Las opacidades conductivas son las de Cassisi et al. (2007).

Los procesos de generacion de neutrinos que no involucran reacciones nucleares, impor-
tantes en la etapa de enana blanca, son el neutrino plasmon (y — wvv), la fotoproduc-
cién (ye~ — e vv), la aniquilacién de pares (ete™ — Dv) y el efecto bremmsstrahlung
(e7(Ze) — (Ze)e vv). En el LPCODE se calcula la emisién de neutrinos por aniquilacién de
pares y fotoproduccion segun Itoh et al. (1989, 1996), la emisién de neutrinos plasmén segun
Haft et al. (1994) y la emisién por behmmstrahlung segtin Itoh & Kohyama (1983) para la
fase liquida y segun Munakata et al. (1987) para la fase sélida.

Los elementos quimicos considerados en las reacciones nucleares en el LPCODE son dieciséis
(H, “He, D, *He, "Li, "Be, 12C, 13C, N, 15N, 160, 170, 80, 19F, 2°Ne, ?2Ne), y las reacciones
nucleares para describir la quema de H mediante el ciclo protén-protén (p-p) y el ciclo CNO,
la quema de He mediante el ciclo triple o y el encendido del C son treinta y cuatro. Las tasas
de las reacciones nucleares que utiliza el LPCODE fueron obtenidas en la mayoria de los casos
de Caughlan & Fowler (1988) y en otros de Angulo et al. (1999).

En particular, en los resultados de este trabajo es importante la tasa de la reaccion
12C (@, 7)'0. Esta reacciéon determina en gran medida la proporcién de C/O en el niicleo
resultante de una enana blanca. El valor de la tasa de esta reacciéon es tomada de Angulo
et al. (1999).
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2.3. Pulsaciones Estelares

Por tdltimo, en el régimen de enana blancas, el LPCODE tiene en cuenta los procesos de
difusién térmica, quimica y la sedimentacién de elementos quimicos. Asimismo, para bajas
temperaturas se incluye el proceso de cristalizacién del ntcleo de la enana blanca, teniendo
en cuenta las fuentes de energia durante este proceso. Estas son el calor latente y la ener-
gia liberada por la separacién de fase del carbono y oxigeno (Isern et al., 2000, 1997). Los
coeficientes para los procesos de difusiéon son tomados de Paquette et al. (1986).

Implementacion de la emisién de axiones

La incorporacién de la emisién de axiones por el modelo DFSZ al LPCODE, para diferentes
regimenes (grado de degeneracién y de correlacién iénica) y por distintos procesos, fue rea-
lizada por Miller Bertolami (2009). En el codigo se incluye la emisiéon de axiones por efecto
Compton y por efecto bremsstrahlung. La emisién por efecto Compton se incorpord segin
Raffelt & Weiss (1995), y en ella se incluye un factor que caracteriza la pérdida de relevancia
de dicho efecto frente a la degeneracion del plasma. La emision por efecto bremsstrahlung
para un plasma no degenerado es una versién adaptada de Raffelt (1996). Para el caso de-
generado, la emisién de axiones depende del grado de correlacion iénica. Para correlaciones
i6nicas débiles se sigue el tratamiento de Raffelt & Weiss (1995) adaptado para un plasma
multicomponente. En el caso de correlaciones iénicas fuertes se utiliza una expresién adaptada
de los calculos de Nakagawa et al. (1988, 1987).

Por ltimo, mencionamos que para la implementacion de la emisién de axiones se modifica
la ecuacién 2.10 que caracteriza la variacién de la luminosidad, agregando el término de la
emision de axiones €,x:

ol or 4éor

am — €puc — €y — €ax — CPE + ; at . (224)

donde €,y estd dado, en el régimen de enana blanca, por las ecuaciones 2.3 y 2.7 de la seccién
2.1.2. La incorporaciéon de la emisién de axiones se incluye simplemente como un término
de pérdida de energia en la ecuacién 2.10 debido a que estas particulas se escaparian del
interior de las enanas blancas practicamente sin volver a interactuar con la materia estelar,
por poseer caminos libres medios grandes. En condiciones solares el camino libre medio es del
6rden de 102 cm (Raffelt, 1986). Teniendo en cuenta la densidad media en una enana blanca,
el camino libre medio de los axiones en estas estrellas seria aproximadamente del orden de
108 veces el radio de la enana blanca.

2.3. Pulsaciones Estelares

Durante su evolucion, las estrellas atraviesan fases de inestabilidad pulsacional. En par-
ticular, las enanas blancas también experimentan estos estados de inestabilidad mecénica
durante sus vidas. En la figura 2.5 se observan en el diagrama H-R las zonas de inestabilidad
que pueden atravesar las enanas blancas (y pre enanas blancas) durante su evolucién.

En la tabla 2.2 se listan distintos tipos de EB (y pre EB) pulsantes, junto a los rangos
de temperatura efectiva en que se observan. Los periodos observados en este tipo de estrellas
pulsantes van desde los 100 a los 1200 segundos.

Una capa de material en equilibrio hidrostatico en la esrtella puede ser perturbada por
algiin mecanismo y comenzar a oscilar. Este mecanismo puede ser una fuerza externa (debida,
por ejemplo, a la presencia de una estrella compafiera) o algiin mecanismo de autoexitacién
presente en la estrella, mediante el cual se transforma energia del campo de radiaciéon en
energia cinética de oscilacion. Este es el caso de las pulsaciones en enanas blancas, donde el
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Log (L/L,)

Figura 2.5. Diagrama H-R evolutivo de un modelo de estrella de 3.5 masas solares, donde se pueden
ver las distintas zonas de inestabilidad pulsacional durante la etapa de enana blanca. Imagen adaptada
de Althaus et al. (2010a).

mecanismo de excitacion esta relacionado con efectos desestabilizantes que se originan en las
zonas de ionizacién parcial (i.e. zonas que presentan mezcla de dtomos con diferentes grados
de ionizacién) de los elementos mas abundantes en las envolturas. En el caso de las enanas
blancas DAV se tiene ionizacién parcial del H, en las DBV, del He, y en las PG1159, del C
y el O. Este mecanismo de exitacién se denomina mecanismo k — v (ver Unno et al. 1989 y
Cox 1980). Ademas, en la base de una region de ionizacién parcial generalmente se desarrolla
una zona convectiva. Cuando la conveccién se extiende a zonas mas profundas, contribuye
también a la excitacién de pulsaciones mediante un mecanismo denominado convective driving

(Goldreich & Wu, 1999).

Dependiendo de las caracteristicas de su estructura (como la composicién quimica, radio,
etc) las estrellas tendrén sus propios modos normales de oscilacién. La amplitud de estos mo-
dos normales puede llegar a ser lo suficientemente importante como para producir cambios
de temperatura en la superficie estelar observables como cambios de brillo con cierta periodi-
cidad en la curva de luz de estas estrellas (L o< T%). Ademés, las caracteristicas de los modos
normales de pulsacién (como por ejemplo el periodo de pulsacién) pueden ir cambiando en
el tiempo a medida que la evolucién de la estrella imprime cambios en su estructura.

Las pulsaciones se denominan radiales o no radiales dependiendo de que el desplazamiento
del material perturbado sea sélo en la direccion radial o no. En el caso de las enanas blancas las
pulsaciones presentes son no radiales. Los modos normales de pulsacion en estas estrellas son
de un tipo llamado modos g, en los que la fuerza gravitatoria juega un papel fundamental.
Otro tipo de modos son los modos p que consisten basicamente en ondas acisticas, cuya
principal fuerza de restitucion la constituyen los gradientes de presion.

Como ya mencionamos, la astrosismologia de enanas blancas es una herramienta mas que
nos brinda informacién de la estructura y la evolucion de estas estrellas. Esta técnica se basa
en comparar los periodos observados presentes en EB, con periodos derivados a partir de
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Tipo Descripcion Rango de temperatura

PNNV PG 1159 pulsante con nebulosa planetaria 80000 K < Ty < 180000 K
DOV PG 1159 pulsante sin nebulosa planetaria 80000 K < Ty < 180000 K

DBV DB pulsante 22000 K < Ty < 29000 K
DAV DA pulsante 10500 K < Tor < 12500 K
DQV  DQ caliente pulsante 19000 K < Ty < 22000K

Tabla 2.2. Enanas blancas (y pre enanas blancas) pulsantes junto con los rangos de temperatura
efectiva correspondientes a la banda de inestabilidad de cada tipo.

modelos de estrellas pulsantes, para la obtencién de propiedades estelares. En general, un
determinado modo de pulsaciéon tendra una amplitud de vibracién mas importante en cierta
region de la estella, proporcionando informacién de la misma. De esta forma el estudio de los
modos de pulsacion permite obtener informacién del interior de las estrellas. Cuantos mas
modos de pulsaciéon sean observables en la EB, méas informacion se puede obtener.

La obtencion de los modelos astrosismologicos se basa en la teoria de pulaciones estelares
no radiales. A continuacién, en las secciones 2.3.1 y 2.3.2 describimos brevemente aspectos de
la teoria de pulaciones estelares adiabéticas no radiales. Descripciones detalladas de esta teoria
pueden encontrarse en Cox (1980) y Unno et al. (1989). En la seccién 2.3.3 damos algunas
caracteristicas del cédigo de pulsaciones utilizado, LP-PUL, y exponemos las simulaciones
realizadas.

2.3.1. Ecuaciones de pulsacién

Para modelar las pulsaciones estelares se proponen pequefias perturbaciones dependien-
tes del tiempo a un modelo de estrella en equilibrio, esféricamente simétrico (esta simetria
se rompera al considerar las pulsaciones no radiales) y en ausencia de campos magnéticos
y rotacién. Para simplificar las ecuaciones se incluye, ademas, la condicién de oscilaciones
adiabaticas. Esto quiere decir que no hay intercambio de calor entre los elementos del fluido
al oscilar. Esta es una buena aproximacion en las regiones internas de la estrella pero no en
el exterior. Para el estudio de las pulsaciones se escriben las cantidades fisicas como su valor
en el equilibrio més una pequena perturbacién:

p=po+p, (2.25)
® =P+ P, (2.26)
P="P+P, (2.27)
T=1p+ 7, (2.28)

donde p es la densidad, ® el potencial gravitatorio, P la presion y ¥ la velocidad de flujo.
El subindice cero denota las cantidades fisicas en el equilibrio y las cantidades primadas
denotan la variacién euleriana, es decir, la variacién de la cantidad fisica en un determinado
punto del espacio. Denotaremos con f a cualquiera de estas cantidades fisicas y con 5 ala
variacion de la posicion de un elemento de fluido: E = 7 — 1y. Las ecuaciones que regulan
las pulsaciones estelares son las ecuaciones de la hidrodindmica de conservaciéon de la masa,
del momento y de la energia. Reemplazando las expresiones 2.25-2.28 en estas ecuaciones,
y quedandose a primer orden en las perturbaciones, se obtiene un sistema de ecuaciones
diferenciales lineales en derivadas parciales para las cantidades perturbadas (f’) y el vector
£ (o la velocidad ). Los coeficientes dependen de las cantidades en equilibrio (fy), que a su
vez dependen unicamente de la coordenada radial r, ya que se supone simetria esférica para
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Figura 2.6. Dibujo esquemaético de las lineas donde se anula la parte real de los armoénicos esféricos,
seglun los valores de ¢ y m. Se encuentran marcadas las zonas donde la parte real de los arménicos
esféricos toma valores positivos y negativos, con + y —, respectivamente.

la configuracién en equilibrio. Las cantidades perturbadas, en contraparte, dependeran del
tiempo y de las coordenadas espaciales:

f=f(r0,e,t). (2.29)

Para resolver el sistema de ecuaciones se plantea separacién de variables. Se pueden sepa-
rar la parte temporal y la parte angular de la parte radial. La solucién serd una superposicién
de funciones (las autofunciones) que dependen de ntimeros k, £ y m:

Frtm (1,0, 0,8) = from (r) Y[ (0, §)e'7remt, (2.30)

donde la parte radial de las autofunciones es f},,,y la parte angular son los arménicos esféricos,
Y,/"(0, ¢). El nimero ¢ toma valores enteros: £ = 0, 1,2, ... y representa el nimero de lineas
nodales en la superficie de la estrella; m toma los siguientes valores: m = 0,+1,...,+f y es el
nimero de lineas nodales que son meridianos, mientras que ¢ — m, las que son paralelos (fig.
2.6). La parte temporal depende de las frecuencias og,. Para la variacién del desplazamiento
se tendra la siguiente expresién:

- B B .
§= (ér(r),fh(r)%,{fh(r)mﬁ) Y;™(0,9) e, (2.31)
donde
1 /P
€h=027a(p+4>>. (2.32)
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Finalmente, suponiendo que las cantidades fisicas tienen la forma 2.30, se obtiene:

1d(r%¢.) ¢ L2\ P i(l+1),

el - Zg, 1—- = | — = o' 2.33
r2 dr cgé + o2 ) pc2 o2r? ( )
1dP' g 49’

- P+ (N?—-g2) ¢ = —— 2.34
p dr  pc? + ( 7 )5 dr’ (2.34)
1 d [/ ,dd (+1) P N?

() - P =4 . 2.
r2dr <T d ) r2 mGp pc + g ¢ (2.35)

donde C% es la velocidad del sonido adiabdtica y g, la aceleracion local de la gravedad. Las
ecuaciones 2.33-2.35 con las condiciones de contorno correspondientes en el centro y la su-
perficie de la estrella constituyen un problema de autovalores (o2) cuyas soluciones serdn
los modos normales de oscilacién. Los autovalores oy resultan independientes del niimero
azimutal m, con lo que se tiene una degeneracién de orden 2¢ + 1 en los autovalores. Esta
degeneracién se rompe al tener en cuenta la rotaciéon de la estrella o campos magnéticos.
Las pulsaciones estelares resultaran en una composicién de modos de pulsaciéon de distinta
frecuencia, que corresponderan a distintos valores de los ntimeros ¢ (grado arménico) y k
(6rden radial). Los distintos periodos de pulsacién que se observan se identifican a partir de
un analisis detallado de la curva de luz. En general se pueden observar modos con £ = 1 y
¢ = 2 pero no con valores mayores de ¢ ya que la cancelacién geométrica (dado que lo que
se observa es la luz integrada de toda la superficie estelar) hace que las variaciones por ¢
mayores sean impercetptibles y dificiles de identificar.

En las ecuaciones 2.33-2.35 aparecen dos cantidades, L y N, que son las frecuencias de
Lamb y de Brunt-Vdisdld respectivamente. La frecuencia de Lamb depende del niimero ¢ y
su expresion estd dada por:

c

u N

Li=((+1) (2.36)

3|

Esta frecuencia esta relacionada con los modos de presion (modos p). En efecto, una onda de
sonido viaja una distancia de ~ 27r /¢ horizontalmente en un intervalo de tiempo de ~ 27/ Ly.
La frecuencia de Brunt-Viisild tiene que ver con el espectro de modos g y esta dada por:

1 dlnp dlnp
N?2=g( = — 2.
g (F1 dr dr ) ’ (2:37)

donde I'y = (01n P/dInp)|s. Si N? > 0, entonces N es la frecuencia de oscilacién de un
elemento del fluido en torno a su punto de equilibrio debida a la gravedad.

2.3.2. Andlisis local de las soluciones

Considerando modos con longitudes de onda muy cortas, es decir, con orden radial alto
k > 1, y suponiendo ademds que &' = 0 (Cowling, 1941) se tiene que los coeficientes en
las ecuaciones de pulsacién 2.33-2.35 varian lentamente en comparaciéon a como lo hacen las
autofunciones f. En consecuencia, las soluciones resultan proprcionales a e**r". En este caso
se obtiene la siguiente relacién de dispersion entre el nimero de onda radial k, y la frecuencia
de oscilacién o:

K2 = s (02— 1) (o2 = N?). (2.38)

2.2
o4c?

Si 02 > L? N? 6 02 < L?,N? resulta k? > 0 y k, real. Luego, las soluciones son oscilatorias
y se tienen localmente ondas que se propagan en la direccién radial. Si por el contrario N? <
o? < Ll2 0 L12 < 02 < N2, k, resulta imaginario y las soluciones decaen exponencialmente en
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esa region, con lo cual se tienen localmente ondas evanescentes. De este modo, N y L; juegan
el papel de fruecuencias criticas.

Una manera de visualizar cudles con las caracteristicas locales de las soluciones (basi-
camente si son de tipo evanescentes o no) es graficar los diagramas de propagacién. Estos
diagramas consisten en gréficos de frecuencia (o del logaritmo del cuadrado de la frecuen-
cia) contra el radio (o alguna coordenada que lo represente), y plasmar alli las frecuencias
de Briint-Vaisala y Lamb para cada céscara de la estrella, junto con las frecuencias corres-
pondientes a cada modo. En la figura 2.7 se puede observar un diagrama de propagacion
correspondiente a un modelo de politropa® de indice n = 3. Las zonas sombreadas correspon-
den a zonas donde es posible obtener soluciones oscilatorias no evanescentes. En la figura 2.8
se observa, en contraparte, diagramas de propagacién de modelos realistas de estrellas. Estos
diagramas corresponden a modelos de enanas blancas y pre-enanas blancas obtenidos calcu-
lando detalladamente la evolucién de la estrella progenitora a partir de la ZAMS (Althaus
et al., 2010a). De esta manera, los perfiles quimicos de dichos modelos son més complejos y
realistas que en el modelo de politropa. Las zonas en donde se propagan las ondas también
corresponden a las zonas sombreadas (aunque para bajo orden radial esto no es estrictamente
cierto, ya que para obtener el criterio que expusimos previamente para determinar las zonas
de propagacién de las ondas se supone k > 1). Ademéds, cuando se tienen en cuenta modelos
mas realistas de estrellas y £ > 1, se obtiene otro tipo de modos, los modos f, que presentan
caracteristicas tanto de modos g como de modos p.

Un aspecto de suma importancia que se puede notar en los diagramas de propagacién en
la figura 2.8 son los saltos que se observan en la frecuencia de Briint-Vaisala. Esta frecuencia
tiene una fuerte dependencia con la composicién quimica de la estrella. Dicha dependencia
puede verse explicitamente en la siguiente expresién para IV, que fue derivada por Brassard
et al. (1991) para su tratamiento numérico en enanas blancas:

2
N? = % i—T (Vaa — V + B), (2.39)
P

donde x7 = (0In P/0InT),, x, = (0In P/0lnp)r y B es el término de Ledouz:

n—1
dln X;
__7ZXXZ o (2.40)

con X; la abundancia por masa de la especie ¢, n el nimero total de especies tenidas en

cuenta, y
Oln P
()
8lnX PT{XJ;Az}

La dependencia con los cambios en la composicién quimica estd presente en el término de
Ledoux. En particular, estos saltos de la frecuencia de Brunt-Viisild suelen ocurrir en las
zonas de transicion quimica en la estrella (por ejemplo, la transicién del nicleo de C/O a
la cascara de He). Como la frecuencia de Brint-Vaisala determina las caracteristicas de los
modos g de pulsacién, un calculo preciso de la composicién quimica de la enana blanca es
de suma importancia en la obtenciéon de los modelos astrosismolégicos. En efecto, cualquier
incerteza en el calculo de los perfiles quimicos se traslada en incertezas en los modelos astro-
sismologicos obtenidos para enanas blancas. Volveremos a este punto mas adelante, a la hora
de presentar los resultados, en la seccién 4.2.1.

(2.41)

5 . s . . . s sz z . 7
°Consiste basicamente en un modelo de fluido autogravitante, de composicién quimica homogénea y con
una ecuacién de estado dada por: P p<"+1)/", donde n se denomina indice politrépico.
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2.3.3. (Cdbdigo de pulsaciones estelares adiabaticas no-radiales LP-PUL

De la misma manera que las ecuaciones de evolucién estelar, las ecuaciones 2.33-2.35 de
pulsaciones estelares no pueden resolverse analiticamente para modelos realistas de estrellas,
por lo que se debe recurrir también a métodos numéricos. En este trabajo se utiliza el codigo
de pulsaciones estelares adiabaticas no-radiales LP-PUL. Este codigo, desarrollado por A. H.
Cérsico en su tesis doctoral (Corsico, 2003), permitié realizar diversos estudios de enanas
blancas pulsantes, obteniendo gran cantidad de modelos astrosismoldgicos detallados. El c6-
digo se ha empleado, por ejemplo, para el estudio astrosismolégico de estrellas tipo PNNV y
DOV (Cérsico & Althaus, 2006; Cérsico et al., 2006, 2009a,b, 2007a,b), tipo DAV (Romero,
2012) y de otras estrellas compactas como las subenanas B (Miller Bertolami et al., 2012;
Romero et al., 2007). Una descripcién detallada del cédigo LP-PUL se puede encontrar en
Cérsico (2003), Cérsico & Althaus (2006), y Romero (2012).

EL LP-PUL se basa en una modificaciéon a la técnica de Newton-Raphson generalizada
expuesta por Kippenhahn et al. (1967). Para la implementacion numeérica se derivan, a partir
de cambios de variables, ecuaciones para las oscilaciones adiabaticas no-radiales que resulten
adimensionales. Estos cambios de variables son los siguientes:

1 /P
Y1 = %; Y2 = } (p) , (2-42)
P’ 1d%’
Yys = }? Yq = gT, (2.43)
RS
w? = G]\*4 o2 (2.44)
*

donde R, es el radio de la estrella y M, es la masa de la estrella. Las variables originales se
pueden expresar en funcion de las adimensionales de la siguiente manera:

&=ryi; P = pgr(ys — ), (2.45)
d®’
o = o = 2.4
GT?/:%, dr gya, ( 6)
GM
o? = Ri*wz' (2.47)

Para cada modo de pulsacién, el LP-PUL calcula la frecuencia adimensional wy y las
autofunciones adimensionales y1, y2, ¥3, y4. De éstas obtiene, entre otras cosas, los periodos
de pulsacién Il = 27/oy, la energia cinética de oscilacion, la funcién de peso Wy y la
tasa de cambio de periodos. La autofuncién y; respresenta la amplitud de oscilaciéon en la
direccién radial, normalizada a y; = 1 en la superficie de la estrella. La funciéon de peso Wy, se
obtiene para cada modo de pulsacion. Esta funciéon proporciona informacién sobre cuales son
las regiones de la estrella cuyas caracteristicas seran de relevancia para las propiedades del
modo de oscilacién correspondiente. Las caracteristicas de las regiones de la estrella donde la
funcion de peso resulte pequena o nula seran irrelevantes para las propiedades de dicho modo
de pulsacion.

2.4. Simulaciones realizadas

Uno de los objetivos del trabajo consiste en estudiar las consecuencias de la emision de
axiones en las enanas blancas DBV en general. Para este proposito se utilizaron modelos de
enanas blancas tipo DB de 0.515 M, , 0.609 My v 0.870 M. Los modelos fueron obtenidos
por Althaus et al. (2009b) realizando un detallado calculo evolutivo a partir de la ZAMS,
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de estrellas de 1 Mg, 3.05 My y 5.5 Mg respectivamente. Para cada modelo de enana blanca
DB se realiz6 el calculo del enfriamiento considerando emisién de axiones de distintas masas:
0 meV, 5 meV, 10 meV, 20 meV y 30 meV. En cada caso el calculo se efectué hasta una
temperatura efectiva de ~ 10000 K. Luego, se recalculé la evolucién para todos los valores de
masa de la enana blanca y masa del axién en el rango de temperaturas de 30000 K a 20000 K
incorporando el calculo de pulsaciones estelares. El rango de temperaturas elegido para esto
ultimo es el correspondiente a la banda de inestabilidad de las estrellas DBV.

El segundo objetivo del trabajo consiste en calcular una cota a la masa del axién a partir
de la comparacién de la tasa de cambio del periodo de mayor amplitud de la estrella DBV
PG 13514489 estimada de las observaciones por Redaelli et al. (2011), con valores tedricos
de II utilizando un modelo astrosismolégico de PG 13514489 , obtenido por Cérsico et al.
(2014), pero incorporando emisién de axiones de distinta masa. Para la obtencién de dicho
modelo, Cérsico et al. (2014) utilizaron un modelo de una estrella progenitora de las DB,
una PG 1159 (Althaus et al., 2005; Miller Bertolami & Althaus, 2006). Para calcular II para
distintas masas del axién utilizamos, entonces, el mismo modelo inicial de PG 1159 del cual se
obtuvo el modelo astrosismoldgico mencionado, calculando la evolucién a partir de alli pero
incluyendo emisiéon de axiones. El calculo se realizé para masas del axién en un rango de 0
meV a 20 meV, con intervalos de 2 meV.

En todos los casos las simulaciones fueron realizadas con el c6digo LPCODE, utilizando el
codigo LP-PUL para el cdlculo de las pulsaciones estelares.
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Capitulo 3

Impacto de la emision de axiones

sobre las propiedades de las enanas
blancas DB

sllicroo odoid [H

3.1. Impacto sobre las propiedades evolutivas

El enfriamiento de las enanas blancas en las etapas consideradas en este trabajo estd
dominado principalmente por la emisién de neutrinos y de fotones. Los neutrinos se producen
en el interior profundo de la estrella. A diferencia de los neutrinos solares, por ejemplo, que
son un subproducto de la fusién nuclear, los neutrinos en enanas blancas calientes se producen
por efectos térmicos que no involucran reacciones nucleares. El proceso mas importante en el
que se producen estas particulas en el interior denso de enanas blancas calientes, es por
decaimiento de fotones en el plasma (y — »r). Su camino libre medio es del orden de
l, ~ 3000 R, con lo cual los neutrinos se escapan de la estrella practicamente sin interactuar,
resultando en un sumidero de energia.

Como ya mencionamos, en las primeras etapas de la enana blanca la energia liberada
por emisiéon de neutrinos es ain mayor que la liberada por la emisién de fotones, por lo que
resulta ser un importante mecanismo de enfriamiento de la estrella, y es determinante en
el calculo del tiempo de enfriamiento. El calor especifico (¢p) en una enana blanca es una
funcién que disminuye hacia el centro de la estrella. El valor de cp representa (en las uni-
dades correspondientes) la energia necesaria para aumentar un grado la temperatura de un
gramo de material. Por ende, a igual pérdida de energia, donde cp sea menor, la variacién
de temperatura serd mayor (donde pérdida de energia corresponderd a disminucién de la
temperatura). En consecuencia, la disminucién de la temperatura en el interior debido a la
emisién de neutrinos es importante, y la temperatura maxima de la estrella estd dada en una
region mas externa y no en el centro de la misma. En la figura 3.1 se muestra la temperatura
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Figura 3.1. Temperatura en funcién de la coordenada radial para el modelo de enana blanca de masa
0.609M, para luminosidades log(L./Lg) =~ 0 (curva roja) y —1 (curva azul).

en funcién de la coordenada radial para log(L,/Les) ~ 0y log(Ly/Le) ~ —1, donde L,
representa la luminosidad de la estrella por emision de fotones. En la curva correspondiente a
log(L~/Lg) =~ 0 se observa claramente este efecto, mientras que en la curva correspondiente a
log(L~/L) ~ —1 ya no es tan notorio. La emisién de los neutrinos por efecto de decaimiento
de fotones en el plasma, depende de la temperatura del mismo. En algiin momento de la evo-
lucién de la estrella, la temperatura sera lo suficientemente baja para que la emisiéon de estas
particulas pierda relevancia. Este fin de la etapa en la que los neutrinos dominan la evolucién
se produce aproximadamente a log(L,/Le) ~ —1 (fig. 3.2(b)), provocando la diferencia men-
cionada entre ambas curvas de la figura 3.1. Entonces, a menores luminosidades la emisién
de neutrinos desaparece, con lo cual la estrella posee una fuente de enfriamiento menos. Este
hecho se manifiesta en un retraso en el tiempo de enfriamiento de la EB, causando un cambio
de pendiente en la curva de emisién de fotones como se observa en las figuras 3.2. Ademas, la
magnitud de la emisién de neutrinos depende también de la densidad, siendo més importante
a mayor densidad. Enanas blancas menos masivas, resultan también menos densas. Por ende,
para estas estrellas, la emisién de neutrinos es menos relevante que para las més masivas.
Esto tiene como consecuencia que cuanto menor es la masa de la estrella més suave resulta
el cambio de pendiente mencionado (fig. 3.2), es decir, menor es este retraso en el tiempo de
enfriamiento.

Teniendo en cuenta la emisién de axiones obtenemos que, independientemente de la masa
de la enana blanca (EB), cuanto mayor es la masa del axiéon mas rapido es el enfriamiento de
la estrella, como se puede ver en las figuras 3.3. Esto se debe a que la emisién de axiones es una
fuente adicional de enfriamiento, por lo que al tenerla en cuenta la EB se enfria mas rapido.
Sin embargo, hay que considerar que la emision de axiones afecta la emisién de neutrinos.
En las figuras 3.4 observamos que la emisiéon de neutrinos decrece a medida que aumenta la
masa del axion. La zona de emision de neutrinos y axiones es practicamente la misma dentro
de la EB, independientemente del tiempo de enfriamiento y de la masa de la estrella (figuras
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Figura 3.2. Luminosidad por emisiéon de neutrinos y fotones, junto con la variacién de energia
gravotérmica, en funcién del tiempo de enfriamiento para los modelos de enanas blancas de masas
0.515 Mg, 0.609 Mg y 0.870 M. El tiempo de enfriamiento, ey, estd en unidades de 103 afios (Ka).
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3. Impacto de la emision de axiones sobre las propiedades de las enanas blancas DB

3.5). La emisién de axiones enfria esa zona de la EB causando que disminuya la temperatura
respecto al caso sin axiones. Como la emisién de neutrinos depende de la temperatura, resulta
menor cuanto mayor es la emisién de axiones. De todas formas, el efecto neto es que, si bien
la emisién de neutrinos disminuye, la emisién de axiones alin produce una aceleracién neta
del enfriamiento.

Por 1ultimo, se puede observar que el cambio de pendiente en las curvas de emisién de
fotones es més suave para las correspondientes a masas del axién mayores (figuras 3.3). Esto
se debe a que la emisién de axiones disminuye la emisiéon de neutrinos y por lo tanto el cese
de la emisién de neutrinos tiene un menor impacto en el tiempo de enfriamiento.

3.2. Impacto sobre las propiedades pulsacionales

Mientras la enana blanca se enfria, los periodos varian debido al cambio en la estructura
termo-mecdnica de la estrella. A medida que la temperatura del nicleo va disminuyendo,
la estrella va aumentando su grado de degeneracion, y como consecuencia la frecuencia de
Brunt-Viisilid decrece. Este comportamiento de N2 se puede apreciar observando la ecuacién
2.39:

(Vaa — V + B). (3.1)

N2:927[)X7T
P xp

Al aumentar el grado de degeneracién la presion se torna cada vez mas independiente de la
temperatura, con lo cual x7 (xr = (0In P/0InT),) disminuye, y como consecuencia lo hace
también N2. Esto provoca que todo el espectro de modos g experimente un aumento de los
periodos. Por otro lado, la contraccion gravitacional residual actia acortando los periodos de
pulsacién. La competencia entre el aumento de la degeneracién y la contracciéon gravitatoria
da lugar a la tasa de cambio de periodos neta. Esta se relaciona con la tasa de cambio de la
temperatura en la regién de formacién del modo correspondiente, 7', y la del radio estelar,
R, de la siguiente manera (Winget et al., 1983):

%N_GJ;_’_b%, (3.2)

donde a y b son constantes cuyos valores dependen de los detalles del modelado de la enana
blanca (aunque en general tanto a como b son cercanas a la unidad).

El primer término en la ecuacién 3.2, correspondiente a la tasa de cambio de periodo
debida al enfriamiento de la enana blanca, es entonces una contribucién positiva (7 < 0).
Mientras que el segundo término, que representa la tasa de cambio de periodo por la con-
traccién gravitacional, es una contribucién negativa (R < 0).

En el caso de las enanas blancas DAV y DBV el enfriamiento domina frente a la con-
traccién gravitacional de forma tal que el segundo término en la ecuacién 3.2 es en general
despreciable. Por este motivo se obtienen valores positivos de la tasa de cambio de periodo y
un aumento en los periodos de pulsacién como se observa en la figura 3.6 para las estrellas de
0.515 Mg y 0.609 My, en el rango de temperaturas correpondiente a la banda de inestabilidad
de las DBV y orden radial k& = 10.

Para el caso particular de las DBV, entonces, la tasa de cambio de perfodo IT proporciona
una medida de la tasa de enfriamiento de la estrella. Como la emisién de axiones tiene una
contribucién neta de aumentar la tasa de enfriamiento de la EB comparado al caso sin axiones,
siendo este efecto mas importante cuanto mayor es la masa de la particula, esperamos que lo
mismo ocurra con la tasa de cambio de perfodos. Encontramos, efectivamente, que IT aumenta
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Figura 3.3. Luminosidad de fotones en funcién del tiempo de enfriamiento, para modelos con masas
de la enana blanca de 0.515 Mg, 0.609 Mg vy 0.870 Mg, y masas del axion de 0, 5, 10, 20 y 30 meV.
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Figura 3.4. Luminosidad de neutrinos (lineas punteadas) y axiones (lineas continuas) en funcién de
la luminosidad de fotones, para modelos con masas de la enana blanca de 0.515 Mg, 0.609 Mg, y 0.870
Mg, y masas del axién de 0, 5, 10, 20 y 30 meV.
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Figura 3.5. Luminosidad de neutrinos y axiones en funciéon de la coordenada radial para modelos
con masas de la enana blanca de 0.515 Mg y 0.870 Mg, max=10 meV y log(L/Lg) ~ 0.
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Figura 3.6. Periodos de pulsacién en funcion de la temperatura efectiva para modelos con masas de
la enana blanca de 0.515 y 0.609 Mg, v orden radial k = 10, sin considerar emisién de axiones.
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Figura 3.7. Tasa de cambio de los periodos de pulsacién correspondientes a 6rdenes radiales k = 1,
5y 10 contra la masa del axién para los modelos de enanas blancas de las tres masas consideradas y
Ter ~ 20000 K, 25000 K y 30000 K.
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al considerar axiones, y crece con su masa. Este resultado es consistente con lo encontrado
por Cérsico et al. (2012a,b, 2001) para enanas blancas DAV.

En la figura 3.7 observamos el efecto mencionado para las EB de las distintas masas
consideradas y para Ty ~ 20000 K, 25000 K y 30000 K. En la figura 3.8 observamos, en
cambio, como varian los periodos en funcién de la masa del axién para los mismos modelos
de DBV. La variacién en los periodos al tener en cuenta emision de axiones es del orden del
5 %, en contraste con las altas variaciones que se obtienen para las tasas de cambio de periodo.
Por lo tanto, la variaciéon de los periodos debida a la emisiéon de axiones no es significativa,
independientemente de cual sea la masa del axién considerada, o la masa de la EB.

En la figura 3.7 se observa que para temperaturas efectivas menores, los valores de II son,
en general, mas pequenos, independientemente de la masa del axién, de la masa de la EB o
del modo de pulsacién. Este es un resultado esperable debido a que a menores temperaturas
disminuye también la tasa de enfriamiento de las EB.

En principio, se espera también que a masas mayores de la enana blanca, se obtengan
valores menores de II, al menos para el caso de ma, = 0meV. Esto se debe a que, por un
lado, las EB de mayor masa tienen un nicleo de C/O mas masivo, por ende, la capacidad
calorifica del ntcleo es mayor. Por otro lado, dichas estrellas poseen menor superficie radiante
(por la relacién masa-radio de EB, las EB mds masivas tienen menor radio). Debido a ésto,
el enfriamiento en las EB méds masivas es mas lento. Si la tasa de cambio de periodos refleja
el enfriamiento de la estrella, esperamos que para las estrellas mds masivas el II sea menor.
En general, esto es cierto para los valores de II correspondientes al modelo de DBV de
0.870 Mg, tanto para el caso sin axiones como para valores finitos de la masa del axién, si
los comparamos con los modelos con 0.515 Mg y 0.609 M. Pero comparando los modelos de
0.515 Mg y 0.609 M, entre si, ya no se cumple esta relaciéon. En el caso de no tener emision
de axiones, podemos notar que para el modelo de 0.515 Mg, Ter ~ 30000 K y orden radial
k = 10, el valor de II correspondiente es significativamente menor que para el modelo de
0.609 My a igual temperatura efectiva y mismo orden radial. El efecto del enfriamiento de
la estrella en las tasas de cambio de periodo es un efecto de primer orden. A segundo orden
pueden aparecer efectos debidos a caracteristicas particulares del modo de pulsaciéon. En la
figura 3.9 se observan la amplitud de oscilacién y; y la funcién de peso W correspondientes
al modo k = 10, para ambos modelos, a T ~ 30000 K, junto con el perfil quimico. La
funcién de peso, que caracteriza la relevancia del modo de oscilacion en las distintas zonas
de la estrella, es casi nula en el nicleo del modelo de EB menos masiva. En consecuencia,
las particularidades de este modo no estan caracterizadas por las propiedades de la estrella
en el nicleo, y su enfriamiento afectard en menor medida su tasa de cambio de periodo.
Resultando asf, un valor de IT menor que el esperado si s6lo se tiene en cuenta el efecto del
enfriamiento de la estrella sobre la tasa de cambio de periodos. Esto no sucede con el modo
correspondiente a £ = 10 del modelo de EB de masa 0.609 M. donde se observa que el valor
de II correspondiente a este modo es mayor.

Considerando la emision de axiones, la tendencia a tener mayores valores de II para
menores masas de la enana blanca, se cumple hasta valores de la masa del axién del orden de
los 10 meV. Frente a la emisiéon de axiones mas masivos, para los modelos de EB de 0.515 Mg
y 0.609 My, esta tendencia desaparece, independientemente del orden radial. A medida que
la masa del axion aumenta, la diferencia en la tasa de enfriamiento de estos dos modelos de
EB es cada vez menor, en particular en la zona de inestabilidad de estas estrellas, por lo que
su impacto en la tasa de cambio de periodos, quizas, no deberia ser muy diferente. El hecho
de que la diferencia en las tasas de enfriamiento de las estrellas sea menor cuanto mayor es la
masa del axién, se puede apreciar comparando las pendientes en las curvas de temperatura
efectiva de la figura 3.10, donde estd resaltada la zona de inestabilidad. Este efecto podria
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Figura 3.8. Periodos de pulsacion correspondientes a érdenes radiales K = 1, 5 y 10 contra la masa
del axion para los modelos de enanas blancas de las tres masas consideradas y Ter ~ 20000 K, 25000 K
y 30000 K.
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Figura 3.9. Funcion de peso W y amplitud de oscilacién radial y; correspondientes al modo con orden
radial £ = 10, junto con el perfil quimico, para modelos con masas de la enana blanca de 0.515 Mg y
0.609 M.
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Figura 3.10. Temperatura efectiva en funciéon del tiempo de enfriamiento para modelos de enanas
blancas con masas de 0.515 Mg y 0.609 M. Entre las lineas horizontales continuas se encuentra la
zona de inestabilidad de las DBV. La linea horizontal punteada corresponde a Ty ~ 25000 K.

tener que ver con que no se observe, en este caso, que los valores de II correspondientes
a modelos con 0.515 M, sean mayores que aquellos con 0.609 M. Sin embargo, resultaria
necesario un analisis mas detallado. Cabe mencionar que este comportamiento fuera de lo
esperado se observa para masas del axién que estan excluidas por el estudio de la funcién de
luminosidad de enanas blancas.

De todas formas, cabe resaltar que los valores de II en el rango de temperaturas correspon-
dientes a la zona de inestabilidad de las enanas blancas DB, aumentan significativamente al
tener en cuenta la emisién de axiones, convirtiendo a las estrellas DBV en buenas candidatas
para testear la fisica de estas particulas hipotéticas.

41






Capitulo 4

Cota a la masa del axién a partir de

un modelo astrosismolégico de PG
13514489

.odonsdD

Como expusimos en el capitulo 1, resultaria de sumo interés obtener una cota a la masa del
axién derivada a partir de la medicién de un valor de IT de una enana blanca DBV. Hasta el
dia de la fecha no se han obtenido mediciones definitivas de la tasa de cambio de periodo de
ninguna de estas estrellas. Esto se debe a la dificultad de encontrar periodos estables en las
DBV. Sin embargo, Redaelli et al. (2011) obtuvieron una estimacién de la tasa de cambio de
perfodo de una enana blanca DBV, PG 13514489 , cuyo valor es IT = (2.0£0.9) x 103 s/s y
corresponde al modo con mayor amplitud observada y periodo ~ 489 s. Cérsico et al. (2014)
obtuvieron un modelo astrosismolégico detallado para PG 13514489 , a partir de modelos
iniciales de estrellas PG 1159 deficientes en hidrégeno. Los modelos de las mencionadas PG
1159 fueron obtenidos por Althaus et al. (2005) y Miller Bertolami & Althaus (2006) a partir
del célculo de la evolucién desde la ZAMS. Corsico et al. (2014) obtienen un valor teérico
de IT mayor que el estimado de las observaciones por Redaelli et al. (2011), y utilizan esta
diferencia para derivar una cota maxima al valor que podria tener el momento magnético del
neutrino. Teniendo en cuenta los resultados del capitulo 3, donde se observa que la emisién de
axiones afecta significativamente el valor de II de las estrellas DBV, en este trabajo utilizamos
la diferencia en las tasas de cambio de periodo tedricas y observada para estimar una cota a
la masa del axion. En la seccion 4.1 presentamos algunos detalles del modelo astrosismolégico
utilizado y en la seccién 4.2 discutimos la posibilidad de acotar la masa del axién.
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4. Cota a la masa del axion a partir de un modelo astrosismolégico de PG 13514489
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Figura 4.1. Diagrama de gravedad superficial (en unidades de dinas/gr) contra temperatura efectiva.
Las lineas negras representan secuencias evolutivas tedricas de enanas blancas DBV del trabajo de
Cérsico et al. (2014). En el diagrama se pueden apreciar los distintos valores de temperatura efectiva
obtenidos, segiin se considere una atmoésfera de He puro o una atmosfera con trazas de H, por Beau-
champ et al. (1999), y el valor de temperatura efectiva obtenido por Bergeron et al. (2011) a partir
de un modelo de atmésfera con He més trazas de H. Figura adaptada de Cérsico et al. (2014).

4.1. Modelo astrosismolégico para PG 13514489

Actualmente existen aproximadamente 21 estrellas DB pulsantes identificadas (@Dstensen
et al., 2011), siendo PG 13514489 una de ellas (Winget et al., 1987). Esta estrella presenta un
modo de pulsaciéon de alta amplitud, por lo que resulta una buena candidata para medir un
valor a la tasa de cambio de periodo. Posteriormente, se detectaron tres modos de puslacién
de baja amplitud (Alves et al., 2003; Redaelli et al., 2011). En particular, Redaelli et al.
(2011) pudieron derivar un valor preliminar de la tasa de cambio de periodo del modo de
mayor amplitud de PG 1351+489 .

Respecto a la temperatura efectiva de PG 13514489 | existen distintos valores segin la
composicién del modelo de atmdsfera utilizado. Beauchamp et al. (1999) obtuvieron un valor
de Tyr = 22600 4+ 700 K para una atmésfera de He puro, o de Tyr = 26100 + 700 K para
una de He més trazas de H. Posteriormente, Bergeron et al. (2011) obtuvieron un valor de
Ter = 26010 + 1536 para una atmosfera, también, de He méas H. En la figura 4.1 se observan
los distintos valores de temperatura efectiva y gravedad superficial (¢ = G M, /R2) obtenidos
espectroscopicamente.

Con el propoésito de determinar el modelo que reproduzca mejor los periodos observados
de la estrella, Cérsico et al. (2014) utilizaron una funcién que proporciona una medida de la
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4.1. Modelo astrosismolégico para PG 1351+489

Cantidad Espectroscopia Astrosismologia

Ter [K] 26010 £ 1536 25775+ 150
M, /Mg 0.558 £0.027 0.664 £0.013
log g 7.91+£0.07 8.103 £ 0.020
log (R+/Ro) - ~1.91240.015
log (L,/Lo) - ~1.244+0.03
Mye/ M, - 3.63 x 1073
Xc (centro) - 0.32

Xo (centro) — 0.65

Tabla 4.1. Valores espectroscépicos de PG 13514489 determinados por Bergeron et al. (2011) y
caracteristicas del modelo astrosismolégico adoptado (Cérsico et al., 2014).

I°[s] M[s] ¢ Kk T1I°[1073 s/s] II*[10713 s/s]
335.26  336.81 2 13 — 0.60
489.33 48947 1 11 2.0£0.9 0.81
584.68 586.99 2 25 — 1.02
639.63 639.37 1 15 — 1.19

Tabla 4.2. Perfodos observados de PG 1351+489 (II°), tasa de cambio de perfodo estimada de las
observaciones (II°), perfodos y tasa de cambio de periodos obtenidas del modelo (IT* y II*) Cérsico
et al. (2014) con la correspondiente identificacion de los modos (k y £).

diferencia entre los periodos observados y los tedricos obtenidos con el modelo, dada por la
ecuacion

N
(M, o) = 10 > minl(T7 — T1})? (11)
=1

donde M, y T¢ corresponden a la masa y la temperatura efectiva de cada modelo consi-
derado, II9 son los perfodos observados, II} los tedricos y N la cantidad total de perfodos
observados, que en el caso de PG 13514489 son cuatro. El modelo que mejor reproduce los
periodos observados serfa aquel con menor valor de x2. En el trabajo de Cérsico et al. (2014),
en el modelo correspondiente al menor valor de x?, tres de los cuatro perfodos de interés co-
rrespondian a modos con ¢ = 2, en particular el modo correspondiente al periodo con mayor
amplitud observada. El hecho de que el modo con mayor amplitud observada corresponda a
¢ = 2 es muy poco probable debido a la cancelacién geométrica. Por esta razén, Corsico et al.
(2014) adoptaron como modelo astrosismologico de PG 13514489 aquel que presentaba el
segundo mejor valor de x2. En este modelo, el modo de mayor amplitud corresponde a ¢ = 1.

Las caracteristicas de dicho modelo, junto con los valores obtenidos espectroscépicamente
por Bergeron et al. (2011) se listan en la tabla 4.1. Los periodos observados, la tasa de cambio
de periodo estimada de las observaciones, y los valores que se obtienen del modelo junto con
la identificacién de cada modo (k y ¢) se encuentran en la tabla 4.2. Los errores que aparecen
en las cantidades asociadas al modelo astrosismoldgico son errores internos que tienen que
ver con cémo se realiz6 el ajuste de los modelos (Cérsico et al., 2014).

Ademas, Cérsico et al. (2014) estimaron un error al valor de IT debido al ajuste de los
periodos comparando la tasa de cambio de periodo para los modelos de enana blanca de una
masa menor a 0.664 Mg (masa correspondiente al modelo adoptado para PG 13514489 ) y
de una masa mayor, para temperaturas efectivas de aproximadamente 25800 K y modos de
pulsacién con un periodo similar a 489 s. De esta manera, se tiene en cuenta aproximadamente
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4. Cota a la masa del axion a partir de un modelo astrosismolégico de PG 13514489
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Figura 4.2. Frecuencias de Lamb (L) y Brunt-Véisila (N) correspondientes al modelo astrosismo-
légico adoptado para PG 13514489 (panel inferior) junto con el perfil quimico del modelo (panel
superior).

el error que surge de considerar sélo ciertos valores de masa de la enana blanca en la bisqueda
del modelo astrosismolégico. El error debido a tomar valores discretos de temperatura efectiva
es alrededor de un orden de magnitud menor. El valor adoptado de la incerteza en II por el
ajuste sismoldgico es entonces ~ 0.5 x 10713 s/s.

En la figura 4.2 se muestran las frecuencias de Brunt-Viiséld, N, y Lamb, L, junto con
el perfil quimico del modelo astrosismologico. En la figura 4.3 se encuentran graficadas la
amplitud radial, y1, y la funcién de peso, W, para los cuatro periodos, junto con el perfil
quimico. Los modos de pulsacién oscilan en toda la estrella, mostrando amplitudes tanto en
la envoltura como en el nicleo, exceptuando el modo con £ = 2 y k = 25. Este modo presenta
amplitudes casi nulas en el nicleo. En particular, el modo con orden radial £ = 11 que
corresponde al periodo del que se pudo estimar su tasa de cambio, no presenta caracteristicas
de un modo atrapado, en contraste con lo que ocurre con los modos de pulsacién utilizados
para derivar cotas a la masa del axién a partir de las mediciones de II de las estrellas DAV
G117-B15A (Corsico et al., 2012a) y R548 (Cérsico et al., 2012b). En ambas estrellas, los
modos correspondientes a los perfodos de los cuales se pudo medir un valor de II, se identifican
en los modelos con modos atrapados en la envoltura de H. En consecuencia, la contraccién
gravitatoria afecta fuertemente a la tasa de cambio de los periodos correspondientes, segin
la ecuacién 3.2, produciendo que su valor sea menor al esperado en el caso de que el modo no
sea atrapado. El hecho de que un determinado modo de pulsacién resulte atrapado en alguna
regiéon de la estrella depende fuertemente de la composicién quimica de la misma. Debido a
que la obtencién de los perfiles quimicos posee incertezas en los calculos de evolucion (sec.
4.2.1), no se puede descartar la posibilidad de que los modos utilizados para derivar cotas al
valor de My cos® 3 a partir de G113-B15A y R548 sean, en realidad, no atrapados.
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4.1. Modelo astrosismolégico para PG 1351+489
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Figura 4.3. Funcién de peso W y amplitud de oscilaciéon radial y; de los cuatro modos de interés del

modelo astrosismologico, junto con el perfil quimico del modelo.

47



4. Cota a la masa del axion a partir de un modelo astrosismolégico de PG 13514489

4.2. Acotando la masa del axion

En la tabla 4.2 se puede apreciar que el modelo reproduce bastante bien los periodos
observados, sobre todo el periodo del cual se pudo estimar su tasa de variacién temporal.
Pero la tasa de cambio de periodo que se estima de las observaciones es mas del doble que
el valor que se obtiene en el modelo astrosismolégico. Si suponemos que dicho modelo es
representativo de la estrella y nos olvidamos por un momento que el valor obtenido de las
observaciones es sélo una primera estimacion, esta diferencia podria ser consecuencia de la
existencia de un mecanismo de enfriamiento extra en PG 1351+489 que no es tenido en
cuenta en la teoria estandar de evolucion estelar. Con el propédsito de usar esta diferencia en
las tasas de cambio de periodo tedrica y observada para acotar la masa del axién, realizamos
las siguientes hipotesis:

» Consideramos que la diferencia entre el valor de II* obtenido a partir del modelo astro-
sismoldgico en Corsico et al. (2014) y el valor de II° estimado observacionalmente por
Redaelli et al. (2011) se debe a que existe un mecanismo de enfriamiento extra en la
estrella.

= Proponemos que ese mecanismo extra de enfriamiento se debe tinicamente a la emisién
de axiones.

Estas hipdtesis nos permiten derivar una cota méxima para la masa del axién, pero no un
valor particular.

De los célculos de enfriamiento realizados a partir del modelo de estrella PG 1159 para
cada masa del axion, elegimos como valor de IT aquél que corresponde a la misma temperatura
efectiva que se obtiene del modelo astrosismolégico, para el orden radial £ = 11. Como se
vi6 en la seccién 3.2, el espectro de periodos no varia significativamente con la masa del
axion, por lo que el valor del periodo correspondiente al modo con k = 11 es practicamente el
mismo a aquél que se obtiene en el modelo astrosismoldgico sin considerar emisién de axiones.
Ademés, suponemos que el error por el ajuste numérico en II es el mismo para cada valor de
Max-

En la figura 4.4 se muestra el resultado obtenido para las distintas masas del axién con-
sideradas. Se observa que la tasa de cambio de periodo aumenta con la masa del axién, como
se vi6 en la seccion 3.2 para distintos modelos de enanas blancas DBV. El valor de la masa
del axién que mejor reproduce el valor estimado de las observaciones resulta ser:

Max OS> B = 7.6 Lﬂ meV, (4.2)

considerando una desviacion estandar (o) correspondiente al error en las observaciones, pero
sin tener en cuenta el error en el ajuste del modelo. El caso de que no existan axiones esta
incluido cuando tenemos en cuenta los errores observacionales y del ajuste. De todas formas,
como mencionamos anteriormente, las hipétesis realizadas sélo nos permiten estimar una
cota superior al valor de may cos® 5. Este valor maximo de may cos? 3, teniendo en cuenta
un apartamiento de 1o del valor estimado por Redaelli et al. (2011) y el error en el ajuste
sismolégico, resulta ser:

Max cos® B < 11.5 meV. (4.3)

Sin embargo, esta cota es estimativa ya que la medicién de II no es definitiva.

Ademas, deben tenerse en cuenta las incertezas en el cdlculo de los perfiles quimicos, que
afectan el espectro de periodos. Si éste varia, lo hace también el modelo astrosismoldgico,
forzandonos a no tomarlo con demasiada confianza como respresentativo de PG 1351+489 .
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4.2. Acotando la masa del axién
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Figura 4.4. Tasas de cambio de los periodos obtenidas del modelo para los distintos valores de la masa
del axién may (puntos rojos) junto con el valor estimado de las observaciones por Redaelli et al. (2011)
en linea azul. Las lineas verdes corresponden al error del valor estimado observacionalmente teniendo
en cuenta una desviacién estandar. Las lineas rosas representan el error en el modelo numérico.

Entonces, las incertezas en la composicién quimica podrian introducir un error mas impor-
tante en el valor de II que el considerado. Estas incertezas derivan de procesos fisicos no tan
bien conocidos que influyen en la forma de los perfiles, ya sea en etapas previas (por ejemplo
la reaccion 2C (a, 7)'%0 o el fenémeno de overshooting) o en la de enana blanca (donde son
importantes los procesos de difusién). A continuacién discutimos ésto brevemente.

4.2.1. Incertezas en los perfiles quimicos

La estratificacién quimica de la enana blanca dependerd de la historia evolutiva de la
estrella progenitora. En particular, la eficiencia de la reaccién 2C (o, y)'%0 es determinante
en la abundancia relativa de carbono y oxigeno del nticleo degenerado que dara lugar a la EB.
Esta reaccion ocurre posteriormente al encendido del He en las estrellas. El encendido del He
ocurre mediante el ciclo triple o, formando 2C, seguido de la captura de particulas a por parte
del 12C, produciendo '60. El valor de la tasa de esta reaccién no esta bien determinado. Esto se
debe a que, para las energias relevantes en la quema de He, la seccién eficaz de la reaccién (o)
es muy pequena. Por esta razén, resulta muy dificil medir o directamente de los experimentos
a estas energias, necesitando ser extrapolada desde energias donde o resulte posible de medir.
La extrapolacién es un proceso complicado en este caso, y el error resulta aproximadamente
en +0.5 veces el valor de la tasa de la reacciéon (Kunz et al., 2002). Esta incerteza en la tasa
de la reaccién 2C (o, )00 se traslada en incertezas en las abundancias finales de 2C y
160, E1 LPCODE utiliza el valor sugerido por Angulo et al. (1999). Si se considerase un valor
menor de la tasa de reaccién se obtendria, luego del célculo de la evolucién de la estrella
progenitora, una enana blanca con menor abundancia de oxigeno y mayor abundancia de
carbono. Exactamente lo contrario ocurriria si se considerase una tasa de reaccién mayor,
obteniendose un nicleo con mayor contenido de oxigeno y menor abundancia de carbono.

Como expusimos en la seccién 2.2.1, otro aspecto que resulta una fuente de incerteza en
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Figura 4.5. Abundancias de helio, carbono y oxigeno (X;) para modelos de enanas blancas DB de
temperaturas efectivas ~ 27500 K (modelo astrosismoldgico) y ~ 14500 K.

los perfiles quimicos es el fenémeno de overshooting, que es dificil de modelar. Ademés de
variar las abundancias relativas de oxigeno y carbono, estos procesos de mezcla mas alla de
la zona convectiva modifican el tamano del ntcleo de oxigeno.

Finalmente, como ya mencionamos, durante la etapa de enana blanca adquieren relevancia
los procesos de mezcla microscépica, o de difusion, que incluyen la difusién quimica, térmica y
la sedimentacion. En la figura 4.5(a) se muestra el perfil quimico del modelo astrosismoldgico
adoptado en este trabajo. Se observa una capa con helio, carbono y oxigeno desde £ ~ 2.1
hasta & ~ 4 aproximadamente. La figura 4.5(b) corresponde a un modelo de DB més frio, ya
fuera de la banda de inestabilidad de estas estrellas. Se puede observar que esta capa es mas
pequena debido a la flotacién del helio hacia la superficie. Si la difusién fuese més efectiva (en
particular la sedimentacién) podria obtenerse a temperaturas correspondientes a la banda de
inestabilidad de las DBV, que esta capa sea més delgada como en la figura 4.5(b). Los valores
de los coeficientes de difusiéon poseen incertezas, sobre todo en el rango de bajas densidades
de las envolturas de las EB (Saumon et al. 2014).

Estos tres aspectos (la incerteza en la tasa de la reacciéon 2C (a, )00, el overshooting y
los procesos de difusion) modifican los perfiles quimicos.! Como vefamos en la seccién 2.3.2, a
partir de las ecuaciones 2.39, 2.40 y 2.41 se deduce que la frecuencia de Brunt-Vaisild depende
de la composiciéon quimica. Esta dependencia se puede ver explicitamente en la figura 4.2 para
el modelo astrosismolégico, donde se observa un salto importante de N2 en la transicién del
nticleo de C/O a la capa de He/C/O. Si N? varfa se modifica todo el espectro de perfodos.
De esta manera, como ya mencionamos, podria variar el modelo astrosismoldgico, por lo que
habria que tener en cuenta un error mayor en el valor de las tasas de cambio de periodos
calculadas.

'En el contexto de las enanas blancas DAV, actualmente se est4 trabajando para estimar cémo las incertezas
afectan los perfiles quimicos de los modelos astrosismolégicos de estrellas DAV, en el marco de la tesis doctoral
de F. C. De Gerénimo.
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Capitulo 5

Conclusiones

soidqylsooqh

Con el objetivo de estudiar las consecuencias de la emisién de axiones sobre las propiedades
evolutivas y pulsacionales de las enanas blancas DBV, calculamos la evoluciéon de modelos
de enanas blancas DB de distintas masas incorporando la emisién de axiones y el calculo de
pulsaciones estelares adiabaticas no radiales en el rango de inestabilidad de dichas estrellas
(20000K < Tor < 30000K). Los resultados generales se resumen a continuacion:

= La emisién de axiones incorporada de manera consistente con la estructura térmica de
las enanas blancas afecta la emisiéon de neutrinos, disminuyendo su magnitud. Aun asi,
el efecto neto de la emisién de estas hipotéticas particulas en las propiedades evolutivas
de las estrellas DB es acelerar su evolucion, acortando los tiempos de enfriamiento. Este
aumento en la tasa de enfriamiento resulta mayor cuanto méas masivos son los axiones.

= Los periodos de pulsacién de las estrellas no se ven afectados de manera significativa
con la emision de axiones, independientemente de la masa de la estrella, su posicién en
la zona de inestabilidad de las DBV, o la masa del axion.

= Las tasas de cambio de periodo, por otra parte, si se ven significativamente afectadas
por la emisién de axiones en el rango de inestabilidad de las DBV, independientemente
de la masa de la enana blanca y de la masa del axién propuesta.

Estos resultados son consistentes con lo obtenido por Miller Bertolami et al. (2014) para
enanas blancas DA, y Coérsico et al. (2012a,b) para enanas blancas DAV. Asimismo, impli-
carfan que las enanas blancas DBV resultan buenas candidatas para acotar la fisica de los
axiones, ya que al incorporar la emisién de estas particulas con masas en el rango de interés
(aproximadamente de 0 a 1072 eV), las tasas de cambio de perfodo se ven significativamente
afectadas, siendo estas propiedades en principio posibles de estimar con las observaciones.
Por otro lado, teniendo en cuenta los resultados recientemente mencionados, derivamos
una cota estimativa al valor de la masa del axién a partir de la comparacién del valor de II
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5. Conclusiones

correspondiente al periodo de mayor amplitud observada de la estrella PG 1351+489 , esti-
mado de las mediciones por Redaelli et al. (2011), con valores tedricos de IT obtenidos a partir
de un modelo astrosismolégico de PG 13514489 de Corsico et al. (2014), pero incorporando
la emision de axiones de distinta masa. Con esta técnica, obtuvimos un valor para la cota a
la masa del axién en caso de que exista y se acople con electrones, cuyo valor es:

May cos’B < 11.5meV. (5.1)

Este resultado concuerda con los valores derivados de la cota a la masa del axién a partir de la
funcién de luminosidad de enanas blancas (Miller Bertolami et al., 2014), y del encendido del
He en estrellas de baja masa en la rama de las gigantes rojas (Raffelt & Weiss, 1995). En efec-
to, Miller Bertolami et al. (2014) obtienen como resultado que los valores m,y cos?3 > 10 meV
pueden ser excluidos con bastante confianza, mientras que, a su vez, Raffelt & Weiss (1995)
derivan un valor a la cota de max cos?3 < 9meV. Por el contrario, el resultado de este trabajo
no concuerda con el obtenido por Cérsico et al. (2012a,b) a partir del estudio astrosismo-
légico de las enanas blancas DAV G117-B15A y R548, ya que en estos casos, los valores
obtenidos para la masa del axién son may cos? = 17.43:% Y Max COS23 = 17.4f§:g respecti-
vamente. Ademds, cabe mencionar que el modo de pulsacién correspondiente al periodo de
PG 13514489 del cual se estimé su tasa de cambio observacionalmente, no es identificado en
el modelo astrosismolégico con un modo atrapado.

En contraste con este tltimo punto, en el caso de las estrellas DAV G117-B15A y R548 los
modos correspondientes a los perfodos de los cuales se pudo medir un valor de II se identifican
en los modelos con modos atrapados en la envoltura de H. En consecuencia, la contraccién
gravitatoria afecta fuertemente la tasa de cambio de los periodos correspondientes, acortando
su valor. El valor de IT medido para el modo de pulsacién de G117-B15A de 215 s. es de
4.19 £ 0.73 x 107 1°s/s (Kepler, 2012), mientras que el valor obtenido del modelo astrosis-
molégico por Cérsico et al. (2012a) es de 1.25 x 107 1°s/s. La diferencia considerable entre
estos valores resulta consistente con la emision de axiones de masa del orden de ~ 17 meV.
Una situacién similar ocurre en el caso de la estrella R548. Sin embargo, si el modo de pulsa-
cién correspondiente no resultase un modo atrapado, el valor de IT obtenido de los modelos
deberia ser mayor, ya que no se veria tan afectado por la contraccién gravitatoria. En este
caso, la diferencia entre el valor teérico y el observado resultaria menor, y no seria necesario
considerar la emisién de axiones de una masa tan alta como 17 meV.

Como menciondbamos en la seccién 4.1, el hecho de que un modo resulte atrapado o
no depende fuertemente de la composiciéon quimica de la estrella. Teniendo en cuenta las
incertezas presentes en la obtencién de los perfiles quimicos, el trabajo de Miller Bertolami
et al. (2014), que descarta valores de la masa del axiéon por encima de 10 meV, podria ser
considerado como un argumento a favor de que los modos de pulsacion, utilizados para derivar
cotas a la masa del axion, de G117-B15A y R548 no sean atrapados. Si la cota a la masa
del axién derivada en este trabajo fuese un resultado méas concluyente, podria considerarse
como un argumento a favor més para afirmar que los modos mencionados de las estrellas
G117-B15A y R548 no son atrapados. Pero el resutlado expuesto en la ecuaciéon 5.1 es sélo
una estimacién a la cota de la masa del axién, debido principalmente a que la medicién del
II es un valor preliminar, y a que no existe una estimacién de cudnto afectan a este resultado
las incertezas en los perfiles quimicos de los modelos.

Para obtener un valor mas consistente de la cota a la masa del axién, seria menester
disponer de una medicién mas precisa al valor de la tasa de cambio de periodo del modo de
mayor amplitud de PG 13514489 | asi como una estimacién de los errores involucrados en el
calculo de los perfiles quimicos y su impacto en el valor de la cota a la masa del axién.

Para obtener un valor de la cota a la masa del axién, de manera un poco maéas inde-
pendiente de un modelo astrosismolégico particular se podrian elegir dos modelos de una
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secuencia evolutiva de una masa estelar similar a la obtenida espectroscopicamente: uno de
estos modelos con una T similar a las obtenidas considerando atmosfera de He puro, y el
otro, con una T similar a la obtenida para el caso de atmosfera de He maés trazas de H. Asi,
se podrian comparar los valores de II obtenidos en cada modelo, que correspondan a modos
con perfodo de pulsacién similar al observado, con el valor de II estimado de las observaciones,
para derivar cotas a la masa del axion.

De esta manera, seria posible obtener una cota a la masa del axién que no dependa tanto
del modelo astrosismolégico en particular, sino de las temperaturas y gravedades superficiales
obtenidas espectroscopicamente. Como continuacién de este trabajo, se pretende derivar una
estimacién a la cota de la masa del axién de esta manera, en vistas de obtener un valor mas
confiable de la cota, con el dato de IT disponible.
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