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Introducción

1.1. Importancia del estudio de las Enanas Blancas

Las enanas blancas (EB) son la etapa final evolutiva de la mayoŕıa de las estrellas. En
efecto, se espera que más del 97 % de todas las estrellas terminen su vida pasivamente,
expulsando sus capas externas y formando EB [1]. Por esta razón, la población actual de
EB posee información valiosa acerca de la evolución individual de cada estrella, desde el
nacimiento hasta la muerte, y acerca de la tasa de formación estelar a través de la historia
de nuestra Galaxia. Estos remanentes estelares son los núcleos de estrellas de masa baja o
intermedia y no tienen fuentes de enerǵıa nuclear apreciable. Por lo tanto, su evolución puede
ser descripta principalmente como un proceso de enfriamiento, es decir, radiarán la enerǵıa
térmica almacenada, volviéndose cada vez más oscuras.

La sencillez de la f́ısica de EB y el hecho de que el estado de su interior no puede ser
alcanzado en laboratorios terrestres, las hace particularmente útiles como laboratorios para
estudiar la f́ısica de part́ıculas elementales. En particular las enanas blancas pueden ser
utilizadas como laboratorios para el estudio de part́ıculas fundamentales reales (como el
neutrino) o hipotéticas (como el axión)[2].Además permiten estudiar problemas relacionados
con la variación de las constantes fundamentales y con los procesos de separación f́ısica
a altas densidades. La ocurrencia de los mencionados procesos de separación f́ısica en los
núcleos de las enanas blancas han sido corroborados, ver [4]. Estos procesos constituyen una
pieza importante de la f́ısica y deben ser considerados para estimar edades de poblaciones
estelares a través de los tiempos de enfriamiento de las enanas blancas. Por consiguiente,
estas estrellas son excelentes cronómetros y proveen herramientas para una amplia variedad
de aplicaciones, ver [1].

Por otra parte, las enanas blancas son relevantes para la astrof́ısica a la hora de considerar
la evolución qúımica de nuestra Galaxia. Todas las estrellas con una masa inicial cercana a
las 7 u 8 M� terminarán como enanas blancas con masas menores a ∼ 1.4M�. Es decir, gran
parte del material estelar será expulsado al medio interestelar durante la evolución estelar y
afectará a la nucleośıntesis futura y a la formación estelar. Una de las formas de entender
esta pérdida de material interestelar es a través de la relación de masa inicial–final.
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4 CAPÍTULO 1. INTRODUCCIÓN

1.2. Axión: Generalidades

El mecanismo de Peccei-Quinn (PQ) sigue siendo tal vez la explicación más convincente
para la ausencia de efectos de violación de CP (carga–paridad) desde la estructura de vaćıo
de QCD1. Una consecuencia inevitable de esto es la existencia del axión, el bosón de Nambu-
Goldstone de una nueva simetŕıa U(1)PQ. Los axiones adquieren una masa ma ∼ mπfπ/fa
por su mezcla natural con mesones neutros, donde mπ = 135 MeV y fπ = 92 MeV son la
masa del pión y la constante de decaimiento, fa es una escala de enerǵıa referida a la ruptura
espontánea de simetŕıa de U(1)PQ.

La simetŕıa quiral unitaria (PQ) para el caso de los axiones deviene en el acoplamiento
de Nambu-Goldstone con electrones y puede ser escrito en la forma pseudoescalar como

Lint = ga ψe γ5 ψe a (1.1)

donde a es el campo de Nambu-Goldstone (“axión”), y ga es la constante de acoplamiento
de Yukawa, que está referida a parámetros fundamentales del modelo como lo es la escala
de ruptura de simetŕıa. Argumentos muy sencillos involucran emisión de axiones desde las
EB, donde las escalas de tiempo de enfriamiento observacionalmente establecidas limitan las
posibles pérdidas por axiones.

Los axiones se pueden acoplar a fotones, electrones y nucleones con una intensidad que
depende de la implementación del mecanismo de PQ. Las dos maneras más comunes son los
modelos de KSVZ y DFSZ, ver [5], [12] y [6]. Para ambas, el acoplamiento es proporcional a
la masa y es muy débil. En el primero, los axiones se pueden acoplar a hadrones y fotones,
mientras que en el segundo se acoplan también a leptones cargados. El camino libre medio
de un axión de ma ∼ 1 eV es de 1023 cm bajo condiciones solares. Para las temperaturas y
densidades del interior de las EB, sólo los axiones DFSZ son importantes, éstos son emitidos
por procesos tales como: scattering Compton, aniquilación de pares y Bremsstrahlung [8].

Como las enanas blancas son densas y fŕıas, el proceso dominante de emisión de axiones
es el Bremsstrahlung de electrones por iones y electrones. La emisividad espećıfica de axiones
por este proceso, [7] y [13], esta dada por

ε = 1.08 x 1023 α
Z2

A
T7

4 F ergs g−1 s−1 (1.2)

donde F , que depende de Γ, la constante de acoplamiento de Coulomb, es un factor que
toma en cuenta los efectos Coulombianos en el plasma degenerado y α es la constante de
acoplamiento del axión, que se relaciona con la constante de acoplamiento de Yukawa del
electrón y del axión, gae, y la masa del axión a través de

α =
g2
ae

4π
(1.3)

1La cromodinámica cuántica (QCD) es una teoŕıa cuántica de campos que describe la interacción fuerte.
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gae = 8.5 x 10−11Ce

( ma

1 eV

)
(1.4)

donde Ce = cos2 β/Nt, Nt = 3 y cos2β es un parámetro libre en la teoŕıa de DFSZ, como
mencionamos anteriormente. Esta expresión veremos más adelante que será incluida consis-
tentemente en el código de evolución estelar.

Vale la pena notar que para la interpretación de los resultados numéricos puede conside-
rarse que las enanas blancas son esencialmente isotérmicas, la luminosidad total de axiones
puede ser expresada aproximadamente como

Lax = 2.15 x 1056 αT7
4

∫ Mwd

0

Z2

A
F dm (1.5)

1.2.1. Cotas astrof́ısicas para los axiones

Las cotas astrof́ısicas para la masa del axión se describen en [2]. El ĺımite más restrictivo
fue obtenido a partir del posible retraso del encendido en la quema de helio en gigantes
rojas de baja masa, como consecuencia de la emisión excesiva de axiones. En términos de la
constante de acoplamiento de Yukawa para el axión y el electrón esta cota se traduce a que
gae ≤ 2.5× 10−13. Además se tiene que

maCe ≤ 0.003 eV y fa/Ce ≥ 2× 109 Gev

Teniendo en cuenta el argumento de transferencia y pérdida de enerǵıa propuesto en [2] para
bosones pseudoescalares con una masa arbitaria, para el Sol se tiene que Ce = 1 y se excluyen
masas del axión por debajo de 50 keV. Por otro lado, en el modelo DFSZ Nf = 3 y resultan
las siguientes cotas

ma cos2 β ≤ 0.01eV y fa/ cos2 β ≥ 0.7× 109 GeV

La constante de acoplamiento de los axiones con los fotones está bien delimitada por el tiempo
de vida de las estrellas de la rama horizontal. Este limite se traduce a

maξ ≤ 0.4 eV y fa/ξ ≥ 1.5× 109 GeV

donde ξ está relacionado con la constante de acoplamiento del axión y el fotón gaγ. Además
el rango de masas entre 4–14 eV está exclúıdo debido a la busqueda con telescopios en una
ĺınea espećıfica que caracteriza el decaimiento radiativo para axiones cósmicos.

El ĺımite más restrictivo para el acomplamiento de nucleones con axiones proviene de
la duración de la señal de neutrinos en la SN 1987A. El rango formalmente exclúıdo para
la constante de acoplamiento de Yukawa de axiones y nucleones tiene incertezas porque no
existen cálculos confiables de la tasa de emisión de axiones. En términos de la masa del axión
y la constante de decaimiento del axión, el rango exclúıdo es

0.002 eV ≤ CNma ≤ 2 eV
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3× 106 GeV ≤ fa/CN ≤ 3× 109 GeV

Las cotas anteriores fueron derivadas utilizando el mismo acomplamiento para neutrones y
protones. Si se asume una fracción de protones de 0.3 para las regiones relevantes del núcleo
de la SN I resulta que CN ≈ 0.2 y

0.01 eV ≤ ma ≤ 10 eV

0.6× 106 GeV ≤ fa ≤ 0.6× 109 GeV

son los parámetros formalmente exclúıdos para la SN 1987A. Todos los resultados expuestos
para la masa del axión y la constante de decaimiento se resumen en la Fig.(1.1).

Fig. 1.1. Cotas astrof́ısicas y cosmológicas para los axiones obtenidas de [2]. Las barras
indican las regiones exclúıdas para la masa del axión.

1.3. Motivación

Recientemente Isern et al. [8] encontraron que la forma de la función de luminosidad de
enanas blancas, definida como el número de EB por unidad de volumen por intervalo de
magnitud en la vecindad solar, sugiere la existencia de mecanismos extras de enfriamiento en
EB. En particular estos autores mostraron que axiones de ma ∼ 5 meV, pueden explicar la
forma observada de la función de luminosidad de enanas blancas. Por otra parte, la función
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de luminosidad de EB es una herramienta valiosa para estudiar el enfriamiento de estas
estrellas. Asimismo, esta función no sólo brinda información relevante acerca de la edad,
estructura, y evolución de nuestra Galaxia sino que además proporciona un tratamiento
independiente para el análisis de plasmas densos. Isern et al. [8] han demostrado que la
forma de la función de luminosidad correspondiente al rango de enanas blancas calientes es
una herramienta poderosa para probar la existencia de part́ıculas débilmente interactuantes,
porque ésta región es solamente sensible a la tasa de enfriamiento promedio de enanas blancas
y no depende de la tasa de formación estelar o de la función de masa inicial. La forma de
la función de luminosidad de estas estrellas es afectada por pérdidas anómalas de enerǵıa
y este cambio puede ser medido. En el caso de que tales pérdidas anómalas de enerǵıa se
atribuyan exclusivamente a la emisión de axiones, la masa de éstos debeŕıa ser del orden de
los ∼ 5 meV. Además, se ha establecido un ĺımite superior para la masa del axión del orden
∼ 10 meV, que es compatible con otras determinaciones.

Por último, cabe destacar que, muchas enanas blancas presentan variaciones multiperiódi-
cas de su luminosidad. Esto las convierte en herramientas independientes para el estudio de
diversos procesos f́ısicos. En particular, se las puede utilizar para obtener evidencia adicional
acerca de la existencia de los axiones. La evolución de las EB es un proceso lento de enfria-
miento que provoca un incremento secular en los peŕıodos de pulsación de algunas EB, por
ejemplo en los tipos DAV y DBV [9]. Como los axiones pueden escapar libremente de estas
estrellas, éstos aumentan la tasa de enfriamiento y, consecuentemente, la tasa de cambio de
los peŕıodos comparados con los valores estándar de los mismos. Los valores presentes de la
tasa de cambio de los peŕıodos pulsacionales de G117-B15A, una estrella ZZ Ceti2, parecen
ser compatibles con la existencia de axiones con las masas sugeridas por la función de lumi-
nosidad de EB. En consecuencia, las observaciones astrosismológicas de enanas blancas dan
un apoyo adicional e independiente a la posible existencia de un enfriamiento anómalo en
estas estrellas.

1.4. Objetivo

En este trabajo nos proponemos calcular las consecuencias de la existencia del axión a la
luz de nuevos modelos construidos por el Grupo de Evolución Estelar de La Plata, para es-
trellas ricas en hidrógeno [10] y [11]. Para ello a partir de 4 modelos iniciales correspondientes
a estrellas con masas iniciales de 1M�, 2M�, 3M� y 5M�, se realizarán simulaciones numéri-
cas del enfriamiento de EB con masas de los axiones de 0 meV, 5 meV, 10 meV, 15 meV,
20 meV, y 30 meV. Es decir un total de 24 simulaciones, que permitirán mejorar las es-
timaciones realizadas por Isern y colaboradores [8], mediante la incorporación de modelos
realistas y autoconsistentes para el enfriamiento de enanas blancas. Para el desarrollo de este
procedimiento se va a hacer uso de herramientas numéricas y computacionales, como lo es

2Las estrellas variables ZZ Ceti son una clase de estrellas variables denominadas aśı por el prototipo de
la clase, la estrella ZZ Ceti, de la constelación de Cetus.
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el LPCODE desarrollado ı́ntegramente en esta Facultad y diseñado para calcular la forma-
ción y evolución de modelos de EB. Las rutinas para el cálculo de la emisión de axiones en
diferentes reǵımenes y distintos procesos, han sido recientemente incorporadas y/o revisadas
en el trabajo de Miller Bertolami (2009)[26].

En el trabajo realizado por Isern y colaboradores [8], se calculan las pérdidas de enerǵıa de
una enana blanca t́ıpica de 0.61M� como función de la magnitud bolométrica, ver Fig. (1.2).
En particular, se incluyen las pérdidas de enerǵıas por emisión de axiones del tipo DFSZ, ver
[6] y [12], debido a los procesos de bremsstrahlung. La tasa de emisión de axiones (erg g−1 s−1

) considerada es la de Nakagawa et al. [13]. Las ĺıneas discontinuas representan la luminosidad
de axiones (La) para diferentes valores de ma cos2 β, donde cos2 β es un parámetro libre de
la teoŕıa del orden de la unidad. Por otro lado, la ĺınea gruesa representa la luminosidad de
fotones (Lγ) calculada por Salaris et al. [14] y la ĺınea fina la emisión de neutrinos (Lν).

Fig. 1.2. Pérdidas de enerǵıas para una EB de 0.61M� como función de la magnitud
bolométrica, descripta por [8]. Desde arriba hacia abajo curvas discontinuas correspondientes
a ma cos2 β = 10, 5, 1, 0.1 y 0.01 meV. La ĺınea continua gruesa representa la luminosidad de
fotones y la ĺınea continua fina la emisión de neutrinos.

En el estudio de Isern et al. [8], las pérdidas de enerǵıa fueron incluidas mediante un
enfoque semianaĺıtico, en el cual no se consideran las alteraciones producidas sobre la lumi-
nosidad de fotones y de neutrinos al agregar una pérdida de enerǵıa adicional. Ese enfoque
tiene sentido cuando La puede entenderse como una perturbación sobre las pérdidas de e-
nerǵıa normales de la enana blanca, esto es cuando La � Lγ +Lν , pero no debiera ser válido
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cuando La ∼ Lγ + Lν , situación en la que es de esperarse que la pérdida de enerǵıa por
emisión de axiones afecte a la emisión de fotones y neutrinos de la estrella. En el presente
trabajo, deseamos calcular como vaŕıa efectivamente Lγ y Lν al agregar una pérdida anómala
de enerǵıa por axiones. Como se puede notar en la Fig. (1.2), para Mbol ∼ 7, las tres lu-
minosidades son comparables para una masa del axión de ma = 5 meV , ésto muestra que
ya no seŕıa del todo consistente mantener la luminosidad de fotones y la de neutrinos con
valores fijos.

Fig. 1.3. Función de luminosidad para diferentes valores de la masa del axión por [8]. Las
funciones se computaron con los valores de ma cos2 β = 0 (ĺınea sólida), 5 (ĺınea discontinua)
y 10 (ĺınea punteada) meV.

Por otra parte, con la finalidad de estudiar el impacto de la incorporación autoconsis-
tente de las pérdidas de enerǵıas por axiones en la función de luminosidad (FL) de EB, nos
proponemos recalcular la mencionada función mediante la utilización de los modelos calcula-
dos en esta tesis y el código numérico programado recientemente por el Grupo de Evolución
Estelar de La Plata. Además vamos a incluir las incertezas observacionales de [15] y [16],
aśı podremos obtener una cota de la masa del axión, a partir de la FL, que resulte de la
comparación con las observaciones. Se desea, también, examinar los resultados obtenidos
para la función de luminosidad de EB contrastándolos con los obtenidos por Isern et al. [8].
En el desarrollo realizado por Isern y colaboradores [8], se utiliza la función de luminosidad
para probar las propiedades evolutivas de las EB y se grafican varias curvas de este tipo,
tanto observacionales como teóricas. Las determinaciones observacionales provienen de datos
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recientes del Sloan Digital Sky Survey (SDSS). La primera de dichas curvas observacionales
[15] fue construida de una muestra de 6000 enanas blancas DA (presentan hidrógeno en su es-
pectro) y no DA con fotometŕıa y movimientos propios precisos. Mientras que la segunda [16]
fue obtenida de una muestra de 3528 enanas blancas DA espectroscopicamente identificadas.

Isern y colaboradores [8], muestran varias funciones de luminosidad obtenidas para dife-
rentes masas del axión, adoptando una tasa de formación estelar constante y una edad del
disco Galáctico de 11 Gyr como se puede ver en la Fig. (1.3). Por otra parte, para poder
realizar una comparación entre la determinación teórica y observable de la función de lu-
minosidad, es necesario normalizar el número de estrellas EB por unidad de volumen. En
el análisis de Isern y colaboradores [8], todas estas funciones están normalizadas al bin de
luminosidad log(L/L�) = −3, o equivalentemente Mbol = 12.2. El mejor ajuste que obtienen
a partir de la función de luminosidad de EB, es para ma cos2 β ≈ 5 meV, y excluyen las solu-
ciones con ma cos2 β > 10 meV. Por esto, queremos analizar si nuestros resultados coinciden
con esta cota y śı, además, efectivamente es posible encontrar un valor particular de la masa
del axión.



Caṕıtulo 2

Evolución Estelar, aspectos f́ısicos
considerados

2.1. Ecuaciones de Evolución Estelar

En este caṕıtulo se presentan las ecuaciones de estructura y evolución estelar. Estas
ecuaciones son resueltas con el código de evolución estelar mencionado en el caṕıtulo an-
terior. Todos los cálculos están basados en la hipótesis de simetŕıa esférica, que es una muy
buena aproximación al problema. Esta imposición introduce una simplificación de las ecua-
ciones matemáticas que dan lugar a este problema. Las ecuaciones escritas en formulación
lagrangiana (con m y t como variables independientes) son

∂r

∂m
=

1

4πr2ρ
(2.1)

∂P

∂m
= − Gm

4πr4
(2.2)

∂l

∂m
= εnuc − εν − cP

∂T

∂t
+
δ

ρ

∂P

∂t
(2.3)

∂T

∂m
= − GmT

4πr4P
∇ (2.4)

∂Xi

∂t
= F (Xj, T, P, r, l, en todos los puntos de la estrella), (2.5)

donde r(m, t) es la distancia radial al centro de la estrella, la luminosidad l(m, t), la tempe-
ratura T (m, t), la presión P (m, t) y las cantidades derivadas de las mismas: la densidad de
masa ρ, εnuc (liberación de enerǵıa nuclear por unidad de masa y de tiempo), εν (pérdidas
de enerǵıa por emisión de neutrinos por unidad de masa y de tiempo), cP (calor espećıfico

11
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a presión constante por unidad de masa), δ =
(
∂ ln ρ
∂ lnT

)
P

y ∇ =
(
∂ lnT
∂ lnP

)
(gradiente adimen-

sional de temperatura). Los parámetros G y c corresponden a las constantes de gravitación
universal y a la velocidad de la luz en el vaćıo, respectivamente.

De las cinco ecuaciones iniciales, la primera concierne a la definición de la coordenada
lagrangiana, la segunda a la ecuación de Euler con simetŕıa esférica (que toma como variables
independientes al tiempo y la masa) y la tercera a la conservación de la enerǵıa; ésta última
se altera en esta práctica mediante el agregado de la pérdida por axiones εa de la siguiente
manera

∂l

∂m
= εnuc − εν − εa − cP

∂T

∂t
+
δ

ρ

∂P

∂t
(2.6)

La cuarta está vinculada con el transporte de enerǵıa, a través de ∇. Cuando el transporte es
por radiación y se cumple la aproximación de difusión, ∇ debe ser sustituido por el gradiente
radiativo

∇rad =
3

16πacG

κlP

mT 4
(2.7)

donde κ es la opacidad radiativa y/o conductiva.

2.2. Detalles del Código de Evolución

El código de evolución estelar utilizado en esta tesis para el cálculo de las simulaciones
numéricas es el LPCODE; el cual ha sido desarrollo ı́ntegramente en la Facultad de Ciencias
Astronómicas y Geof́ısicas. Este código ha sido empleado para calcular modelos detallados
de enanas blancas y pre–enanas blancas PG1159 [17], a fin de utilizarlos para el estudio de
las propiedades pulsacionales de estas estrellas. Además el código evolutivo LPCODE se
usó para analizar distintos aspectos de la evolución de estrellas de baja masa, tales como la
formación y evolución de estrellas deficientes en hidrógeno, PG1159, ver [18] y [19]. También
ha sido utilizado para estudiar la formación de enanas blancas DQ calientes [20], la evolución
de enanas blancas con núcleos de He con progenitores de alta metalicidad [21] y la evolución
de enanas blancas deficientes en hidrógeno [22]. Asimismo, el código se usó para estudiar
la relación masa inicial–final de las enanas blancas [23], más recientemente, para evaluar el
origen de las He–sdO [24], entre otras aplicaciones.

Este código está basado, en ĺıneas generales, en el método de Henyey tal como fue des-
cripto en [25]. Éste integra las ecuaciones del interior estelar, en un esquema de tipo Henyey
totalmente impĺıcito, para garantizar una estabilidad numérica. Por otra parte, las variables
utilizadas por el LPCODE no son las mismas que las que aparecen en las ecuaciones de es-
tructura, sino otras que brindan mayor estabilidad. Los cambios de variables utilizados son:
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ξ = ln(1−mr/M∗) (2.8)

θ = ln(T/To) To ≡ 106K (2.9)

p = ln(P/Po) Po ≡ 1015 din cm−2 (2.10)

x = ln(r/ro) ro ≡ 1010 cm (2.11)

λ = l/∆Lo Lo ≡ 1033 erg s−1 (2.12)

de manera que la variable independiente utilizada en el código ya no es m sino ξ y las variables
dependientes son los logaritmos de las cantidades f́ısicas involucradas. A diferencia de la
luminosidad, en la cual el tamaño de λ es regulado por la cantidad ∆, la cual se reajusta
automáticamente para que λ permanezca por debajo del valor 10. Esta particularidad de
la luminosidad, reside en que esta puede tomar valores negativos porque el gradiente de
temperatura puede ser negativo, y de esta manera, puede aparecer un flujo neto de enerǵıa
hacia el interior estelar. Esto suele darse tanto debido al enfriamiento por neutrinos como
cuando suceden combustiones violentas en algunas capas de las estrellas.

Las ecs.(2.1)–(2.4), se resuelven a través del método de diferencias finitas, descripto en el
apéndice A 1.1 de [26].

Por otro lado, en el código de evolución estelar está incluido el tratamiento de los cambios
qúımicos. Los cambios en la composición qúımica en una región de la estrella se deben,
principalmente, a dos motivos: las reacciones nucleares y los fenómenos de mezcla. Para cada
uno de estos procesos existe un tratamiento numérico diferente, ver el apéndice A 1.2 de
[26]. Además, vale la pena mencionar que en el LPCODE los cambios qúımicos no son
tratados de una manera totalmente consistente con los cambios en la estructura estelar. Es
decir, las ecuaciones de cambio qúımico no se resuelven en simultáneo con las ecuaciones de
estructura, sino que se obtiene primeramente la composición qúımica antes de resolverlas. No
resulta necesario disponer de un tratamiento simultáneo, porque si el paso temporal que el
código utiliza es pequeño, los cambios en la variables de estructura no seŕıan muy grandes
entre paso y paso. Este requerimiento se lleva a cabo en el código de evolución pidiendo que
los cambios en T , P , r, l de un modelo a otro, permanezcan con valores prefijados.

2.3. Modelos Iniciales y enfriamiento de las EB

Los modelos iniciales utilizados en esta práctica son los que se calcularon en [10] y [11],
para enanas blancas ricas en hidrógeno. Los modelos iniciales para las secuencias de estas
EB, fueron derivados de los cálculos evolutivos completos de las estrellas progenitoras de:
1M�, 2M�, 3M�, 5M�; las EB que resultan de las mismas tienen una masa de 0.524M�,
0.609M�, 0.705M� y 0.877M�, respectivamente. En este trabajo, tomamos la metalicidad
del progenitor igual a Z = 0.01, que es representativa de la vecindad solar. Esto nos permite
obtener edades precisas para las enanas blancas en el disco local Galáctico.

Todas las secuencias evolucionaron desde la secuencia de edad cero (ZAMS), luego atra-
vesando los pulsos térmicos y la fase de pérdida de masa en la AGB, hasta la fase de enfria-
miento de enana blanca; ésto último es de gran importancia para poder tener modelos de
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EB realistas. A partir de alĺı, calculamos el enfriamiento de cada una de las enanas blancas
mencionadas anteriormente para 6 masas distintas del axión: 0 meV, 5 meV, 10 meV, 15 meV,
20 meV, 30 meV. Se realizaron, entonces, un total de 24 simulaciones que nos permitirán es-
tudiar el enfriamiento de las enana blancas con la inclusión de pérdidas anómalas de enerǵıas
por axiones. En esta última etapa, se calcularon consistentemente las reacciones nucleares
hasta el momento en que son de relevancia, la evolución (por efecto de la difusión) de los
elementos en las capas externas y, finalmente, se tomó en cuenta todas las fuentes de enerǵıa
significativas en el interior estelar de la enana blanca; tales como la liberación de calor la-
tente y enerǵıa gravitacional debido a la separación de fase de carbono–ox́ıgeno durante la
cristalización [33]. Además se incluyeron las pérdidas de enerǵıa por neutrinos. Las secuencias
evolutivas de enfriamiento de enanas blancas han sido calculadas con la f́ısica más actualizada
disponible hasta el momento y con un alto grado de detalle y realismo.

Este estudio nos servirá tanto para determinar una cota de la masa del axión, como
aśı también, para analizar como es afectada la emisión de neutrinos y fotones en la enana
blanca por estas hipotéticas part́ıculas.

2.4. F́ısica Constitutiva

Las opacidades utilizadas para el cálculo de transporte de calor en la estrella son las opaci-
dades radiativas OPAL [27] que abarcan un amplio rango de metalicidades y temperaturas.
Las anteriores se completan con las opacidades moleculares a bajas temperaturas [28]. En
el caso de las opacidades conductivas, donde los electrones son los que transportan el calor
principalmente a causa de la degeneración, el LPCODE utiliza las opacidades consideradas
en [29].

El código utiliza distintas ecuaciones de estado según la etapa evolutiva y la región de
la estrella estudiada. Para etapas previas a la de enana blanca se usa una ecuación de es-
tado, para bajas temperaturas y densidades, que tiene en cuenta el fenómeno de ionización
parcial en un gas ideal y de la presión de radiación. Para altas densidades se considera los
fenómenos de presión de radiación, degeneración electrónica, interacciones Coulombianas y
contribuciones iónicas. Por otra parte, para la fase de enana blanca, motivo de análisis en
este trabajo, esto no es suficiente y se emplea la versión actualizada de la ecuación de estado
de [30] de 1993 [31]. Esta última incluye correcciones no ideales como efectos de presión en la
ionización e incluye las correcciones Coulombianas en el régimen no degenerado. Además se
utiliza la ecuación de estado de [32], que tiene en cuenta las fases ĺıquida y sólida del régimen
a altas densidades. Se incorpora por otra parte la emisión de enerǵıa por separación de fase
y calor latente de cristalización, ver [33].

Además de la emisión de neutrinos por reacciones nucleares, los plasmas densos presentes
por ejemplo en EB, se caracterizan por una gran emisión de los mismos en procesos de
dispersión tales como: γ → νν (“plasmón”), γ e− → e−νν (fotoproducción), e+ e− → νν
(aniquilación de pares), e− (Ze) → (Ze) e−νν (bremsstrahlung)1. La emisión de neutrinos

1También denominada radiación de frenado.
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por pares, plasmón y fotoproducción esta calculada según [34] y su errata, y para el caso de
electrones fuertemente degenerados se considera lo desarrollado por [35] y su errata. Para el
bremsstrahlung se utiliza lo de desarrollo por [36] para la fase ĺıquida y [37] para la sólida.
La pérdida de neutrinos plasmón ha sido incluida según el desarrollo de [38].

El LPCODE maneja 16 elementos qúımicos (H, 4He, D, 3He, 7Li, 7Be, 12C, 13C, 14N,
15N, 16O, 17O, 18O, 19F, 20Ne, 22Ne). Además cuenta con 34 reacciones nucleares para des-
cribir la quema del H mediante el ciclo protón-protón y el biciclo CNO, la quema del He y el
C para poder monitorear a las estrellas de baja masa e intermedia desde la etapa en la AGB
(Rama Asintótica de las Gigantes) hasta su culminación como enana blanca.

2.5. Pérdidas de enerǵıa por Axiones DFSZ

Las pérdidas de enerǵıa por axiones se presentan a través de la constante de estructura
hipérfina axiónica αa (o α26 = αa/10−26) la cual está relacionada con la masa del axión
(cantidad que se desea acotar, junto al ángulo β de la teoŕıa) de la siguiente forma

αa =

(
2.8 x 10−14ma[meV] cos2 β

)2

4π
(2.13)

El código numérico LPCODE tiene incorporado la emisión de axiones tanto por efecto
Compton como por Bremsstrahlung en condiciones degeneradas y no degeneradas. Para el
caso de enanas blancas el primero es irrelevante. Esto se debe a que en el efecto Compton
el estado inicial y final del electrón que interactúa con el fotón no es el mismo. Pero para
un gas muy degenerado, la cantidad de estados disponibles para un electrón de muy baja
enerǵıa es pequeña, puesto que éstos están todos ocupados debido al principio de exclusión
de Pauli, que impide que dos electrones ocupen el mismo estado cuántico. En consecuencia
a un electrón en un plasma muy degenerado le es muy complicado cambiar su estado y es
aśı como la fuerte degeneración complica de sobremanera la producción del efecto Compton.
A ésto se lo denomina Bloqueo de Pauli. Por lo dicho anteriormente, en las enanas blancas el
proceso dominante de emisión de axiones es el Bremsstrahlung en condiciones degeneradas.

Bremsstrahlung en condiciones degeneradas: Para este caso se debe analizar las
correlaciones iónicas fuertes y débiles.

Correlaciones iónicas débiles (Γ < 1): Se utiliza el tratamiento de Raffelt y Weiss
[39] para un plasma multicomponente. La tasa de emisión deriva en

εBD(Γ<1) = 10.85α26 T
4
8

∑
j

XjZ
2
j

Aj
× F (2.14)
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donde F esta dado por

F =
2

3
ln

(
2 + κ2

κ2

)
+

[
2 + 5κ2

15
ln

(
2 + κ2

κ2

)
− 2

3

]
× β2

F (2.15)

y donde las cantidades βF (velocidad de la superficie de Fermi) y κ toman las siguientes
expresiones

κ2 =
2πα~3c

muk

∑
j

XjZ
2
j

Aj

1

p2
F

, β2
F =

p2
F

m2
ec

2 + p2
F

, p2
F = ~

(
3π2ρ

µemu

)1/3

(2.16)

Correlaciones Iónicas Fuertes (Γ > 1): Para correlaciones iónicas fuertes la formu-
lación con apantallamiento tipo Debye no es correcta y se toma una expresión más elaborada.
Se adopta la fórmula de Nakagawa, ver [7], para un plasma degenerado con altas correlaciones
iónicas, que tiene la forma

εBD(Γ>1) = 10.8α26 T
4
8

Nisot∑
j

XjZ
2
j

Aj
Fj (2.17)

donde Fj toma las expresiones de interpolación de Nakagawa, ver [7] y [13], para Z ≥ 2.



Caṕıtulo 3

Función de Luminosidad de EB

3.1. Hacia la Función de Luminosidad de Enanas Blan-

cas

La vida caracteŕıstica de las enanas blancas, sin contar el tiempo que pasan en secuencia
principal, es de unos 1 mil millones de años es decir pueden ser considerados como fósiles
estelares de los que se puede extraer información sobre el pasado de la Galaxia. El instru-
mento para obtener esta información, como se mencionó en el caṕıtulo 1, es la función de
luminosidad (FL) de enanas blancas, que se define como el número de estrellas de este tipo
que se observan por unidad de volumen y por unidad de magnitud. Por lo tanto, si la FL y
las propiedades estelares son conocidas, es posible obtener las propiedades galácticas. Esta
función se caracteriza por un aumento monótono (hasta un determinado valor de la luminosi-
dad) con la magnitud, lo que indica como mencionamos anteriormente, que efectivamente la
evolución de estas estrellas es un proceso de enfriamiento.

La función de luminosidad de enanas blancas está ı́ntimamente ligada con la edad asumida
del disco galáctico y con: (1) la relación entre la masa de la EB y la del progenitor, (2) el
tiempo de vida del progenitor, (3) la dependencia con la masa en las curvas de enfriamiento
y (4) la posible evolución en la tasa de formación estelar galáctica [40].

La función de luminosidad de enanas blancas teórica ha sido el centro de atención de
varias investigaciones durante el transcurso de los años. Los desarrollos clásicos de la teoŕıa
de evolución de enanas blancas fueron descriptos por Kaplan [41], Mestel [42], y Schatzman
[43]. Ellos analizaron las funciones de luminosidad observacionales de EB obtenidas con los
datos recogidos desde tierra; y las compararon con las curvas de enfriamiento teóricas, con
la finalidad de poner a prueba la teoŕıa.

La historia de la formación estelar está relacionada con las curvas de enfriamiento1.
D’Antona y Mazzitelli [45] mostraron que la falta de EB a bajas luminosidades era debido
a la edad finita de la Galaxia (una abrupta cáıda en la distribución observada en un punto,
donde el tiempo requerido para que la EB llegue alĺı, es igual a la edad del disco).

1Introducido primeramente por Schmidt [44].

17
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Estos autores desarrollaron un formalismo sencillo para la construcción de la función de
luminosidad, asumiendo conocidos: las curvas de enfriamiento de EB como una función de la
masa “m” de la EB; la tasa de formación estelar φ(t) dependiente del tiempo; una función
de masa estelar dN/dM , donde M es la masa de la estrella progenitora y N es la densidad
espacial de progenitores; la duración de la secuencia principal tevo(m) para los progenitores; y
una relación masa inicial–masa final entre la masa de la EB y la masa del progenitor. Se puede
estimar en principio la edad del disco Galáctico, construyendo varias funciones luminosidad
con diferentes edades del disco y comparando las curvas teóricas con las funciones luminosidad
de EB observadas. Usando esta idea, [45], construyeron funciones teóricas para 10 y 11 Gyr,
y mostraron que la cáıda en la curva se encontraba en luminosidades menores a ∼ 10−4L�.

Liebert y colaboradores [46] notaron también la cáıda de la FL observada y se preguntaron
si esto era debido a la falta de datos observacionales o a la existencia de algún defecto en
la teoŕıa. Winget y colaboradores [47] aceptaron la cáıda como veŕıdica y ajustando FL
observadas con las teóricas, obtuvieron una edad estimada del disco de Td = 9.3± 2 Gyr.

El código numérico utilizado en esta tesis, constrúıdo por el Grupo de Evolución Estelar
de La Plata para el cálculo de la función de luminosidad , se basa en el enfoque de D’Antona
y Mazzitelli, y más estrictamente, en el desarrollo propuesto por Iben y Laughlin. Elegiremos
una relación de masa de la EB, tomando expĺıcitamente los tiempos de vida en la secuencia
principal del progenitor y adoptaremos una función de masa inicial de Salpeter. Por otra
parte, incluiremos una tasa de formación estelar independiente del tiempo.

3.2. Construcción de la Función de Luminosidad Teóri-

ca de EB

A continuación se dan los lineamientos teóricos para la construcción de la FL de EB en la
vecindad solar. Se asume que se tiene a disposición un conjunto de curvas de enfriamiento, que
dependen de la masa. Se define el parámetro tenf que es el tiempo que un modelo toma para
llegar a lenf . Se supone una metalicidad fija de aqúı en adelante, que en nuestro caso será una
metalicidad t́ıpica del vecindario solar Zzams ∼ 0, 01. Además en nuestros cálculos el tiempo
de enfriamiento será adoptado de acuerdo a las simulaciones realizadas con el LPCODE,
donde se tendrá en cuenta los cambios en la velocidad de enfriamiento producidos por la
emisión de axiones. Por lo tanto

tenf = tc(l,m). (3.1)

Luego se adopta una relación entre la masa m de la enana blanca y la masa M de su
progenitora en secuencia principal

m = m(M). (3.2)
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En nuestro caso la relación (3.2) se tomará de acuerdo con el reciente trabajo de [23], en el
cuál se ha hecho un análisis detallado de la misma.

Además se hace uso del tiempo de vida de quema nuclear del progenitor

tquema nuclear = tevo(M). (3.3)

Los tiempos de pre-enana blanca anteriores, se tomaron en nuestro caso utilizando los valores
de BaSTI [48] y los art́ıculos siguientes.

Tomando un intervalo de luminosidad fijo entre l y l+ dl, se determina el rango de masas
de los progenitores correspondientes entre las estrellas formadas al tiempo t después del
comienzo de la formación estelar en el disco Galáctico, que contribuyen a la FL observada
(dn/dl) al tiempo presente Td. La ecuación que se resuelve junto con la ec. (3.1) es

t+ tevo(M) + tc(l,m) = Td. (3.4)

Para cada elección de l y t, se puede resolver la ecuación trascendental (3.4) para cada valor
de m y M . Diferenciando las ecuaciones (3.2) y (3.4) se tiene

dM = − (∂tc/∂l)m
(dtevo/dM) + (∂tc/∂m)l(dm/dM)

dl (3.5)

donde dM es el rango de masas para las estrellas formadas al tiempo t que pueden poblar la
función de luminosidad en un intervalo dl alrededor de l al tiempo Td.

La contribución actual de estrellas, formadas al tiempo t, a la función de luminosidad
depende básicamente de la tasa de formación estelar y de la función de masa de ese momento.
Se supone que la densidad numérica de estrellas d2n(t) con masas entre M y M + dM que
se formaron entre t y t+ dt esta dada por

d2n(t) = φ(t)

(
∂N

∂M

)
t

dM dt (3.6)

donde φ(t) es la tasa de nacimiento y (∂N/∂M)t es una función de masa que define como la
densidad espacial de progenitores N vaŕıa con la masa del progenitor al tiempo t.

Integrando la ec.(3.6), ésta se transforma en

dn

dl
= −

∫ M2

M1

φ(t)

(
dN

dM

)(
∂tc
∂l

)
m

dM (3.7)
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donde los ĺımites sobre M son: M1 la masa dada por la ec.(3.4) cuando t = 0 y M2 la masa
máxima de un progenitor que puede producir una enana blanca.

El Grupo de Evolución Estelar de La Plata realizó un código numérico que resuelve la
ec.(3.7) por el método de integración numérica de Simpson. Éste último está programado
para cualquier tasa de formación estelar φ(t). En esta práctica utilizaremos φ(t) = cte, para
poder comparar con la función de luminosidad de enanas blancas con axiones descripta por
Isern et al. [8]. Las FL obtenidas a partir del código nos permitirán obtener una cota de la
masa del axión al realizar las comparaciones correspondientes con las observaciones de [15]
y [16].



Caṕıtulo 4

Resultados Obtenidos

4.1. Impacto de los axiones sobre el enfriamiento de las

EB

A continuación se describirán los resultados obtenidos al realizar 24 simulaciones. Éstas
se llevaron a cabo a partir de 4 modelos iniciales con Z = 0.01, correspondientes a estrellas
progenitoras de 1M�, 2M�, 3M� y 5M� calculados en [10] y [11]. Se hicieron simulaciones
numéricas del enfriamiento de enanas blancas con masas de los axiones de 0 meV, 5 meV,
10 meV, 15 meV, 20 meV y 30 meV. El caso de 0 meV corresponde a la situación estándar
de enana blanca, es decir, a la f́ısica conocida donde el enfriamiento esta dado por fotones y
neutrinos solamente. Cabe mencionar que en todos los modelos se incluyó la difusión qúımica
dependiente del tiempo de manera consistente con el enfriamiento de la EB.

Se analizó el proceso enfriamiento de las EB, teniendo en cuenta las pérdidas de enerǵıa
anómalas por axiones, variando la masa de los mismos. En la Fig.(4.1) y Fig.(4.2) se muestra
la evolución de la luminosidad de la EB como función del tiempo de enfriamiento, para cada
una de las masas de las EB consideradas.

Como se observa en la Fig.(4.1) y Fig.(4.2), lo primero que cabe destacar es que para
todos los modelos de enana blanca calculados, al aumentar la masa del axión de 0 meV hasta
30 meV el enfriamiento es más rápido. Es decir que al pasar el tiempo, las EB se enfŕıan de
forma acelerada si se incrementa la masa del axión. Debe notarse además que los gráficos
correspondientes a EB de diferentes masas difieren poco entre si, es decir, no se evidencian
grandes cambios en la etapa de enana blanca para las distintas masas involucradas.

Además es interesante remarcar que, al analizar con detalle, se puede apreciar dos cambios
de pendiente en las curvas de las Fig.(4.1) y Fig.(4.2) . El primer cambio es más pronunciado
en general para la curva correspondiente a 0 meV, principalmente en la zona de edades tem-
pranas y altas luminosidades. El segundo cambio, por otra parte, es similar para las distintas
masas de los axiones, pero en la región de bajas luminosidades y edades avanzadas. Tomando
como ejemplo la Fig.(4.2)(b), en particular la curva correspondiente a 0 meV, vemos que el
primer cambio de pendiente se encuentra en log(Lγ) ∼ −1 y log(t) ∼ 6.9. Es alĺı donde las
pérdidas de enerǵıa por neutrinos comienzan a ser menores que la luminosidad de fotones,

21
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ver Fig.(4.6)(b) y, por lo tanto, se muestra un retraso en el enfriamiento de la EB, el cual es
apreciable en la curva. El segundo cambio, por otro lado, se produce cuando desaparece la
pérdida de enerǵıa por axiones y se observa nuevamente un leve retraso en el enfriamiento.
Por último, en la Fig.(4.1)(a), se observan los sub–flashes de H que experimenta la estrella
progenitora de 1M� para altas luminosidades (log(t) < 5.5).

-6

-4

-2

 0

 2

 4

 5  6  7  8  9  10  11

lo
g

(L
γ
)

log(t)

Luminosidad de Fotones para 0.524MO•

0meV
5meV

10meV
20meV
15meV
30meV

(a)

-6

-4

-2

 0

 2

 4

 5  6  7  8  9  10  11

lo
g

(L
γ
)

log(t)

Luminosidad de Fotones para 0.609MO•

0meV
5meV

10meV
15meV
20meV
30meV

(b)

Fig. 4.1. Curvas de enfriamiento representativas para las distintas enanas blancas. Los colores
indican la inclusión de las diferentes masas de los axiones.
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Fig. 4.2. Continuación de la Fig.(4.1).

Se analizó además como se presenta el enfriamiento de las EB consideradas en este tra-
bajo, ver Fig.(4.3) y Fig.(4.4), para cada masa del axión. En particular, la familia de curvas
presentes en las figuras anteriormente mencionadas, nos permitirán construir una función de
luminosidad de enanas blancas para cada masa del axión considerada.
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Fig. 4.3. Curvas de enfriamiento para las masas estelares consideradas, tomando valores fijos
de la masa del axión, en este caso: 0 meV, 5 meV, 10 meV, 30 meV.
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Fig. 4.4. Continuación de la Fig.(4.3).

4.2. Regiones de dominio de axiones, fotones y neutri-

nos

En esta sección vamos a mostrar los resultados obtenidos para las distintas pérdidas
de enerǵıa en función de la luminosidad de fotones, en las 4 enanas blancas de 0.524M�,
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0.609M�, 0.705M� y 0.877M� consideradas en esta práctica.
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Fig. 4.5. Pérdidas de enerǵıa para EB de 0.524M�, 0.609M�, 0.705M� y 0.877M�. Las
ĺıneas discontinuas coloreadas representan las pérdidas de enerǵıa anómalas por axiones para
los distintos valores de ma = 5, 10, 15, 20, 30 meV desde abajo hacia arriba. Los mismos
colores se toman para la pérdida de enerǵıa por neutrinos afectada por la emisión de axiones.
La luminosidad de fotones está representada por la recta negra.
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Fig. 4.6. Continuación de la Fig.(4.5).

Como se nota en la Fig.(4.5) y Fig.(4.6), la presencia de los axiones afecta a la pérdida de
enerǵıa por neutrinos, para todas las masas de las enanas blancas consideradas. Nótese que
Lν se ve afectada en varios órdenes de magnitud para las distintas masas del axión en cada
uno de los modelos de EB, disminuyendo aśı su valor con respecto al valor sin axiones. Para
Lν ∼ −6 las curvas de la luminosidad de neutrinos correspondientes a las distintas masas de
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los axiones convergen, a diferencia de lo que ocurre a luminosidades altas. Por otro lado, al
aumentar la masa de la enana blanca la luminosidad de los neutrinos se incrementa para las
masas de los axiones consideradas con respecto a la luminosidad de los fotones. Esto se debe
principalmente, a que las estrellas más masivas poseen temperaturas elevadas en el interior y
Lν depende fuertemente de la temperatura central mientras que Lγ depende mucho menos.

Se puede ver que en el estudio realizado por Isern et al. para la EB de 0.61M� [8], más
precisamente en la Fig.(1.1) presentada al comienzo de este trabajo, la curva correspondiente
a la luminosidad de fotones es del mismo orden que la de la pérdida de enerǵıa por axiones
con masas de 5 meV sólo en un punto donde Mbol ∼ 7, esta última curva siempre toma valores
menores a la correspondiente luminosidad de fotones. Asimismo, se puede comparar con la
enana blanca de 0.609M� de nuestras simulaciones, ver Fig.(4.5)(b). Aqúı observamos que
La es comparable a Lγ en toda una región, −1 < log(Lγ) < 1, y no solamente en un punto.
Por lo tanto, se concluye que los axiones tienen mayor relevancia respecto a las pérdidas de
enerǵıa que en el análisis de Isern et al. [8]. Esta diferencia se debe probablemente a que en
los modelos utilizados en el desarrollo de Isern et al. [8], se supone que el núcleo de la EB es
casi isotérmico y se utiliza su temperatura para el cálculo de la tasa de emisión de axiones.
Las simulaciones realizados en esta práctica no utilizan dicha suposición, ya que los cálculos
son realizados de forma autoconsistente con la evolución estelar a cada momento. Se puede
destacar, en este caso particular, que para log(Lγ) ∼ −1 la curva de las pérdidas por axiones
correspondiente a 5 meV, la de neutrinos y la de fotones coinciden.

Siguiendo con el análisis de la EB de 0.609M�, se puede apreciar las distintas regiones
de dominio de los axiones, neutrinos y fotones. Para log(Lγ) > −1 las pérdidas de enerǵıa
anómalas por axiones superan a la luminosidad de fotones, para todo el rango de masas
del axión consideradas; en cambio Lγ toma valores menores a los correspondientes a Lν
para 0 meV y 5 meV. En particular, la curva de La correspondiente a 30 meV supera a la
luminosidad de fotones en el rango bajo consideración, es decir −4 < log(Lγ) < 1.5. Por
último, se puede notar que a medida que se aumenta la masa del axión considerada en el
modelo, las curvas de Lν y La se separan; ésta caracteŕıstica ocurre para cada una de las
EB y no solamente para el ejemplo considerado. En conclusión, las caracteŕısticas f́ısicas de
la EB bajo consideración difieren en gran parte de aquellas propuestas en el desarrolllo de
Isern. En la siguiente sección se mostrará un análisis detallado de dichas diferencias.

4.3. Comparación con los resultados de Isern

A continuación se representa la luminosidad de axiones en funcion de la magnitud bolométri-
ca para las simulaciones realizadas en nuestro trabajo y en el desarrollo de Isern et al. [8],
ver Fig.(4.7).
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Fig. 4.7. Luminosidad de axiones en función de la magnitud bolométrica. La curva punteada
azul representa nuestras simulaciones y la verde las correspondientes a Isern et al. [8].

Como se puede observar, la curva azul correspondiente a las simulaciones realizadas en este
trabajo se encuentra por encima de la curva verde, la cual representa los datos de Isern et. al.
[8], para todo el rango de Mbol. La emisión de axiones es levemente mayor en nuestro trabajo,
salvo para 2 < Mbol < 6 (altas luminosidades) donde se evidencia una mayor discrepancia.
Como se mencionó antes esto es probable debido a la suposición de núcleo isotérmo en el
trabajo propuesto por Isern. Es decir, estas part́ıculas débilmente interactuantes tienen mayor
relevancia en las pérdidas anómalas de enerǵıa en nuestro trabajo que en lo obtenido por Isern
et al. [8]. Esta caracteŕıstica particular puede estar ligada a la temperatura utilizada en los
cálculos de nuestros modelos y en los de Isern, como mencionamos en la sección anterior.

Para comprender mejor el comportamiento anteriormente mencionado, se analizó la variación
de la temperatura con respecto a la masa de la EB para diferentes luminosidades como se
puede apreciar en la Fig.(4.8). Para bajas luminosidades, log(L/L�) = −1... − 3, el núcleo
de la EB es isotermo para nuestras simulaciones, esto estaŕıa en concordancia con el desa-
rrollo de Isern et al. [8]. Puesto que ellos utilizan para el cálculo de emisión de axiones un
núcleo esencialmente isotermo. Por el contrario para altas luminosidades, log(L/L�) = 1...0,
el núcleo no presenta este comportamiento, es decir se evidencia un cambio apreciable en la
temperatura interior de la EB al variar la masa de la misma. Esto tiene un impacto en la
emisión de axiones y ya no se presenta una similitud con el caso desarrollado por Isern. Esta
diferencia es aún mayor cuando se trata de la emisión de axiones para las distintas luminosi-
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dades, ver Fig.(4.9), puesto que la luminosidad de axiones depende de la cuarta potencia de
la temperatura de la EB.
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En conclusión, las curvas de la Fig.(4.9) casi no difieren salvo para altas luminosidades,
alli nuestras simulaciones no presentan un comportamiento isotérmico a diferencia de lo
desarrollado por Isern. Por esta razón se podria entender el mayor espaciamiento entre ambas
curvas.

4.4. Función de Luminosidad de EB obtenida

Como mencionamos en el cap. 3, se utilizó un código numérico diseñado espećıficamente
para obtener funciones de luminosidad de enanas blancas. Éste último fue realizado por el
Grupo de Evolución Estelar de La Plata . Se obtuvieron 6 curvas, cada una se corresponde
a una masa del axión determinada para las distintas masas de las enanas blancas, como se
muestra a continuación
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Fig. 4.10. Funciones de luminosidad de enanas blancas para distintas masas del axión. Las
FL han sido construidas con los siguientes valores de ma = 0, 5, 10, 15, 20, 30 meV.

Por simplicidad y porque no afecta sensiblemente los resultados, se utilizó una tasa de
formación estelar constante y una edad del disco Galáctico de 11 Gyr. Además, se tomó el
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punto de normalización de la FL de EB teórica en log(L/L�) ' −3 (Mbol ' 12.2) de manera
similar a lo realizado por Isern y se ajustó la tasa de formación estelar para poder comparar
con las observaciones. Además dichas curvas se contrastaron con los datos observacionales de
[15] y de [16], como se puede apreciar en la Fig.(4.10).

En principio, lo que se puede observar de la Fig.(4.10) es que la curvas correspondientes
a 20 meV y 30 meV están casi solapadas, ésto es debido a la elección del punto de norma-
lización. Este último comienza a ser afectado por la emisión de axiones para masas mayores
a 20 meV y 30 meV, ver Fig.(4.10). Por otra parte,las diferencias entre ambos conjuntos de
observaciones podŕıan ser entendidas como las verdaderas incertezas presentes en las curvas,
y no las barras de error que cada una de ellas presenta. El anterior análisis es ĺıcito realizarlo
antes del punto de normalización, donde las observaciones son confiables; este punto es el
mismo que el considerado en el estudio de Isern et al. [8].

Las observaciones de [15] y de [16] están comprendidas entre los valores de la FL de enanas
blancas para 0 meV y 5 meV. Por lo tanto, podemos encontrar una cota superior de la masa
del axión, es decir ma < 5meV, pero no un valor particular de la masa del axión en el rango
de 0 meV < ma < 5 meV. Vale la pena mencionar que un análisis estad́ıstico cuantitativo
seŕıa necesario para establecer el nivel de confianza de estas conclusiones. Cabe destacar que
en el análisis de Isern et al. [8], se encuentra un valor determinado de la masa del axión.
Se presenta la masa del mismo como cercana a ∼ 5 meV. En el trabajo de Isern et al. [8],
se excluyen los valores de ma > 10 meV. Éste último resultado śı está en concordancia con
nuestros resultados, puesto que en este trabajo se descartan las masas del axión > 10 meV
como se puede observar en la última figura.

Nuestros resultados no son concluyentes sobre la posibilidad de la existencia del axión. Si
bien son consistentes con la probabilidad de la existencia de axiones de 5 meV sugeridos por
Isern et al. [8], tampoco parecen excluir de manera evidente la posibilidad de la no existencia
de axiones ( ma = 0 meV). Por último, es importante notar que los valores utilizados para la
masa del axión tanto en esta práctica como en el trabajo de Isern et al. [8], no son consistentes
con los obtenidos a partir de la astrosismoloǵıa, lo cual plantea interrogantes, ver [49] y [50].
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Conclusiones y Trabajo a Futuro

En esta práctica, se ha analizado la incorporación de las pérdidas anómalas de enerǵıa
por axiones en los modelos de enfriamiento de enanas blancas mencionados en los caṕıtulos
anteriores. Se pudo determinar como era esperable, que a medida que la masa del axión
incrementa su valor, las EB se enfŕıan con mayor rapidez. Asimismo, durante el desarrollo
de este trabajo hemos encontrado que la presencia de axiones afecta a las pérdidas de e-
nerǵıa por neutrinos, para todas las masas de las enanas blancas incluidas en este trabajo;
a contraposición de lo que ocurre en el análisis realizado por Isern et al. [8]. La luminosidad
de neutrinos se ve disminuida en varios órdenes de magnitud bajo la presencia de pérdidas
anómalas de enerǵıa por axiones, puesto que al incluir estas hipotéticas part́ıculas se produce
una disminución del contenido térmico del núcleo de la enana blanca. Además, se encontró que
estas part́ıculas tienen mayor relevancia en las pérdidas anómalas de enerǵıa que lo obtenido
en el trabajo de Isern et al. [8].

Se pudo determinar, teniendo en cuenta los datos observacionales de [15] y [16], a través
de la función de luminosidad de enanas blancas calculada en esta práctica una cota superior
para la masa del axión; ésta resultó ser cercana a los 5 meV y está en concordancia con los
resultados del estudio de Isern et al. [8] y con el orden de magnitud para las cotas astrof́ısicas
y cosmológicas para los axiones obtenidas en [2]. Es interesante notar la coincidencia entre los
resultados de este trabajo con los resultados presentados por Isern, a pesar de la importante
diferencia en como se ha calculado la emisión de axiones en ambos trabajos. En efecto,
mientras en el trabajo de Isern et al. [8] la emisión de axiones está calculada de manera no
autoconsistente y en cierto modo de forma perturbativa, es decir, no se considera el impacto
del enfriamiento por axiones en la emisión de neutrinos, por ejemplo. En nuestro trabajo la
emisión de axiones (y neutrinos) es computada de manera completamente autoconsistente con
la estructura estelar obtenida a cada momento. Este resultado, a priori no esperable, podŕıa
deberse a una compensación de dos efectos diferentes y antagónicos. Mientras en el trabajo
de Isern se supone una estructura isotérmica adoptando el valor de la temperatura central
como la temperatura del núcleo, en los modelos realistas (como los utilizados en este trabajo)
quizás sea relevante la diferencia en la composición de los modelos en el rango de interés de
la FL. Por otro lado, al realizar los cómputos de manera autoconsistente hemos visto que
la emisión de neutrinos es significativamente disminuida como consecuencia del enfriamiento

33
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por axiones, lo que lleva a que en los modelos de Isern et al. [8] se sobreestime la pérdida
de enerǵıa por neutrinos, compensando de manera accidental la subestimación de la emisión
de axiones mencionada anteriormente. Este último argumento es válido para log(Lγ) > −1.
Asimismo, se concluyó que se descartan valores de la masa del axión > 10 meV, al igual que
lo expuesto por Isern et al. [8]. A diferencia del trabajo de Isern et al. [8], nuestros resultados
no son concluyentes sobre la existencia de los axiones, siendo la no existencia de éstos una
posibilidad consistente con los resultados.

Por lo tanto, en esta práctica se encontró una posible cota superior de la masa del axión,
en caso de que esta part́ıcula existiera, y como ésta misma afecta a la luminosidad de neu-
trinos y fotones a la luz de diferentes modelos evolutivos y observaciones. Estos resultados
parecen estar en contra de los derivados recientemente mediante estudios astrosismológicos
de G117–B15A [49] y [50]. En ambos trabajos se encontró (utilizando modelos diferentes)
necesaria la existencia de axiones con masas entre 10.4 meV y 26 meV [49] (ma < 19 meV
[50]), para poder explicar la tasa de cambio de peŕıodos inferida en G117–B15A. Esto clara-
mente indica una inconsistencia entre ambos enfoques, el cual deberá ser investigado en el
futuro. En este sentido vale la pena notar que en el caso del trabajo de Córsico et al. [50], los
modelos evolutivos utilizados para el estudio astrosismológico son similares en microf́ısica e
historia evolutiva previa a los modelos adoptados en este trabajo.

Se pudo comprobar que la función de luminosidad de enanas blancas brinda argumen-
tos sólidos como para resolver el problema de violación de CP como Isern y colaboradores
propusieron en su trabajo [8]. Finalmente, en caso de que se obtengan resultados negativos
con respecto a la existencia del axión, una función de luminosidad de enanas blancas precisa
puede ayudar a resolver otros problemas: como el corrimiento hipotético de la constante de
gravitación o el momento magnético de neutrinos.

Los trabajos futuros a realizar seŕıan:

Realizar un análisis cuantitativo estad́ıstico de confianza, esto es, obtener una signifi-
cancia estad́ıstica de las masas del axión o su existencia, derivadas de la forma de la
función de luminosidad de enanas blancas.

Tener en cuenta el efecto de los axiones sobre otros ingredientes de la función de lumi-
nosidad de enanas blancas tales como: m(M), estructura qúımica, tevo(M). Es decir,
es necesario computar secuencias evolutivas pre-EB teniendo en cuenta el efecto de los
axiones.

Evaluar el impacto de la tasa de formación estelar (SFR) sobre la función de luminosidad
de enanas blancas como aśı también el impacto de cambiar el punto de normalización
de la FL sobre la determinación de la masa del axión.

Construir una función de luminosidad teórica para estrellas enanas blancas DB, a partir
de secuencias evolutivas numéricas, ver [51]; y considerar datos observacionales, ver [52],
para comparar la FL observada con la teórica.
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Analizar el impacto de las propiedades electromagnéticas anómalas del neutrino en el
enfriamiento de las enanas blancas. La rutina para el cálculo de la emisión de neutrinos
como consecuencia de una hipotética existencia del momento magnético dipolar, ha
sido incorporada al LPCODE por [26].

Extender el estudio de los efectos de la pérdidas anómalas de enerǵıa a otra etapa de
la evolución estelar como la rama de las gigantes [2]. Las rutinas para la emisión de
axiones en esta etapa ya han sido incorporadas por [26].
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[17] Althaus, L. G.; Serenelli, A. M.; Córsico, A. H.; Montgomery, M. H., New evolutionary
models for massive ZZ Ceti stars. I. First results for their pulsational properties, A&A,
404, 593–609, (2003).

[18] Althaus, L. G.; Serenelli, A. M.; Panei, J. A.; Córsico, A. H.; Garćıa-Berro, E.; Scóccola,
C. G., The formation and evolution of hydrogen-deficient post-AGB white dwarfs: The
emerging chemical profile and the expectations for the PG 1159-DB-DQ evolutionary
connection, A&A, 435, 631–648, (2005).

[19] Miller Bertolami, M. M.; Althaus, L. G., Full evolutionary models for PG 1159 stars.
Implications for the helium-rich O(He) stars, A&A, 454, 845–854, (2006).
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