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Estrellas: Parte II

Evolución y Nucleosíntesis Estelares

Curso “Introducción a las Ciencias de 
l Ti l E i II”la Tierra y el Espacio II”
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Masas

Introducción a CTE II (2011), Depto. de 
Astronomía, IFFC, UDELAR.
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Secuencia Principal = 
Secuencia de Masas

Introducción a CTE II (2011), Depto. de 
Astronomía, IFFC, UDELAR.
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Luminosidad, radio y temperatura en función de 
la masa para estrellas de la Secuencia Principal

Introducción a CTE II (2011), Depto. de 
Astronomía, IFFC, UDELAR.
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La masa (y la composición química) de una estrella de la Secuencia 
Principal determinan todas sus otras propiedades 

Introducción a CTE II (2011), Depto. de 
Astronomía, IFFC, UDELAR.
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Las abundancias de los elementos en la Tierra pueden explicarse a partir de la 
nucleosíntesis solar

Introducción a CTE II (2011), Depto. de 
Astronomía, IFFC, UDELAR.
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Estructura 
estelar: 
determinada 
por elpor el 
equilibrio 
entre la 
gravedad y la 
presión, y el 
equilibrio 
entre laentre la 
generación y 
la pérdida de 
energía.

Introducción a CTE II (2011), Depto. de 
Astronomía, IFFC, UDELAR.
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Ecuación de equilibrio 
hidrostático
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Si  ρ constante:
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¿Quién soporta esta presión?

•Presión del gas (peso molecular medio)

•Presión de radiación (fotones)

•Presión de gas degenerado (electrones)

Introducción a CTE II (2011), Depto. de 
Astronomía, IFFC, UDELAR.
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Introducción a CTE II (2011), Depto. de 
Astronomía, IFFC, UDELAR.
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• La opacidad del medio 
es una medida de la 
dificultad que 
experimenta la radiación 
(fotones) en atravesarlo.

• La opacidad depende de 
varios factores, que 
incluyen la densidad del 
material, su composición, 
su temperatura y la 
longitud de onda de los 
fotones que se mueven a 
través de él.

Introducción a CTE II (2011), Depto. de 
Astronomía, IFFC, UDELAR.
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• La transferencia radiativa es más eficiente en 
regiones de baja opacidad.
• La zona radiativa es la región donde la 
transferecia radiativa es la responsable de 
transportar hacia afuera la energía de la estrella.
• A pesar de su opacidad relativamente baja, el 
CML es tan corto que a un fotón γ le toma unos 
100000 años viajar desde el interior del Sol 
hasta su superficie! 
• En el límite externo de la zona radiativa la 
temperatura cae a unos 100000 K, y los átomos 
ya no se encuentran completamente ionizados, 
lo cual incrementa la opacidad.
• La transferencia radiativa se vuelve cada vez

Introducción a CTE II (2011), Depto. de 
Astronomía, IFFC, UDELAR.
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• La transferencia radiativa se vuelve cada vez 
menos eficiente, y el gradiente de temperaturas 
se vuelve cada vez más empinado.
• Aparece una nueva forma de transporte de 
energía; la convección:  células de gas caliente 
ascienden a través del gas más frío que las 
rodea.

Introducción a CTE II (2011), Depto. de 
Astronomía, IFFC, UDELAR.
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Rotación diferencial y actividad solar

Introducción a CTE II (2011), Depto. de 
Astronomía, IFFC, UDELAR.
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Introducción a CTE II (2011), Depto. de 
Astronomía, IFFC, UDELAR.
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El “oscurecimiento al limbo”

Introducción a CTE II (2011), Depto. de 
Astronomía, IFFC, UDELAR.
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Introducción a CTE II (2011), Depto. de 
Astronomía, IFFC, UDELAR.
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Introducción a CTE II (2011), Depto. de 
Astronomía, IFFC, UDELAR.
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Estructura del Sol

• Interior:
Nú l– Núcleo

– Zona Radiativa
– Zona Convectiva

• Atmósfera:
– Fotósfera
– Cromósfera
– Corona

• Viento Solar

Introducción a CTE II (2011), Depto. de 
Astronomía, IFFC, UDELAR.
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Introducción a CTE II (2011), Depto. de 
Astronomía, IFFC, UDELAR.
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Producción de energía en las estrellas

Introducción a CTE II (2011), Depto. de 
Astronomía, IFFC, UDELAR.
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La cadena protón‐protón

Introducción a CTE II (2011), Depto. de 
Astronomía, IFFC, UDELAR.
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La cadena protón‐protón (p‐p)

T d ió di i l i t i d l S l

Introducción a CTE II (2011), Depto. de 
Astronomía, IFFC, UDELAR.
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Tasas de reacción para condiciones al interior del Sol:
T~107K     ρ ~ 105 kg/m3

Válida para T < 2x107K, M < 1.5 M

La cadena p‐p

• Fracción de masa que se convierte en energía:

• Energía generada:

007.0
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=
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m

Introducción a CTE II (2011), Depto. de 
Astronomía, IFFC, UDELAR.
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El Ciclo CNO

Introducción a CTE II (2011), Depto. de 
Astronomía, IFFC, UDELAR.
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El Ciclo CNO
Tasas de 
reacción:

106 años

7 mins

2x105 años

3x107 años

2 mins

Introducción a CTE II (2011), Depto. de 
Astronomía, IFFC, UDELAR.
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104 años

Las tasas de reacción son para T ~ 2x107 K.
Para T~109K, la reacción se hace explosiva.
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Introducción a CTE II (2011), Depto. de 
Astronomía, IFFC, UDELAR.
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El proceso triple‐α

• La combustión del He 
en estrellas de baja 
masa se da mediante 
dos etapas, en un 
proceso llamado 
triple‐α.

Introducción a CTE II (2011), Depto. de 
Astronomía, IFFC, UDELAR.
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Introducción a CTE II (2011), Depto. de 
Astronomía, IFFC, UDELAR.
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Introducción a CTE II (2011), Depto. de 
Astronomía, IFFC, UDELAR.
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Evolución Estelar

Cantidad de combustible

años
LL

MMT
sol

sol
nuclear )(

))((100.1 10 ××
≈

Tiempo de 
vida de la

Introducción a CTE II (2011), Depto. de 
Astronomía, IFFC, UDELAR.
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vida de la 
estrella en la 
SP Tasa a la cual se usa el combustible

Introducción a CTE II (2011), Depto. de 
Astronomía, IFFC, UDELAR.
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Evolución 
de la 
b d iabundancia 
de H/He en 
el Sol

Introducción a CTE II (2011), Depto. de 
Astronomía, IFFC, UDELAR.
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Cuanto más masiva una estrella, más rápido evoluciona

Introducción a CTE II (2011), Depto. de 
Astronomía, IFFC, UDELAR.
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Astronomía, IFFC, UDELAR.
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43

Introducción a CTE II (2011), Depto. de 
Astronomía, IFFC, UDELAR.

44



12/2/2011

23
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Astronomía, IFFC, UDELAR.
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Introducción a CTE II (2011), Depto. de 
Astronomía, IFFC, UDELAR.

47
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Introducción a CTE II (2011), Depto. de 
Astronomía, IFFC, UDELAR.
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Estrellas Variables

• Pulsantes

• Eruptivas: T 
Tauri, novas, 
supernovas

• Eclipsantes

Introducción a CTE II (2011), Depto. de 
Astronomía, IFFC, UDELAR.
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Introducción a CTE II (2011), Depto. de 
Astronomía, IFFC, UDELAR.
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Nebulosa y pulsar del Cangrejo
Explosión de SN en 1054 AD

Introducción a CTE II (2011), Depto. de 
Astronomía, IFFC, UDELAR.
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Introducción a CTE II (2011), Depto. de 
Astronomía, IFFC, UDELAR.
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Formación de elementos más pesados

• En el borde exterior de la 
capa de cenizas de 
C b l i t i dCarbono y el interior de 
la capa de quema de 
Helio, se pueden dar 
reacciones de formación 
de átomos mas pesados 
como:

12C + 4He   16O +  γ

Introducción a CTE II (2011), Depto. de 
Astronomía, IFFC, UDELAR.
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16O + 4He   20Ne + γ
20Ne + 4He   24Mg + γ
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La combustión de carbono y oxígeno

• Si T > 7 x 108 K, se produce 
la quema de Carbono.

12C + 12C 20Ne + 4He
24Mg +  γla quema de Carbono. 

Puede durar por 1000 años.

• Si T > 2x109 K, se produce la 

g γ
23Na + p+

16O + 16O   28Si + 4He
32S + γ

quema de Oxígeno. Puede 
durar por 1 año.

Introducción a CTE II (2011), Depto. de 
Astronomía, IFFC, UDELAR.
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31P + p+

31S + n0

Fotodesintegración de núcleos

20Ne + γ 16O + 4He

220Ne + γ 16O + 24Mg + γ

Introducción a CTE II (2011), Depto. de 
Astronomía, IFFC, UDELAR.
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2 Ne + γ O + Mg + γ
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El final de la formación de elementos por 
reacciones termonucleares:  la quema de Silicio

• Se requieren T > 3x109K y ρ
> 1011 kg m‐3.

28Si + γ 7(4He)
28Si + 7(4He) 56Ni 10 kg m .

• Implica la rotura de los 
núcleos de Silicio en un mar 
de partículas α (4He), p+,n0 ; 
que se unen hasta formar 
56Ni. 

• Luego por neutronización

28Si + 7(4He)   56Ni

56Fe

Luego por neutronización, 
se obtiene 56Fe.

• La quema de silicio dura ~ 1 
día !

Introducción a CTE II (2011), Depto. de 
Astronomía, IFFC, UDELAR.
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La “cáscara de cebolla”

Introducción a CTE II (2011), Depto. de 
Astronomía, IFFC, UDELAR.
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Estrellas de mas de 8 M alcanzan a formar Fe en su carozo central
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El colapso final
• Por estar el 56Fe en el máximo de la curva de energía de ligadura por nucleón, la 

fusión no avanza mas allá de ese límite. Al desaparecer la presión de radiación por 
falta de mecanismo de generación de energía, la estrella colapsa.  g g p

• Si T > 1010K se produce la fotodesintegración de los núcleos en p+,n0 y e‐.
• Para una estrella 20 M :

– 10 millones de años quemando H
– 1 millón de años quemando He
– 1000 años quemando C
– 1 año quemando O
– unos días quemando Si
– < 1 seg colapsa el núcleo reconvirtiendo todo nuevamente a p+,n0 y e‐

i ió• La neutronización:  

produce la liberación de un intenso flujo de neutrinos y la formación de una 
estrella de neutrones. Se alcanzan densidades de 1017 – 1018 kg m‐3 (una caja de 
fósforos pesaría 15 mil millones de toneladas).

Introducción a CTE II (2011), Depto. de 
Astronomía, IFFC, UDELAR.
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p+ + e‐ n0 + neutrino

La falta de Litio

• El bombardeo de 
protones a T ~ 2.5 – 5 x p
106 K, produce la 
destrucción de Li, Be y B.

• Esas temperaturas se 
alcanzan a mitad de 
distancia al centro del Sol. 
Por mezclado convectivo, 
el Li sobreviviente en el 
interior alcanza la 
fotósfera, desde donde es 
medido.

Introducción a CTE II (2011), Depto. de 
Astronomía, IFFC, UDELAR.
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¿Cómo cruzar la barrera del Hierro?

Introducción a CTE II (2011), Depto. de 
Astronomía, IFFC, UDELAR.
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La captura de neutrones y la 
producción de elementos pesados

• Los neutrones libres son inestables con una vida media de 890 
s (mitad de vida 617 s). Los núcleos formados por captura de 
neutrones son inestables respecto a decaimientos β. Por ej.:

• La captura de neutrones se divide en dos clases
– El proceso s : Captura de neutrones lenta (slow), donde el núcleo 

producido decae a un núcleo estable antes que ocurran nuevas 
capturas Produce núcleos con pocos neutrones

58Fe + n0 59Fe 59Co + e‐ + ν

capturas. Produce núcleos con pocos neutrones.
– El proceso r : Captura de neutrones rápida (rapid), donde el flujo de 

neutrones es tan intenso que el núcleo captura muchos neutrones 
antes de decaer. Produce núcleos con exceso de neutrones.

Introducción a CTE II (2011), Depto. de 
Astronomía, IFFC, UDELAR.
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Los números mágicos
• Elementos con número de 

neutrones (N) o protones (Z) 
iguales a 28 50 82 o 126 son masiguales a 28, 50, 82 o 126 son mas 
estables que el resto y presentan 
abundancias mayores.

• Estos números son un efecto de 
la mecánica cuántica de cáscaras 
completas, en forma análoga a la 
estabilidad química que se logra 
cuando se completa una cáscara 
de electrones en los gases nobles.

• Cuando alcanzamos un número• Cuando alcanzamos un número 
mágico por captura de neutrones 
(proceso s), se hace poco 
probable capturar nuevos 
neutrones.

Introducción a CTE II (2011), Depto. de 
Astronomía, IFFC, UDELAR.
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¿Dónde se produce el proceso s?

• En la cáscara de quema de He en una estrella del AGB 
(Asymptotic Giant Branch).(Asymptotic Giant Branch).

• Pulsos sucesivos de quema de He. La superposición de 
capas convectivas lleva los núcleos masivos producidos 
por proceso s hacia las capas exteriores. Estos son 
finalmente inyectados en el medio interestelar a través 
del viento estelar o en la eyección de la atmósfera 
estelar durante la formación de una nebulosaestelar durante la formación de una nebulosa 
planetaria.

• También se puede producir en estrellas de quema de C.

Introducción a CTE II (2011), Depto. de 
Astronomía, IFFC, UDELAR.
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¿Dónde se produce el proceso r?

• En el viento de una estrella 
neutrónica naciente. El colapso 
del carozo en una SN Tipo II o Ib
deja un estrella neutrónica 
caliente (T> 1011K). La que se 
enfría por emisión de neutrinos 
en una escala de tiempo de 10s. 
Se produce un viento que 
transporta hasta 10‐4 M  , 
suficiente para explicar lasuficiente para explicar la 
formación de los núcleos tipo r.

Introducción a CTE II (2011), Depto. de 
Astronomía, IFFC, UDELAR.
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Faltan explicar 35 núcleos..

• Existen 35 núcleos  cuya formación no es explicable  por los 
procesos s y r (92 y 94Mo, 96 y 98Ru, 144Sm,...)

Solución: El proceso p
Tipos de procesos p

– Captura de protones (de ahí el nombre), aunque no es el 
principal.

– Núcleos r y s preexistentes expuestos a altas temperaturas  
sufren reacciones tipo (γ,n0),  que los vuelven ricos en p+. 
Luego comienzan una cascada de reacciones (γ p+) y (γ α)Luego comienzan una cascada de reacciones (γ,p+) y (γ,α) , 
que los “funden” hacia el Fe. Si la temperatura baja 
suficientemente rápido, la caída hacia Fe es incompleta, y 
deja una abundancia de núcleos ricos en p+  (los núcleos 
tipo p).

Introducción a CTE II (2011), Depto. de 
Astronomía, IFFC, UDELAR.
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¿Dónde se produce el proceso “p”?

• En el caso de captura de p+, en el momento del 
pasaje del frente de choque de una SN por supasaje del frente de choque de una SN por su 
envolvente rica en H. Poco eficiente

• Para la caso de la “fundición”, se da en el colapso 
del carozo de una SN Tipo II, en la cáscara de 
O/Ne. El frente de choque de la SN calienta la 
cáscara y “funde” parcialmente los núcleos. La 
desintegración solo es relevante, por lo que se ha 
sugerido pasar a llamar a este proceso γ.

Introducción a CTE II (2011), Depto. de 
Astronomía, IFFC, UDELAR.
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