TEMA 5

* Estructura estelar: Ecuaciones basicas.
* (Generacién y transporte de energia.

*x Reacclones nucleares mas importantes.
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Estructura interior de una estrella

x Las condiciones de equilibrio interno de una estrella se pueden expresar en 4 ecuaciones
diferenciales que gobiernan la distribucién de masa, presién gaseosa, y la produccidn vy
transporte de energia.

(1) Equilibrio hidrostatico:

dP  GM,p
dr 2
donde M, es la masa contenida dentro del volumen de radio 7.

(2) Distribucién de masa:

dM,
dr

dM, = Anxridrp = = Anrp
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(3) Produccién de energia:

Sea € la cantidad de energia liberada en la estrella por unidad de tiempo y de masa.
Entonces:

dL,
dL, = 4mridrpe :>d— = Adr? pe
r

Esencialmente toda la energia se produce en el nicleo denso y caliente.
(4) Gradiente de temperatura:

Depende de si la energia es transportada por radiacién, convecciéon o conduccién. En lo
que sigue dejaremos de lado el transporte por conduccidon ya que juega un rol menor.
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(4a) Transporte radiativo: En una estrella en equilibrio radiativo la energia liberada es
transportada hacia afuera enteramente por radiacién (fotones). En este caso el gradiente
de temperatura es:

dT’ 3kp L,

dr ~ dacT34rr2
donde k es la opacidad del material (cantidad de absorcién por unidad de masa), y
a = 40 /c es la constante de radiacién.

(4b) Transporte convectivo: Si el transporte de energia fuera por conveccion (es decir,
donde el calor es transportado por la circulacién de materia), el gradiente de temperatura

estaria dado por:
dr | 1\ T'dP
dr v/ Pdr

donde v = cp/cy es el coeficiente adiabatico.

El movimiento convectivo se establece cuando el gradiente de temperatura radiativo
supera al convectivo, es decir cuando |dT'/dr|rqq > |dT/dr|cony
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Transporte de energia en estrellas de diferentes masas

M> 1,5

En relacién a la estructura y las diferentes etapas de la evoluciodn estelar y los estados
finales, se distiguen 3 tipos de estrellas: las de baja masa, masa intermedia, y las masivas.
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Ecuaciones de estado

Para completar la descripcién fisica del interior estelar, necesitamos una ecuacion de
estado que relacione las variables termodinamicas (presidn, temperatura).

Gas ideal: La presién gaseosa P; se relaciona con la temperatura 1" mediante la ecuacién:

pkT

pmeg
donde k es la constante de Boltzmann, my es la masa del atomo de hidrégeno, i es el
peso molecular medio de todas las particulas gaseosas. Las proporciones de elementos

(en fraccidn de masa) en una estrella se caracterizan por las letras X, Y, Z, para el
hidréogeno, helio y elementos mds pesados que el helio respectivamente. Se cumple:

X+Y + Z =1. Por gjemplo, parael Sol: X =0,71,Y =0,27, Z =0,02.

Py

Presién de la radiacion: A temperaturas muy altas la presidn de la radiaciéon P, (es decir
la presién impartida por los propios fotones) se vuelve importante. Tenemos:

1
P.=—aT*
3
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La presién total queda:

KT 1
P=P,+P =" 4 a1
pmg 3

A densidades muy altas el gas se vuelve degenerado, en estas condiciones los electrones
sélo pueden ocupar ciertos espacios determinados por las leyes de la mecdnica cudntica.
La presidon de un gas degenerado no depende de la temperatura, sélo depende de la
presion. Para electrones no relativistas:

P = hmap5/3

Mientras que para electrones relativistas:

P _ h?“p4/3

donde h,,,, h, son constantes.
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Fuentes de energia estelar

Se ha determinado que la antigtiedad del Sol es de 4600 millones de anos, liberando energia
a una tasa de 4 x 10%® W. Esto significa una energia total liberada de: 4 x 102° x 4600 x
3,156 x 1013 = 6 x 10*3 J o, teniendo presente que la masa del Sol es 1,989 x 103° kg,
3 x 10 J/kg. Antiguamente se ensayaron diversas explicaciones para tanta produccién
de energia: combustién de meteoritos que caian en el Sol, contraccién gravitacional del
Sol, pero todas ellas eran insuficientes para explicar esa enorme producciéon de energia.
La Unica fuente satisfactoria es la fusion nuclear, en donde nicleos de elementos mas
livianos se fusionan para dar lugar a mds pesados.

Los nicleos atdmicos consisten de protones y neutrones a los que se refiere como
nucleones. Tenemos:

m, : masa del protén

m.,, . masa del neutrdn

Z : nimero de protones (nimero atémico)
N : ndmero de neutrones

A=7+ N : peso atdmico

m(Z,N) : masa del nicleo
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La masa del nicleo es menor que la suma de las masas de todos sus nucleones. La
diferencia se denomina energia de ligadura. La energia de ligadura por nucledn es:

Q = %[Zmp + Nm,, — m(Z, N)]c?

EJEMPLO:

m, = 1,6725 x 10727 kg

mpe = 6,644 x 10727 kg

Diferencia de masa = 4,6 x 10727 kg

Energia liberada = 6 x 10'* J/kg de hidrégeno

Comparando con la energia por kg requerida para mantener la actual luminosidad del Sol,
vemos que la energia liberada en la fusién de nicleos de hidrégeno para convertirse en
ntcleos de helio es unas 20 veces mayor que la requerida. En conclusion, la energia de
fusion nuclear es mas que suficiente para explicar la luminosidad solar.
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El efecto tunel

TuNNEL EFFECT

Particle cannot go
through the wall

classical physics:
climbing the hill

Wave is reflected by
the Wall

quantum physics:
“tunnelling”

... but some portion can
go through the Wall

La fusidn nuclear implica que ntcleos livianos puedan penetrar dentro de otros niicleos
(también livianos) para fusionarse. Pero el problema es que hay un potencial repulsivo ya
que las cargas son del mismo signo (barrera de Coulomb). En la fisica clasica el esfuerzo
para pasar la particula por encima de la cima del potencial del campo eléctrico haria que
la probabilidad fuese practicamente nula. La mecdnica cudntica permite "tuneles’ que
favorecen el pasaje del proyectil a través de la barrera.
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Mecanismos de generacion de energia

Ciclo protén-protén: Es el que actia en estrellas tipo solar o de menor masa.

T Gamma ray Neutron

we-v Neutrino | ' Ppositron
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!
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Ciclo del carbono (CNO): Actua en estrellas con temperaturas un poco mas altas que las
del Sol (estrellas mas masivas)
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Etapas avanzadas de la combustion nuclear: El ciclo triple alfa
@." -

12C

Y Gamma Ray

(1) *He + “He = ®Be
(2) ®Be + *He = 2C + «

El ciclo triple alfa convierte a nicleos atédmicos de helio en niicleos de carbono.
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Combustiéon del carbono: Una vez que el helio en el nicleo se agota, comienza la
combustién del carbono a temperaturas de 5 — 8 x 103 K

= 25Na + p — 20Ne + 4He = Mg + n = 160 4+ 24He

Combustién del oxigeno: A temperaturas algo mayores se dan las siguientes reacciones

= 3P 4+ p = 28Gj + 4He = 31§ 4+ n = 24Mg + 2%He

Combustién del silicio: Estas reacciones conducen al hierro y niquel

28G; 4 28] s 56N 1 ~
ONi = 9OFe + 2et + 21,

La produccion de elementos mas pesados que el hierro requieren poner energia, y por lo
tanto no se pueden producir por reacciones termonucleares. Los elementos mas pesados
que el hierro se producen por captura de neutrones durante las etapas finales violentas
de la evolucidn estelar.
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El modelo de cascaras de cebolla

En el caso de las estrellas mas masivas, se alcanzan en las regiones centrales las
temperaturas suficientes para que las reacciones termonucleares prosigan hasta el hierro.
Alli se interrumpe el proceso ya que reacciones termonucleares entre nicleos mas pesados

que el hierro requeririan el suministro de energia.
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Energia de ligadura por nucledn
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Cuando el producto de la reaccién tiene mas energia de ligadurapor nucledn, esta reaccién
produce liberacidn de energia. En caso contrario, seria necesario suministrar energia, esto
sucede a partir del °°Fe. Los elementos mds pesados se producen entonces por otros
mecanismos (a analizar mas adelante).
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