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Resumo

Sabe-se que o esfriamento de ands brancas ocorre via emissdo de fétons e de neutrinos. E
possivel, no entanto, que éxions - que se existem e interagem com elétrons sdo produzidos
no interior da estrela via efeito Compton, Bremmsstrahlung e aniquilacdo de pares - também
sejam emitidos pela estrela, acelerando o processo de esfriamento. Para investigar a suposta
emissdo via dxions em estrelas ands brancas calculamos modelos completos de evolucao
estelar usando o c6digo LPCODE, nos quais incluimos a emissdo de dxions com massas
entre 0 e 30 meV. A partir desses célculos, obtivemos informacdes tais como luminosidade,
temperatura e idade dos modelos. Essas informacoes foram comparadas entre modelos com
diferentes massas de dxions. Com essa comparacao, observou-se que as estrelas anas brancas
esfriam de forma mais rapida quando é&xions sao incluidos nos modelos, e que quanto maior
amassa do dxion adotada maior a taxa de esfriamento, com efeitos chegando a 2 bilhoes de
anos. Além disso, foi observado que a forma de is6cronas é modificada com a inclusao de

axions nos modelos.



Abstract

It is well known that the white dwarf cooling occurs mainly by photon and neutrino emission.
However, it is possible that axions - which if exist and interact with electrons are produced by
Compton effect, Bremmsstrahlung and pair annihilation inside the stars - can be emmited by
the star, accelerating the cooling process. To investigate the probable axion emission in white
dwarfs stars we have calculated the completed star evolution models by LPCODE code, in
which we included the emission of axion with mass between 0 and 30 meV. Based on these
calculations, we were able obtain information as luminosity, temperature and age of the
models. By comparing cooling sequences with different axion masses, we found that the
white dwarfs cool faster when axions are consider and also that the higher the axion mass,
the faster the cooling rate, with differences that can reach up to 2 Gyr. In addition, we found

that the shape of isochrones changes when we include axions in the models.
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Capitulo 1

Introducao

1.1 EVOLUCAO ESTELAR

Para identificar aspectos da estrutura e evolucdo de estrelas que podem ser usados como res-
tricdo ou descoberta de novos mecanismos de perda de energia - como 4xions - é necessdario
entender como estrelas nascem, vivem e morrem.

De forma simplificada, é possivel descrever evolucao de estrelas nao interagentes con-
forme esquematizado na Figura 1.1. Estrelas com massas entre cerca de 0.08 e 8-11 M, sdo
estrelas que se tornam anas brancas quando a queima nuclear termina, sendo que estrelas
com massas menores do que cerca de 0.45M, se tornam ands brancas com nticleo de He
e estrelas com massas maiores que 0.45 M se tornam anas brancas com ntcleo de C e O.
Estrelas com massas maiores do que 8-11 M, e menores do que cerca de 25 My explodem em
supernova, tornando-se estrelas de néutrons. J4 estrelas com massas maiores do que 25 Mg
evoluem para formar buracos negros estelares. De todos esses possiveis finais evolutivos, as
anas brancas representam o mais comum: estima-se que 97% das estrelas da nossa galaxia
tornar-se-ao anas brancas (Kepler et al. 2012). A evolugdo dessas estrelas serd descrita na
sequéncia com um enfoque maior, visto que sdo o objeto de estudo deste trabalho.

A formacao de estrelas ocorre em nuvens moleculares, em uma escala de tempo da
ordem de milhares a milhoes de anos, dependendo da massa da nuvem inicial. As nuvens
moleculares sdo nuvens densas e frias (com temperaturas proximas de 10 K) compostas
de gds molecular e poeira. Regidoes mais densas da nuvem podem colapsar por causa da
auto-gravidade, dando inicio a formacao estelar. Essas regioes mais densas da nuvem podem
possuir massas da ordem de 10* M, no entanto, conforme a nuvem colapsa e aumenta a sua
densidade, ela se fragmenta, gerando as protoestrelas com massas de 10 a 50 M.

O gés ao redor da protoestrela comeca a cair sobre ela mesma, transformando energia
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Evolucao Estelar
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Figura 1.1: Estrelas com massas iniciais evoluem de forma diferente e possuem finais evolutivos
diferentes. (Kepler de Souza 2018)

gravitacional em energia térmica, aumentando a sua pressao e temperatura. Para estrelas
com mais de 0.08 M, apds milhoes de anos é atingida a temperatura necessdria para a queima
de Hidrogénio. Objetos com massa menor que 0.08 M, nunca alcancam a temperatura de
queima de Hidrogénio, tornando-se objetos degenerados chamados Anas Marrons.

Apos expulsar o gés ao seu redor, a protoestrela se torna uma estrela de sequéncia prin-
cipal. Durante essa fase a estrela queima Hidrogénio em seu nucleo, transformando-o em
Hélio e liberando energia. Essa energia contrabalanca a energia gravitacional da estrela,
mantendo-a em equilibrio. A quantidade de energia liberada pela estrela nessa fase depende
de sua massa, sendo que quanto mais massiva, mais luminosa é. Dessa forma, estrelas
mais massivas evoluem mais rapidamente na sequéncia principal quando comparadas com
estrelas menos massivas.

Ap6s esgotar o Hidrogénio no nucleo, as estrela comeca a queimar o Hidrogénio em uma
casca ao redor do nicleo de He. Como nao ha reacao nuclear, o ntcleo se contrai e a camada
externa se expande, aumentando a sua luminosidade e se tornando uma Gigante Vermelha.

Para que a estrela queime o Hélio em seu nucleo, é necessdria uma temperatura de
108K. Estrelas com massa entre 0.08 e 0.45M, nunca atingem essa temperatura e acabam

se tornando ands brancas de He. Estrelas com massa maior do que 0.45M, atingem a
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temperatura necessdria para queimar Hélio em Carbono e Oxigénio em seu centro, durante a
fase conhecida como Ramo Horizontal. Nessa fase a estrela possui duas fontes de energia: o
nucleo de Hélio queimando em Carbono e uma casca de Hidrogénio queimando em Hélio.
A combustao do Hidrogénio aumenta a massa da casca de Hélio ao mesmo tempo que a
combustao do Hélio aumenta a quantidade de Carbono e Oxigénio no ntcleo da estrela. Essa
fase termina quando o Hélio central se esgota.

A evolucao posterior da estrela vai depender da sua massa: se tiver uma massa maior do
que cerca de 8 M, continuara queimando elementos cada vez mais pesados em seu interior,
até a formacao de Ferro, que € a tiltima reacao nuclear exotérmica. Essas estrelas evoluem
para estrelas de néutrons ou buracos negros, dependendo de sua massa.

Se a massa da estrela for menor do que 8My, ap6s o esgotamento do Hélio central ela
entrard no Ramo assintético de gigantes. Nessa fase a estrela possui duas fontes de energia:
a combustao do Hidrogénio e a combustdao do Hélio na camada acima do nucleo inerte de
Carbono e Oxigénio. Isso faz com que a massa do ntcleo v4d aumentando e a camada de
Hélio va se tornando cada vez mais fina. Quando a camada de He fica muito fina ela se
torna termicamente instavel, ndo expandindo com o aumento da temperatura efetiva. Dessa
forma a eficiéncia de produgdo de energia aumenta muito, gerando o que se chama de Pulso
Térmico. Com esse pulso, as camadas externas se expandem, fazendo com que a temperatura
diminua e a camada de Hélio volte a ser estdvel. Nao demora muito para que a camada de He
se torne fina novamente, repetindo o ciclo. Durante os pulsos térmicos a estrela se expande,
tornando-se uma estrela Supergigante. Ao mesmo tempo, o nucleo de Carbono e Oxigénio
aumenta e se torna cada vez mais parecido com uma estrela ana branca.

No final dos pulsos térmicos a estrela ejeta suas camadas exteriores através de super-
ventos, o que ocasiona a formac¢do de uma Nebulosa Planetaria. Com a perda das camadas
externas, vé-se a parte mais interna da estrela e, portanto, uma regiéio com temperatura
maior. Dessa forma a temperatura efetiva da estrela aumenta em cerca de duas ordens de
grandeza, enquanto a luminosidade permanece aproximadamente constante.

O nucleo dessa estrela se torna, entao, em uma ana branca, possuindo apenas uma regiao
central formada por Carbono e Oxigénio e uma camada fina de Hidrogénio e Hélio, a qual
sobreviveu a expulsdo das camadas externas durante a fase de nebulosa planetdria.

Na Figura 1.2 é mostrado um diagrama HR tedrico, isso é, um diagrama que mostra a
luminosidade e a temperatura ao longo da evolugdo de uma estrela de 1 M. Nesse diagrama

cada uma das fases citadas neste trabalho sdo discriminadas.
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Figura 1.2: Evolucdo teérica de uma estrela de 1M e Z=0,0001 calculada com o LPCODE, em que a)
sequéncia principal (MS); b) ramo de gigante vermelha (RGB); c) flash de He; d) ramo horizontal (HB);
e) ramo assintético de gigante (AGB); f) pulsos térmicos (TP-AGB); g) nebulosa planetéria (pré-WD);
h) fase inicial de ana branca (WD); i) ani branca fria (Pacheco 2018).

1.2 ESTRELAS ANAS BRANCAS

Anas brancas sdo o estdgio evolutivo final de estrelas com massa inicial entre cerca de 0.08 Mg
e 8-11 Mg, ou seja, sdo o final evolutivo de estrelas de massa baixa e intermedidria. Tendo em
vista que estrelas de massa menor se formam em maior quantidade do que estrelas de massa
maior (Salpeter 1955), as ands brancas sao o destino evolutivo mais comum das estrelas. Essas
estrelas sdo formadas apds a ejecdo das camadas externas da estrela progenitora, formando
uma Nebulosa Planetdria, sendo constituidas essencialmente pelo nicleo da progenitora.

Uma ana branca é constituida por um ntcleo degenerado de Oxigénio e Ne6nio, Carbono
e Oxigénio ou Hélio e por uma fina camada de Hidrogénio e Hélio em sua superficie. Nao ha
mais reagoes nucleares no nucleo, e sua luminosidade é devido a energia térmica residual. Por
causa do ntcleo degenerado de elétrons, a pressdo hidrostética e as propriedades térmicas
estdo desacopladas, o que dé origem a algumas caracteristicas importantes das ands branca,
como a relacdo massa X raio e a uma massa maxima para esse tipo de estrela.

Em estrelas que ndo sao constituidas por um gds degenerado, um aumento de massa da

estrela gera um aumento de tamanho. No caso de ands brancas, o gés degenerado exerce uma

10
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pressdo para contrabalancar a gravidade, e essa pressdo é maior quanto maior a densidade
da estrela. Dessa forma, quanto maior a massa de uma estrela ana branca, menor o seu raio.

A degenerescéncia na estrela também faz com que haja uma massa maxima para anas
brancas, conhecida como massa de Chandrasekhar. Essa massa é da ordem de 1.4 Mg e
pode ser obtida calculando a pressao de degenerescéncia considerando elétrons com a
velocidade da luz, que seria uma boa aproximacao para a velocidade médxima que podem ter.
Acima da massa de Chandrasekhar a pressdao de degenerescéncia dos elétrons ndo consegue
contrabalancar a gravidade, nao existindo equilibrio possivel para anas brancas. (Kepler
de Souza 2018)

As anas brancas evoluem de forma relativamente simples, tendo em vista que ndo ha
mais reacoes nucleares. Sua evolu¢do pode ser vista como um processo de esfriamento, em
que a taxa de perda de energia é dada por

au

E:—(LY-FLV'FLX) ,

em que Ly € a perda de energia via emissao de f6tons, L, € a perda de energia via neutrinos e
L, via emissao de outras possiveis particulas (Raffelt 1996).

A perda de energia por emissdo de fotons é a forma de esfriamento mais conhecida.
Praticamente toda a energia térmica é armazenada pelos ions e é transportada pelo interior
degenerado através da conducao de elétrons. No envelope, a energia difunde-se gradual-
mente pelo gas ndo degenerado. Dentro da estrela também sao produzidos neutrinos, os
quais interagem muito pouco com a matéria e escapam livremente da estrela, carregando
consigo energia.

Com essas perdas energéticas a estrela vai se esfriando aos poucos. Quando a temperatura
atinge um certo valor baixo suficiente (cerca de 4000 K para estrelas de 0.5M; e 13000 K para
estrelas de 1M, os ions no interior da ana branca passam a formar uma estrutura ordenada.
A energia liberada nesse processo, chamado cristalizacdo, aumenta o tempo de esfriamento

de uma ana branca em cerca de 30%.
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1.3 AXIONS

A conservac¢do ou nao de certas quantidades na natureza é fundamental para o estudo de
fisica. A descoberta de novas particulas, por exemplo, estd geralmente relacionada com a
conservacao de quantidades como massa, carga elétrica e spin em reacdes observadas. No
caso do axion, sua hipotetizacao foi um pouco as avessas: enquanto a teoria prevé que uma
simetria é quebrada, as observacdes indicam o contrério.

Essa simetria é a chamada "simetria CP". De acordo com essa simetria, as leis da fisica
deveriam ser as mesmas se trocdssemos as particulas por suas antiparticulas (simetria C)
e invertéssemos as suas coordenadas espaciais (simetria P). Para interacgoes fortes, a QCD
(cromodinamica quantica) prevé uma quebra dessa simetria; no entanto essa violacao nunca
foi observada - esse problema é chamado 'Problema CP da forca forte". Para explicar essa
falta de violacdo da simetria CP em interacoes fortes, em 1977 por Peccei e Quinn postularam
o mecanismo de Peccei-Quinn (Peccei e Quinn 1977). No ano seguinte, Weinberg e Wilczek
mostraram que a consequéncia desse mecanismo seria uma nova particula, chamada axion
(Weinberg 1978).

O 4axion é um béson (possui spin 0) de carga elétrica nula e massa muito pequena. Por
causa dessas caracteristicas, os dxions sao considerados possiveis constituintes da matéria
escura fria. Existem diversos modelos de dxions, sendo que os predominantemente discutidos
na literatura sdo os modelos DFSZ (Dine, Fischler e Srednicki 1981) (Zhitnitsky 1980) e
KSVZ (Kim 1979) (Shifman, Vainshtein e Zakharov 1980). No modelo KSVZ os axions se
acoplam somente com bésons, enquanto no modelo DFSZ os dxions se acoplam também
com léptons, como os elétrons. Tendo em vista que no nicleo de anas brancas elétrons livres
sdo abundantes, o modelo DFSZ foi usado neste trabalho. Nesse modelo, a constante de

acoplamento é dada por

2
_1aMmgcos”f
=2.8x107 M ——C
Eae 1meV
em que cos’f é um parametro dependente de modelo, geralmente fixado em 1 e m, é a

massa do axion, dada por

6eV

fa
106GeV

ma:

Sendo dependente de uma constante de decaimento f,, cujo valor é desconhecido. Em
busca de uma quantificacao desses valores, estdo sendo realizados diversos experimentos

de deteccao direta e indireta dos dxions, como IAXO (Armengaud et al. 2014) e CAST (Collar
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2003). Na Figura 1.3 consta uma janela mostrando os principais experimentos de detec¢ao

direta e suas respectivas coberturas.
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Figura 1.3: Cobertura dos principais experimentos que buscam a detec¢do de dxions (Graham et
al. 2015). No eixo horizontal é mostrada a massa do dxions e no vertical a constante de acoplamento.
Em amarelo é mostrada a faixa de massas e constante de acoplamento de acordo com as teorias e, em
diferentes cores sdo mostradas as coberturas que os experimentos oferecem.

Visivelmente esses experimentos ndo cobrem a maior parte da regido em que os dxions
sao previstos. Dessa forma, busca-se formas indiretas de detectar os dxions ou ao menos
restringir sua massa. Uma dessas formas € a utilizacdo de observacdes astrofisicas, afinal o
ambiente denso das estrelas é uma fonte consideravel de particulas de baixa massa e pouco
interagentes. Particularmente, ands brancas sdo excelentes laboratérios para estudar este
tipo de particula, tendo em vista que sdo sistemas relativamente simples e bem estudados.
De acordo com (Raffelt, Redondo e Maira 2011), os limites astrofisicos mais restritivos em
que modelos de dxions acoplam com léptons carregados provém de anas brancas.

Na literatura, sdo encontradas duas formas principais para definir limites na massa dos
axions a partir de anas brancas: usando a funcao de luminosidade de anas brancas e usando
a variacdo no periodo de pulsacao dessas estrelas (estudo asterosismolégico). A funcao
de distribuicdo de ands brancas em luminosidade (WDLF) mostra a densidade espacial
de anas brancas por intervalo de luminosidade, a qual pode ter a forma modificada com

a existéncia de novas particulas, como axions (Isern et al. 2018). O periodo de pulsacao
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de anas brancas varia no tempo, sendo dependente do quao rapido essas estrelas esfriam.
Dessa forma, se existir um mecanismo extra de perda de energia em anas brancas, como
axions, essa variacdo pode ser maior do que a esperada (Corsico et al. 2016). Na Figura 1.4
sao mostrados os intervalos de massa possiveis para os dxions a partir de estudos através
desses dois métodos. Em cinza se vé a determinacao a partir da funcao de distribuicao de
luminosidade de anas brancas, que limita a massa dos d4xions em cerca de 10 meV. Em laranja,
roxo, vermelho, azul e verde sdo mostradas as determinacdes usando a variacdao nos periodos
das estrelas anas brancas L19-2, PG1351+489, R548, G117-B15A (em 2012) e G117-B15A (em
2008), respectivamente. Como se observa nessa figura, a massa do dxion se encontra no

intervalo de 0 a 30 meV.

-13
g, /10

0 1.4 2.8 4.2 5.6 7.0 8.4
T | T [ T I T l T | T
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This work | L19-2
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2
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Figura 1.4: Intervalo de massas de &xions determinados a partir de estudos usando asterosismologia
e funcdo de distribuicdo de luminosidade. No eixo horizontal inferior é mostrada a massa do 4xion,
enquanto no superior é mostrada a constante de acoplamento. No eixo vertical sdo citados os estudos
referentes a cada determinac¢do de massa (Cdrsico et al. 2016).

Dentro de anas brancas os dxions sdao formados via trés processos principais: aniquilacao
de pares, efeito Compton e Bremmsstrahlung, sendo o tltimo processo dominante. A taxa de
emissdo de axions é dada por (Nakagawa et al. 1988) (Nakagawa, Kohyama e Itoh 1987):

23860 2% 4
€,=1.08x 1022 _T>F(T, erglgls
a X anr A7 (T,p) lergl/gls]

em que Z é o niumero atomico, A é a massa atomica, 77 é a temperatura em unidades de

14
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10’K e F(T, p) é uma funcdo da temperatura e densidade que considera efeitos de plasma
coulombiano.

Vé-se que a taxa de emissao depende do quadrado da constante de acoplamento, que por
sua vez € diretamente proporcional a massa. Portanto existe uma relagdo quadréatica entre a
taxa de emissdo e a massa do 4xion, o que significa que quanto maior for a massa do axion,
maior serd a taxa de emissdo. Como a emissao de dxions causaria uma perda de energia que,
por sua vez, causa uma diminui¢do na temperatura da estrela, percebe-se que quanto maior
amassa do dxion, mais rapidamente uma ana branca ira se esfriar.

Além dos argumentos jd citados, ands brancas também sdo excelentes laboratérios no
estudo de axions por chegarem a temperaturas e densidades em que a emissdo de axions
domina sobre a emissao de neutrinos, tornando-se (caso exista) uma fonte importante de

perda de energia de anas brancas.
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Metodologia

Para a realizacdo deste trabalho utilizei um c6digo de evolucao estelar. Detalhes sobre o

codigo serdo dados na secdo 2.1 e a metodologia serd descrita na sequéncia.

2.1 CODIGO LPCODE

O cddigo de evolugdo estelar utilizado para os cdlculos deste trabalho, LPCODE, foi desen-
volvido no Observatoério de La Plata (Althaus et al. 2003). O cédigo foi elaborado a partir
do método de Kippenhahn, Weigert Hofsmeister (Kippenhahn, Weigert e Hofmeister 1967),
sendo baseado em um esquema de iteragdo tipo Henyey. A implementacao desse esquema é
feita através de uma linearizagdo implicita do sistema de equacdes de estrutura e evolugao
de uma configuragao esfericamente simétrica. Esse sistema de equacoes de estrutura se
refere as equacoes de equilibrio hidrostatico, conservagdo de massa e energia e transporte de
energia. As condi¢coes de contorno externas sao dadas por integracoes de envelope, desde
a fotosfera até o interior do modelo. A varidvel independente é uma varidavel lagrangiana
definida como é =In ( - %), e as variaveis dependentes sao raio, pressao, luminosidade e
temperatura.

A composicao quimica é modelada por um sistema de equacdes diferenciais acopladas
que descreve a evolucao temporal das espécies quimicas presentes no modelo. As equa-
¢oes de estrutura nao sdo resolvidas simultaneamente as equag¢des de composicao quimica.
Conhecendo as varidveis de estrutura em um dado ¢ se calcula a composicao quimica em
t+ At, a qual é utilizada para calcular as novas varidveis de estrutura em ¢+ 2At e assim
sucessivamente.

Para o cdlculo de estrelas anas brancas é utilizada a equacao de estado de (Segretain

et al. 1994) no regime de altas densidades, complementada pela equacao de estado de
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(Magni e Mazzitelli 1979) para baixas densidades (Romero, Campos e Kepler 2015). As
opacidades sao obtidas a partir das tabelas de opacidade OPAL, visto que durante a fase
de ana branca a fracdo de massa de metais no envelope nao esté fixa. Sao considerados
processos de assentamento gravitacional e de difusdo quimica de ! H, *He, *He, 12C, 13C,
14N, 160 (Althaus et al. 2003), sendo que a difusdo nos modelos comeca a operar quando
se alcanca o limite de ventos em altas temperaturas efetivas. Também sdo considerados os
efeitos da combustdo nuclear residual e mistura convectiva e a re-homogeneizacao quimica
do perfil interno de carbono/oxigénio induzida pela instabilidade de Rayleigh-Taylor. Além
disso, é calculada a emissdo por neutrinos, sendo que os efeitos via formacao de pares,
fotoneutrino e Bremmsstrahlung sao calculados segundo (Itoh et al. 1996) e efeitos por
processos de plasma, segundo (Haft, Raffelt e Weiss 1994) (Romero, Campos e Kepler 2015).

Para o célculo da producao de axions dentro da estrela sao considerados dois processos:
Compton e Bremsstrahlung. O efeito Compton e o Bremmsstrahlung para o caso nao dege-
nerado sao calculados segundo (Raffelt1996). O Bremmsstrahlung para o caso degenerado
com I' < 1 é calculado segundo (Raffelt e Weiss 1995), e para o caso degenerado com ' > 1,
segundo (Nakagawa et al. 1988) (Nakagawa, Kohyama e Itoh 1987), em que I' ¢ um parametro
que déa a correlacdo dos ions em um plasma fortemente acoplado. Para anas brancas esse

valor é tipicamente entre 20 e 150 (Raffelt e Weiss 1995).

Para a execucao deste trabalho foram usados modelos evolutivos ja previamente cal-
culados até o inicio da fase de ana branca com metalicidade Z = 0.01 (Renedo et al. 2010).
Foram calculadas 155 sequéncias evolutivas ao longo da fase de ana branca, a fim de testar
a influéncia de uma mudanca na massa de édxion no tempo de evolucao. Essas sequéncias
evolutivas iniciam no comego da curva de esfriamento e terminam em uma T, ¢ ¢ ~ 3000K,
sendo o final determinado pelo limite de convergéncia do cédigo de evolucao LPCODE, e sdo
caracterizadas pela sua massa e pela massa de dxion utilizada para o célculo. Na Figura 2.1
estdo marcadas todas as sequéncias evolutivas que foram calculadas neste trabalho; no eixo
vertical estdo discriminadas as massas de ana branca utilizadas, enquanto no eixo horizontal
estdo discriminadas as massas de dxion utilizadas.

Todos os modelos foram calculados visando a obtenc¢ao de curvas de esfriamento para
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Figura 2.1: Grade contendo as sequéncias calculadas para a execugdo deste trabalho. No eixo vertical
sdo apresentadas as massas de ana branca que foram utilizadas para os cdlculos (de 0.570 a 0.917 My),
e no eixo horizontal sao mostradas as massas de dxion (de 1 a 30 meV).

identificar e mensurar as diferencas entre sequéncias calculadas com diferentes massas de
axions.

Sabe-se que, se axions existirem, a sua emissdo em estrelas depende da densidade e
temperatura. Da mesma forma, a emissao de neutrinos depende fortemente desses dois
fatores. Com os cdlculos realizados neste trabalho foi possivel verificar e comparar como se
dé a emissdo de &xions e neutrinos dentro da and branca. Na Figura 2.2, €é mostrada a emissao
de dxions de 17 meV e de neutrinos em um modelo estelar de 0.623 M, a uma temperatura
de T,rr = 40000 K. No eixo vertical do grafico € mostrada a taxa de emissdo das particulas
(&xions e neutrinos), enquanto no eixo horizontal é mostrado um perfil da estrela, em que
0 representa o nucleo e o menor valor representa a borda externa do modelo. Vé-se que a
emissdo de dxions e neutrinos ocorre principalmente no centro da estrela, onde a densidade
é maior. A essa temperatura ja se vé a emissdo de dxions dominando sobre a emissdo de

neutrinos.
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Figura 2.2: Taxa de emissdo de neutrinos e dxions de 17 meV em unidades arbitrarias versus ¥ (r) =
log(1- A'Z: ). Como V¥ assume valor 0 no centro da estrela e valor maximo na borda, pode-se dizer que
este € um perfil da emissado de &xions e neutrinos dentro de um modelo estelar de 0.623 M, a uma
temperatura efetiva de aproximadamente 40000 K. A taxa de emissdo de dxions é maior préximo do

centro da estrela, onde a temperatura e a densidades sao maiores.

Para o estudo da emissdao em anas brancas se faz necessario saber quando a emissao
de axions € significativa dentro da estrela. Para estrelas com massa intermedidria de ana
branca, esse momento ocorre quando a estrela atinge uma temperatura de aproximadamente
40000K. Sabendo isso, todas as sequéncias foram calculadas considerando a emissao de
axions comec¢ando em temperaturas efetivas de T = 40000 K. Na Figura 2.3 é apresentado
um grafico mostrando a emissdo de &xions e neutrinos em uma ana branca de 0.6 My, em
que se vé que a partir de uma temperatura de cerca de 40 000K a emissdo de dxions comeca a

dominar sobre a emissao de neutrinos.
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Figura 2.3: Comparacao entre a emissdo de dxions e de neutrinos em um modelo evolutivo de 0.6Me.
No eixo horizontal é mostrada a temperatura efetiva da estrela, enquanto no eixo vertical é mostrado
o logaritmo da luminosidade atribuido a dxions e a neutrinos. Vé-se que a partir de T =~ 40000 K a
emissao de axions se torna dominante frente 4 emissio de neutrinos (Kepler de Souza 2018) 1.

1. Esse grafico também pode ser encontrado em International Journal of Modern Physics, Vol. 13, No. 7
(2004) 1493-1508.
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Resultados

Com as sequéncias mostradas na Figura 2.1 foram obtidas diversas curvas de esfriamento
tedricas. Para avaliar a influéncia da emissao de dxions nessas sequéncias, foram comparadas
sequéncias calculadas com mesma massa de ana branca e com massas de axions diferentes.

Na Figura 3.1 é feita essa comparacao para uma massa de ana branca de 0.623 M.

4.2

10g(Tef)

4.4 | i

1meV
S 30meV —— |

0 2 4 6 8 10 12 14 16 18
Idade (10° anos)

Figura 3.1: Grafico mostrando o logaritmo da temperatura efetiva do modelo em funcdo da idade
em bilhdes de anos, em que sdo comparadas sequéncias evolutivas de mesma massa (0.623 M),
porém calculadas com diferentes massas de dxion (a cor mais clara representa dxions com menor
massa, enquanto a cor mais escura representa dxions com massas maiores). O tempo de esfriamento
é consideravelmente menor para modelos calculados com massas de dxions maiores.

Nesse tipo de comparacado (apresentado na Figura 3.1) é possivel identificar que os dxions
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modificariam a evolucdo de uma estrela ana branca. Especificamente, eles influenciariam no
tempo de esfriamento dessas estrelas, fazendo com que anas brancas esfriem mais rdpido
do que no caso em que a emissao de dxions ndo é considerada. Essa influéncia fica ainda
mais clara quando é analisada a diferenca em idade para uma mesma temperatura. Para
sequéncias com massa de ana branca de 0.623M,, quando o logaritmo da temperatura é
fixado em 3.6 (por exemplo), vé-se que a diferenca em idade para sequéncias calculadas com
1 e com 30 meV é de cerca de 4 bilhdes de anos. Isso significa que, se d&xions com massa da
ordem de meV existirem, idades de estrelas e de aglomerados usando ands brancas podem
estar sendo estimadas incorretamente.

Para analisar a influéncia da emissdo de dxions no esfriamento de anas brancas de dife-
rentes massas foram construidas is6cronas utilizando dados de sequéncias de esfriamento
calculadas com 1, 17 e 30 meV. Is6cronas com idade de 8 bilhdes de anos sao mostradas na
Figura 3.2.

-4.1 T T T T I

imeV o
17meV A

log(Lum)

46 |

47 b

| | 1 | | | |

374  3.72 3.7 368 366 364 362 3.6 3.58
log(Teg)

Figura 3.2: Diagrama HR de modelos evolutivos calculados com massas de dxions de 1 (azul), 17 (roxo)
e 30 meV (verde) a 8 bilhoes de anos. Vé-se que o formato e a posicao das is6cronas sdo modificados
com a insercdo de dxions nos modelos.

Na Figura 3.2 se vé que as isdcronas calculadas com diferentes massas de éxion se situam
em posicoes diferentes no diagrama HR, sendo que as is6cronas calculadas com massa de

axion maior se situam na parte de mais baixa temperatura e luminosidade. Esse é um efeito
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direto da maior perda de energia por parte da estrela quanto maior a massa do dxion. Se a
perda de energia é maior, isso significa que a estrela se esfriard mais rapido e, portanto, estara
mais fria e menos luminosa a mesma idade.

Além disso, outro efeito interessante é a mudanca de forma nas sequéncias calculadas
com diferentes massas de dxion. Para massas maiores de 4xion ha um abaulamento maior no
formato da is6crona quando comparado com massas menores. Esse abaulamento é causado
pela cristalizacdo das estrelas, e se torna maior quanto mais fria a estrela estd. Com a emissao
de éxions, o modelo evolutivo da estrela se torna mais frio de forma mais rdpida e, portanto,
possui uma isécrona mais parecida com uma is6crona sem axions de idade maior.

A fim de comparacdo, na Figura 3.3 é apresentado um grafico com is6cronas de idades
diferentes, todas calculadas com a mesma massa de axion, 17 meV. A is6crona central,
calculada com idade de 8 bilhdes de anos, € a mesma representada no centro da Figura 3.2.
Nota-se, a partir da comparacao entre os dois graficos, que as is6cronas com diferentes idades
se assemelham as is6cronas de diferentes massas de éxions, o que indica que os efeitos da

inclusao de éxions sdo parecidos com os efeitos do envelhecimento de estrelas.

'4 I I 1 I 1 I 9 I
6x109 anos o
8x10” anos A
41 | 10x10° anos |
4.2 | -
% 4.3 ; |
5 %3 5
T 44 f 070 i
0.593
'4.5 — 0.6‘23 7
46 |- 0 0205 |
| | | 1 | | 837 l
3.74 3.72 3.7 3.68 3.66 3.64 3.62 3.6 3.58

log(Teft)

Figura 3.3: Is6cronas de diferentes idades calculadas com massa de dxion de 17 meV.

Como discutido, a inclusao de dxions causa um efeito parecido com o envelhecimento
das estrelas, no sentido de modelos com axions de maior massa e modelos com idade maior

atingirem temperaturas e luminosidades mais baixas. Assim sendo, podemos estimar a
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diferenca em idade que obteriamos comparando duas is6cronas calculadas com e sem a
consideracao de emissdo por dxions a temperaturas e luminosidades parecidas. Para avaliar
isso, foi construida a Figura 3.4, em que sdo representadas duas is6cronas de diferentes
idades e com massas de axion diferentes que se situam aproximadamente na mesma posicao
no diagrama HR. As idades dessas is6cronas distam 2 bilhdes de anos, uma diferenca de
idade bastante significativa. Essa diferenca de idade significa que, se existirem dxions com
massa de 17 meV, uma is6crona atualmente dita como tendo 12 bilhdes de anos pode estar

sendo confundida com uma is6crona de 10 bilhoes de anos.

4.35 :
44 | i
445 | .
T 45} :
5
=
S 455} -

-4.65 |- -
17meV-10x103anos +
1meV - 12 x 10 anos X
4.7 l l L |
3.65 3.64 3.63 3.62 3.61 3.6 3.59

log(Tef)

Figura 3.4: Diagrama HR mostrando duas is6cronas diferentes. A is6crona representada em verde
foi calculada usando 4xions com massa de 1meV e foi fixada em 12 bilhdes de anos; ja a is6crona
representada em roxo foi calculada usando dxions com massa de 17 meV e foi fixada em 10 bilhdes de
anos.

Um efeito evidenciado na Figura 3.4 é a mudanca no formato da isécrona. Situando-se
aproximadamente na mesma regido do diagrama HR, era esperado que as duas is6cronas
tivessem formato bastante parecido, mesmo com idades diferentes - visto que o efeito do
dxion é uma aceleracao do envelhecimento da estrela. No entanto, hd uma diferenca de até
0.1 em logaritmo de luminosidade e temperatura entre as duas is6cronas. Essa diferenca

abre uma nova possibilidade para estudar éxions e restringir a sua possivel massa.

24



Capitulo 4

Conclusoes

Através do estudo realizado neste trabalho foram obtidas novas evidéncias de que, se existi-
rem, dxions com massa da ordem de meV causariam efeitos importantes no esfriamento de
estrelas anas brancas.

Um efeito da existéncia de d&xions com massa dessa ordem € a aceleracao da taxa de esfri-
amento de ands brancas, o que implicaria que estrelas anas brancas que vemos poderiam ter
idades menores do que as idades que sao estimadas atualmente. Esse efeito pode vir a ser
melhor compreendido através do estudo da curva de esfriamento de ands brancas em aglo-
merados globulares. Como essas curvas sao usadas para calcular a idade dos aglomerados, é
possivel usar os cdlculos realizados neste estudo para que sejam feitas novas restricoes na
massa de axions.

Outro efeito da existéncia de axions com massa da ordem de meV é uma mudanca no
formato das is6cronas. A existéncia de axions faria com que is6cronas apresentassem uma
curvatura um pouco diferente das isdcronas calculadas atualmente. Além disso as estrelas de
mais baixa luminosidade e temperatura das is6cronas seriam ainda menos luminosas e mais
frias do que é esperado atualmente, possuindo uma diferenca de cerca de 0.1 em logaritmo
de luminosidade e de temperatura. Esse efeito também poderia ser estudado através de
curvas de esfriamento de anas brancas em aglomerados globulares, no entanto é possivel
que essa diferenca seja muito sutil quando comparadas ao poder de resolug¢do que temos
atualmente para observar estrelas fracas como anas brancas. Apesar disso, espera-se que, no
futuro, com o aumento do poder de resolucao de telesc6pios, seja possivel avaliar o formato
da curva de esfriamento e, a partir disso, definir novos limites para a massa de 4xions.

Pretende-se, ap6s a conclusdo deste trabalho, iniciar estudos comparativos dos resultados
obtidos neste trabalho com observacoes. Isso deverd ser feito a partir da andlise de curvas de

esfriamento de anas brancas, principalmente de aglomerados globulares. Essas curvas de
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esfriamento possuem diversas informacoes que podem ser usadas para restringir a massa
do 4xion, como a luminosidade e temperatura que as ands brancas atingem e também o
seu formato. Como ja mencionado, esse tipo de informac¢do pode ser comparada com as
informacoes resultantes dos cédlculos realizados neste trabalho, obtendo-se possiveis novas
idades para aglomerados (Campos et al. 2016) no caso da existéncia de dxions e restricoes

para sua possivel massa.
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