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Capitulo 1

Introduccion

1.1. Resumen

En este trabajo se hace un analisis del equilibrio y la evolucién de las estrellas hasta sus etapas
finales. Se comienza con un estudio del equilibrio hidrostatico con las ecuaciones que determinan la
estructura estelar (ecuaciones de temperatura, presién, densidad y masa en funcién del radio), y se
muestra el balance entre la presién gravitacional y la presion interna que permite a las estrellas mantener
su estructura. Se detallan las reacciones nucleares basicas que mantienen una estrella frente a la gravedad.
A continuacién, haciendo uso del diagrama Hertzsprung-Russell, se analizan las etapas de la evolucion
estelar, detallando cémo las estrellas progresan desde su nacimiento, su fase en la secuencia principal vy,
por tultimo, en sus estados finales, incluyendo enanas blancas, estrellas de neutrones o agujeros negros.
Finalmente se aborda el tema de colapso estelar, explicando el papel de la presién de degeneracion, y se
muestra cémo esta presion impide un colapso gravitacional en las enanas blancas. Con esto se deriva el
limite de Chandrasekhar, esencial en astrofisica, que es la masa méxima (aproximadamente 1.4 veces la
del Sol) que una enana blanca puede tener antes de colapsar en una estrella de neutrones o un agujero
negro.

1.2. Abstract

This work presents an analysis of the equilibrium and evolution of stars up to their final stages.
It begins with the study of hydrostatic equilibrium, detailing the equations that determine the stellar
structure (temperature, pressure, density, and mass equations as functions of radius) and the balance
between gravitational pressure and internal pressure that allow stars to maintain their structure. The
basic nuclear reactions that sustain a star against gravity are also discussed. Using the Hertzsprung-
Russell diagram, the stages of stellar evolution are analyzed, detailing how stars progress from their birth,
through their main sequence phase, and finally to their end states, including white dwarfs, neutron stars,
or black holes. The topic of stellar collapse is then addressed, explaining the role of degeneracy pressure
and how this pressure prevents gravitational collapse in white dwarfs. With this, the Chandrasekhar limit
is derived, essential in astrophysics. This limit represents the maximum mass (approximately 1.4 times
the mass of the Sun) that a white dwarf can have before collapsing into a neutron star or a black hole.



Capitulo 2

Equilibrio estelar

El equilibrio estelar es un concepto fundamental en astrofisica que describe el estado en el cual una
estrella se mantiene estable a lo largo del tiempo, con las fuerzas gravitacionales que intentan colapsarla
equilibradas por las fuerzas internas que la sostienen.

En el nicleo de una estrella, la fusiéon nuclear genera energia que produce una presién interna. Esta
presién contrarresta la fuerza gravitacional creada por la propia masa de la estrella, manteniéndola en
equilibrio. El equilibrio estelar se alcanza cuando estas dos fuerzas se equilibran de manera que la estrella
permanece estable. El estudio del equilibrio estelar implica comprender cémo interactian la masa, la
temperatura, la composicién quimica y otros factores internos de una estrella para mantener su estabi-
lidad a lo largo de su vida. Este concepto es crucial para comprender la evolucién y el destino final de
las estrellas, asi como para explicar fenémenos como la formacién de agujeros negros, las supernovas y la
emisién de energia en forma de luz y radiacién.

El modelo mas basico de estructura estelar es el modelo cuasiestdtico, que asume que una estrella
es esféricamente simétrica’ y que se encuentra en un estado estacionario” (las variables de estado se
consideran constantes a lo largo del tiempo). Este modelo consta de cuatro ecuaciones diferenciales fun-
damentales de primer orden que determinan la estructura estelar. Dos de estas ecuaciones describen cémo
varian la densidad de la materia y la presion conforme al radio, mientras que las otras dos describen cémo
varfan la temperatura y la luminosidad en funcion del radio.

Notacién: p(r) es la densidad de materia, T(r) es la temperatura, P(r) es la presién total (materia
mas radiacién), L(r) es la luminosidad y €(r) es la tasa de generacién de energia por unidad de masa.

Consideramos una superficie diferencial de radio r y grosor dr, como indica la figura 2.1:

1La aproximacién de simetria esférica es, en general, muy acertada; esto se puede ver de forma observacional. La mayoria
de estrellas, por ejemplo nuestro Sol, son casi esferas perfectas. Algunos factores que pueden influir en esta simetria son:

= Rotacién rapida: Estrellas con rotacién rapida pueden perder esa simetria debido a la fuerza centrifuga, haciéndolas
mas achatadas en los polos y mas anchas en el ecuador.

= Presencia de campos magnéticos fuertes: Los campos magnéticos intensos pueden deformar la distribucién de la
materia y, por lo tanto, romper la simetria esférica.

= Interacciones gravitacionales externas: Estrellas en sistemas binarios cercanos o en cimulos densos pueden experi-
mentar fuerzas de marea que distorsionan su forma.

2Esta aproximacién también es vélida en general, ya que las estrellas suelen mantener sus propiedades constantes a lo

largo del tiempo. Los unicos casos donde la aproximacién de estado estacionario puede no ser adecuada es en estrellas en
las que estén ocurriendo cambios muy rapidos en su estructura.

4
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Figura 2.1: Superficie esférica de masa dm(r) con un grosor dr y ubicada a una distancia r del centro de
la estrella.

La masa de esta superficie es dm(r) = 4772 p(r) dr, por lo que sobre ella se ejerce una fuerza gravitatoria

2
Fgravitatoria = _GMM = —47TG,0(7“)T)’L(7’)d’)", (21)

donde m(r) es la masa total en la superficie de radio r:

m(r) = /OT 4 p(r') dr’. (2.2)

El signo negativo en la ecuacién (2.1) indica que esta fuerza apunta hacia dentro. La superficie di-
ferencial también siente una fuerza de flotacion hacia fuera, igual a la fuerza de presién en la superficie
interna de la cdscara menos la fuerza de presién en su superficie externa:

Fhotacisn = 41r? [P(r) — P(r +dr)]. (2.3)

Usando la expansién de Taylor para aproximar P(r + dr):

dP

P(r+dr) = P(r)+ .

dr, (2.4)

se obtiene

dP dP
sa = 2 — JR— = — 2 JR—
Fﬂotac1on 4drr |:P(71) (P('I") + dr d’l"):| 4rr ar dr. (25)

En este caso tenemos también un signo -, pero % < 0 (la presién disminuye al aumentar el radio), por
lo que en total la fuerza es positiva, opuesta a la fuerza gravitatoria. En equilibrio, la suma de estas dos
fuerzas (2.1 y 2.5) se anula, as{ que obtenemos la ecuacién de equilibrio hidrostatico o equilibrio
estelar:

dP  Gm(r)p(r)
ST (2.6)

Notese que para realizar esta derivaciéon hemos utilizado la ecuaciéon de gravitacién de Newton en
(2.1), por lo que la ecuacién (2.6) solo es vélida en el caso no relativista. Esta ecuacién de equilibrio
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estelar por ejemplo no podria aplicarse en estrellas de neutrones.?

Esta primera ecuacién muestra el equilibrio hidrostético (o equilibrio estelar): la fuerza hacia afuera
debido al gradiente de presion dentro de la estrella estd equilibrada por la fuerza hacia dentro debido a
la gravedad.

La masa acumulada aumenta con el radio de acuerdo con la ecuaciéon de continuidad de masa:

d
dm = 4nridrp = % = 47r?p. (2.11)

Integrando 2.11 desde el centro de la estrella (r = 0) en todo el radio de la estrella (hasta r = R) da
como resultado la masa total de la estrella.

Teniendo en cuenta la energia que sale de la capa esférica, se obtiene la ecuacién de energia:
2 dL 2
dL = 4mrdrpe = = drrp(e — €,), (2.12)
T

siendo €, la luminosidad producida en forma de neutrinos (que suelen escapar de la estrella’ sin inter-
actuar con la materia ordinaria) por unidad de masa. Fuera del ntcleo de la estrella, donde se producen
las reacciones nucleares, no se genera energia, por lo que la luminosidad es constante.

Falta ver la ecuacién que describe la temperatura en funcién del radio, es decir, la ecuacién de
transporte de energia. Esta ecuacion adopta diferentes formas dependiendo del modo de transporte
de energia: conveccién, radiacién y conduccién.

La conveccion es el proceso de transferencia de energia a través del movimiento de liquidos o gases.
Cuando el gradiente de temperatura (la variacién de temperatura con respecto a la profundidad) es lo
suficientemente elevado, el material caliente del interior tiende a elevarse mientras que el material mas
frio de la superficie tiende a hundirse. Este movimiento crea corrientes convectivas en la estrella que
transportan energia desde el interior caliente hacia las capas exteriores mas frias.

La radiacién es el proceso de transferencia de energia mediante la emisiéon y absorcién de fotones.
En una estrella, los fotones son emitidos por las particulas cargadas (principalmente electrones) en las
capas mas calientes y densas. Estos fotones viajan a través de las diferentes capas siendo continuamente
absorbidos y reemitidos por las particulas del gas. La energia se transporta de las zonas mas calientes del
ntcleo hacia las capas maés frias del exterior a través de la emision continua de radiacion electromagnética.

3Para las estrellas de neutrones no sirve la aproximacién newtoniana, por lo que esta ecuacién necesita las correcciones
relativistas. Los calculos son algo mas complejos, pero por esbozar un poco la idea, se utiliza el tensor de energia-momento
para un fluido perfecto

T = (pcf2 + P) utu” + Pgh, (2.7)
y se aplica en las ecuaciones de campo de Einstein
871G 1
Ruy =~ (TW - 5guVT) : (2.8)
y el uso de la condicién de conservacién
V. T* =0, (2.9)

se puede derivar la ecuacién de Tolman-Oppenheimer-Volkoff para la estructura de una estrella relativista estatica y esféri-
camente simétrica en coordenadas isotrépicas:

dP _ GM(r)p(r) (1 L PO) ) (1 N 47r7‘3P(7")> (1 B 2GM(7’))71. (210)

dr r2 p(r)c? M (r)c? rc?

Aparece el mismo término que en la aproximacién newtoniana pero con otros términos, que son las correcciones relativistas.
4Esto no ocurre en las explosiones de supernova; los neutrinos quedan atrapados antes de la explosién porque las
densidades que se alcanzan son muy altas.



La conduccién es el proceso de transferencia de energia a través de colisiones entre particulas. En
general es menos importante en la mayoria de las estrellas normales porque los gases son poco densos. Sin
embargo, en objetos muy compactos como las enanas blancas o las estrellas de neutrones, la conducciéon
puede ser un mecanismo importante de transporte de energia, ya que la alta densidad y la presencia de
particulas degeneradas (como los electrones degenerados en una enana blanca) hacen que la conduccién
sea eficiente.

En las estrellas como el Sol, la zona convectiva se encuentra en la parte exterior de la estrella y la zona
radiativa entre el niicleo y la zona convectiva. En estrellas més masivas, la zona radiativa puede extenderse
desde el ntcleo hasta una gran fraccién del radio estelar. Y en estrellas donde el gas es degenerado, el
principal medio de transporte de energia es la conduccién.

Veamos ahora las diferentes ecuaciones:

Para el transporte de energia conductiva (apropiado para una enana blanca), la ecuacién de energia
es

dl” -1 L
@k (2.13)
donde k es la conductividad térmica.

En el caso del transporte de energia radiativa, apropiado para la parte interna de una estrella de
secuencia principal de masa solar y la envoltura exterior de una estrella masiva de secuencia principal, la
energia liberada es transportada hacia afuera casi enteramente por radiacién (fotones). Para obtener ese
gradiente de temperatura partimos de:

1. La luminosidad total de la estrella, L, es constante en el equilibrio estelar.

2. La temperatura, T, disminuye a medida que nos alejamos del nucleo estelar, ya que la energia
generada en el nicleo se transfiere hacia el exterior.

3. La opacidad, k, es la cantidad de absorcién por unidad de masa.

4. La radiacién emitida desde una esfera esférica de radio = y con una temperatura T es ¢7*, donde
o es la constante de Stefan-Boltzmann.

Comenzamos con la ecuacién del flujo radiativo

4 acT? dT
p=_-2 0 (2.14)
3 kp dr

» a es la constante de radiacién (la velocidad a la que la energia se transporta por radiacién), rela-
cionada con la constante de Stefan-Boltzmann,

= ¢ es la velocidad de la luz,
= k es la opacidad,

= p es la densidad del material estelar.

Dado que nos interesa la variacién de temperatura con respecto al radio, podemos despejar 4L de la

dr
ecuacion del flujo radiativo (2.14):
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dr 3kpF
= . 2.15
dr dacT3 (2.15)
El flujo de energia por unidad de area en la superficie de una esfera de radio r con luminosidad L es
L
F = . 2.16
472 ( )

Sustituimos el flujo en 2.15 y con esto obtenemos la ecuacién del transporte de energia radiativa para
una estrella en equilibrio hidrostatico:

dr — 3kpL
dr — 16macT3r2’

El transporte de energia por conveccion (es decir, por circulacién de materia) generalmente se modela
utilizando la teoria de la longitud de mezcla. Esto trata el gas en la estrella como si contuviera elementos
discretos que retienen aproximadamente la temperatura, la densidad y la presiéon de su entorno, pero se
mueven a través de la estrella hasta una longitud caracteristica, llamada longitud de mezcla. Para un
gas ideal monoatémico, cuando la conveccién es adiabdtica, (es decir, las burbujas de gas convectivas no
intercambian calor con su entorno), la teorfa de la longitud de mezcla proporciona una relacién entre el
gradiente de temperatura y el gradiente de presion:

(2.17)

aTr 1. 7dpP
af 1y 4o 2.18
dr ( ’y) P dr’ (2.18)

donde v = ¢, /¢, es el indice adiabético, la relacién de calores especificos en el gas. (Para un gas ideal
totalmente ionizado, v = 5/3.)

Cuando la conveccién no es adiabética, el verdadero gradiente de temperatura no viene dado por esta
ecuacion. Por ejemplo, en el Sol la conveccién en la base de la zona de conveccién, cerca del ntcleo, es
adiabatica, pero la que estd cerca de la superficie no lo es. La teoria de la longitud de mezcla contiene dos
parametros libres que deben establecerse empiricamente para que el modelo se ajuste a las observaciones.

El movimiento convectivo se establece cuando el gradiente de temperatura radiativo supera al con-
vectivo, es decir cuando |dT/dr|rqq > |dT/d7|cons-

Por lo tanto, las ecuaciones que definen el estado de una estrella son (2.6), (2.11), (2.12), (2.13), (2.17),
(2.18). Podemos ver las dependencias establecidas en estas ecuaciones de forma gréfica:

o R I O O B A B B B R B B B
15— — N -
— 200 -
X _ 8 I B
o 10 S — L
= . 3 _ —
— 100 —| -
5 — _ L

0 T T 1T 1T T T 1T T T T T T T T T T T 0 FrrrrrrrrrTr T T T T T T T
0 02 04 0.6 0.8 1.0 0 02 04 0.6 08 1.0

RIR, RIR,
Figura 2.2: Temperatura en funcién del radio. Figura 2.3: Presion en funcién del radio.

(Ecuaciones 2.17, 2.18 y 2.13). (Ecuacién 2.6).
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0.8 — . -
— — 150 -
> 0.6: — F’E : :
= - 5 -
S - S 100 —
s — - 2 — -
0.4 e -
] — 50 —
0.2 — - —
0 Frrrrrrrrr T T T T T T T 0 rrrrrror o1 T T T T T T T
0 0.2 0.4 0.6 0.8 10 0 0.2 0.4 0.6 0.8 10
R/R, R/R,
Figura 2.4: Masa en funcién del radio. Figura 2.5: Densidad en funcién del radio.
(Ecuacion 2.11). (Se obtiene de la ecuacién 2.11).

No obstante, cabe destacar que aunque todas estas ecuaciones permitan modelar el comportamiento
de una estrella y son ttiles para hacernos una idea de las relaciones entre las diferentes magnitudes, en
la practica lo que se utilizan son modelos numéricos.

2.1. Politropos

Son las estrellas para las cuales la presién es directamente proporcional a una potencia de la densidad
(al menos lejos de la superficie), es decir, que cumplen una ecuacién como la siguiente:

P=Kp, (2.19)

donde K y « son constantes a lo largo de la estrella. Estas estrellas se conocen como politropos con indice
~. Incluyen los siguientes tipos:

» Estrellas ordinarias con transporte eficiente de energia convectiva. Un ejemplo es la ecuacién (2.49).
En este tipo de estrellas, v es tipicamente cercano a 5/3, y K dependiendo de las condiciones de
contorno, como los valores de la densidad y la presién central.

» Las enanas blancas muy ligeras obedecen la ecuacién (2.19) con -y generalmente cercano a 5/3, y las
enanas blancas muy pesadas obedecen la ecuacién (2.19) con v = 4/3. En ambos casos, K depende
solo de la composicién quimica, asi como de las constantes fisicas fundamentales.

» Estrellas supermasivas. Estas estrellas obedecen la ecuacién (2.19) con v = 4/3 y con K dependiendo
del peso molecular y de la relacion entre la presién del material y la presién de radiacién, asi como
de las constantes fisicas fundamentales.

Dado que la ecuacién (2.19) no depende de la temperatura, podemos calcular las propiedades de
la estrella usando solo las ecuaciones hidrostaticas (2.6) y (2.11). Reescribiendo estas dos ecuaciones
diferenciales de primer orden como una sola ecuacién diferencial de segundo orden para la densidad:

dir (r%(r)iﬂp”’(r)) + %rzp(r) =0. (2.20)

Como condiciones de contorno, podemos tomar la densidad central con algin valor asumido p(0) v,
dado que la analiticidad de p como funcién de z requiere que p(r) sea una serie de potencias en 72 cerca
de r = 0, también tomamos p'(0) = 0. Con dos condiciones iniciales, tenemos una solucién dnica, que

depende solo de 7 y de los pardmetros libres K/G y p(0).
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Una estrella estd en equilibrio cuando la presién generada por la fuerza gravitatoria (Pgrqy) €s con-
trarrestada con la presiéon P, que tiene varias contribuciones:

P = Pgas + Prad + Pdegene'r‘acién- (221)

Veamos estas 3 contribuciones:

2.2. Presion del gas

Esta presion es producida por las particulas de gas (como hidrégeno y helio) presentes en el interior
estelar. Surge por la colisién de estas particulas entre si, es decir, por las reacciones de fusiéon nuclear. Con-
siderando la estrella como un gas ideal de hidrégeno, la presién gaseosa P, se relaciona con la temperatura
mediante la ecuacién:

p, = Lhel (2.22)
wmpy

donde my es la masa del &tomo de hidrégeno y p es el peso molecular.

Sin embargo, hay que considerar que una estrella contiene tanto hidrégeno como helio, y también otros
elementos (aunque en general estos se podran despreciar al ser mucho menos abundantes, pero el helio
normalmente no se puede despreciar). Por ejemplo, nuestro Sol estd compuesto por un 73 % de hidrégeno,
un 26 % de helio, y solo un 1% de dtomos de nimero atémico mayor. En este caso

kT
p, = 252 (2.23)

Hmyp

Aqui aparece el término m,, (masa de una particula), que se calcula como una combinacién de la masa
del hidrégeno y del helio en la estrella.

La masa molecular promedio (i) se calcula en términos de fraccién de masa. Resulta del inverso de la
suma de los inversos del peso molecular por ion con el peso molecular por electrén. Vedmoslo: tenemos
una especie quimica j (en nuestro caso trabajamos con hidrégeno y helio). Para hallar el nimero de iones
por unidad de volumen de cada especie, se multiplica la densidad por la fraccién de masa para obtener
solo la densidad de ese elemento concreto. Luego se divide por el nimero masico y se multiplica por el
nimero de Avogadro para obtener el nimero de iones.

pX;
N5 = NAij. (224)
Aj
Para el caso de los electrones, como todos los iones poseen un niimero de electrones correspondiente
al nimero atémico, habra que multiplicar por dicho valor:

pX;Z;
A

J

Ne,j = Na = Zjnij, (2.25)

siendo V4 es el nimero de Avogadro, p la densidad de la estrella, X la fracciéon de masa, Z; el nimero
atémico y A; el nimero masico.

De estas expresiones se puede obtener el peso molecular medio.

Peso molecular medio por ion:

1 "X
— =) A—?. (2.26)
i =1 7
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Peso molecular medio por electrén:

1 Zn: XiZj (2.27)

1 1 1 Xi(Z;+1
== 7—2 % +1) (2.28)
L Aj
Sabiendo que para elementos mas alla del helio una buena aproximacién es:
Z; 1
Zi 1 2.29
A, (2.29)
se puede afirmar entonces que
1 X2 Y3 1-X-Y
= + 4 ) (2.30)

donde X es la fraccién de masa del hidrégeno, Y la del helioy Z =1— X — Y la del resto de atomos.
No obstante, como hemos dicho, esta tltima parte se va a poder despreciar, quedando:

1 3
—=2X+°Y. 2.31
m +3 (2.31)

Para el Sol, X = 0.73, Y = 0.26 y Z = 0.01, por lo tanto, £+ ~ 1,67. Los otros dtomos ademéas del
hidrégeno y el helio se denominan metales en astronomia, y el valor de Z se denomina metalicidad.

2.3. Presion de radiacion

Cuando los fotones inciden sobre una superficie, ejercen una fuerza sobre ella debido al cambio en el
momento de los fotones al ser absorbidos o reflejados. La presién de radiacion es la fuerza ejercida sobre
una superficie debida al choque de los fotones sobre ella. Estos fotones se generan en el interior de la
estrella como resultado de las reacciones nucleares.

A temperaturas muy altas la presién de la radiaciéon P,.q se vuelve importante, ya que esta presién
esta directamente relacionada con la temperatura:

1
Prod = gaT‘*, (2.32)

siendo a la constante de radiacién. Veamos cémo se obtiene esta ecuacion y el valor de la constante:

Empezamos considerando un rayo de luz con una longitud de onda entre A y A + dA que atraviesa
una superficie de drea dA con un dngulo 6 hacia un cono de dngulo sélido d? (figura 2.6). El dngulo 6 se
mide desde la direccién perpendicular a la superficie, por lo que dAcosf es el drea dA proyectada sobre
un plano perpendicular a la direccién en la que viaja la radiacion.

Definiendo E) = g—f, con Eyd\ la cantidad de energia que estos rayos llevan al cono en un intervalo
de tiempo dt. Entonces, la intensidad especifica o simplemente intensidad I, de los rayos se define como

or _ __ Exdh (2.33)

= —
AT 9N T dMdtdA cos 0dQY
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Despejamos y reescribimos el diferencial de dngulo sélido en coordenadas esféricas:

EXdA = I dAdtdA cos 8dQ) = I\dAdtd A cos 0 sin 0dOd . (2.34)

Esta expresion (2.34) sera til para el célculo de P,.

L(T)

s
4 7““@— sin @ df dep

N
/

Figura 2.6: Intensidad Iy

Debido a que un fotén posee una energia E, la ecuaciéon de energia relativista de Einstein nos dice
que aunque es sin masa, un fotén también lleva un momento de p = % y por lo tanto puede ejercer una
presién de radiacién. Esta presién de radiacién se puede derivar de la misma manera que se encuentra la
presién de gas para moléculas que rebotan en una pared.

A

Q2 d€)

F % \ 2 i

dA

Figura 2.7: Presion de radiacién producida por los fotones incidentes desde el angulo sélido df2.

La Figura (2.7) muestra fotones reflejados en un dngulo 6 desde una superficie perfectamente reflec-
tante de drea dA en un dngulo sélido df). Dado que el angulo de incidencia es igual al dngulo de reflexién,
los angulos sdlidos mostrados para los fotones incidentes y reflejados son del mismo tamano e inclinados
por el mismo dngulo 6 en lados opuestos del eje z. El cambio en la componente z del momento de los
fotones con longitudes de onda entre A y A + d\ que son reflejados desde el drea dA en un intervalo de
tiempo dt es

dpy B
N — ((pA)fznal,z (pA)znzczal,z) d\ = (

2
= EI,\d)\dtdA cos? 0dQ,
(2.35)

Eycosf E;mos@) D= 2E,\0089d)\

C C C
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donde la dltima expresién se ha obtenido usando la relacién (2.34).

Dividiendo dpy por dt y dA, obtenemos (dpy/dt)/dA.

dpn 2

2
DdidA = CI)\CZ/\COS 0dS2. (2.36)

De la segunda y tercera ley de Newton, dpy/dt es la fuerza ejercida por los fotones sobre el drea dA,
aunque ignoraremos el signo menos, que simplemente indica que la fuerza estd en la direccién z. Por lo
tanto, la presién de radiacién es la fuerza por unidad de édrea, (dpy/dt)/dA, producida por los fotones
dentro del angulo sélido df2. Integrando sobre el hemisferio de todas las direcciones incidentes, obtenemos
Praand), la presién de radiacién ejercida por esos fotones que tienen una longitud de onda entre A y
A+ dX

) 9 27 5
Pragad\ = = / Ind\ cos? 0dSY (reflexién) = = / / I\d\ cos? 0 sin 0d0da. (2.37)
hemisferio c $»=0 J06=0

C

Asi como la presién de un gas existe en todo el volumen del gas y no solo en las paredes del contenedor,
la presiéon de radiacién de un gas de fotones existe en todo el campo de radiacién. Si quitamos la superficie
que refleja dA en la Figura (2.7) y la reemplazamos con una superficie matemadtica, los fotones incidentes
ahora seguirdn pasando a través de dA; en lugar de fotones reflejados, los fotones pasaran a través de dA
desde el otro lado. Por lo tanto, para un campo de radiacién isotrépico, no habra cambio en la expresion
de la presion de radiacién si se elimina el factor principal de 2 (que se originé en el cambio de momento
al reflejar los fotones) y se extiende la integracién angular sobre todos los dngulos sélidos. Es decir, se
elimina el factor de 2 y se integra sobre toda la esfera en lugar de solo un hemisferio:

1 1 21 s
Progadh = — / Ind cos? 0dS) (transmisién) = - / / Ind\ cos? 0 sin 0dfde. (2.38)
esfera $»=0 JO0=0

Para un campo isotrépico, I es constante en todas las direcciones, por lo que:

I 2 T
Praax=— [ dé [ cos®Osin6db. (2.39)
¢ Jo 0
Resolviendo la integral:
" —cos? 0" 2
/ cos?fsinfdl = | —— 7| ==, (2.40)
0 3 o 3
Asi, la integral total es:
2m sy 2 47T
/ dqb/ cos?Osinfdf =27 - = = —. (2.41)
0 0 3 3
Y queda:
47
Prog dA = 3—I)\d)\. (2.42)
c

La presién total de radiaciéon producida por fotones de todas las longitudes de onda se encuentra
integrando para todas las longitudes de onda:

oo o0 4
Prad :/ PragndA :/ A (2.43)
0 0o 3¢
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La presion depende de la orientacion de la superficie matematica dA.

También se puede ver en términos de la frecuencia en vez de en términos de la longitud de onda:

47 K,
Prodg,=—1,= , 2.44
o 3c c ( )

con K, definida como la media de la intensidad especifica ponderada por el coseno del dangulo.

I

K, = i/L, cos? 0 dQ) = gy (2.45)

47

La funcién de distribuciéon de Planck B, da la intensidad espectral de la radiacién emitida por un
cuerpo negro en equilibrio térmico a una temperatura 7"

2h3 1

B.(T) = 2 exp(hv/kT)—1"

(2.46)

Esta férmula describe como la energia se distribuye entre diferentes frecuencias en la radiacién emitida
por un cuerpo negro. En la aproximacién de Eddington®, K, = B"T(T) y la presién total de radiacion
(integrando) es

4 o 4 ® 2hy? 1
T B(T)dv =" v
3¢ fo 2 exp(hw/kET)-1

Proa = dv. (2.47)

3¢ Jo

hv

Considerando el cambio de variable z = 27,

dv = %dw, de modo que

Prad:

— = —aT* 2.4
3¢ c2h3 @t (2.48)

A7 2KAT /°° st =1 18KTIA0 1
0 de 3 3h3 15 3

4_5 . .,
donde a = (18;173%)6 se conoce como la constante de radiacién.

2.4. Presion de degeneracion

En un gas de Fermi ordinario (en el que las particulas que lo constituyen son fermiones y por tanto
cumplen el principio de exclusién de Pauli), la mayoria de los niveles de energia de electrones disponibles
no se llenan y los electrones son libres de moverse a estos estados. Sin embargo, si vamos aumentando
la densidad, los electrones empezaran llenando progresivamente los estados de energia més bajos, pero
eventualmente algunos, por el principio de exclusién de Pauli, se ven obligados a ocupar estados de mayor
energia incluso a bajas temperaturas. Esto pasa en el nicleo de una estrella una vez que se detienen las
reacciones de fusion nuclear: al detenerse, la presion del gas deja de contrarrestar a la presién gravitatoria
y por tanto la estrella se comprime, volviéndose méas densa. Por tanto, a altas densidades, la materia
se convierte en un gas degenerado. Los gases degenerados resisten fuertemente una mayor compresion
porque los electrones no pueden moverse a niveles de energia mas bajos ya llenos. Esta resistencia es la
que se opone a la compresién que genera la fuerza de gravedad. El momento de los electrones en el gas
fermién genera presion, denominada presion de degeneracion.

5La aproximacién de Eddington es una simplificacién utilizada en la astrofisica para calcular la presién de radiacién
en el interior de las estrellas. Esta aproximacién supone que K, es aproximadamente igual a B, (T)/3, donde B, (T) es la
intensidad de radiacién de un cuerpo negro a una temperatura 7. Esta aproximacién considera que la radiacién es isotrépica
y que cada fotén contribuye por igual a la presién de radiacién.

6En muchos textos se puede encontrar también que a = 22

=2 y por tanto Pr,q = %T‘l, con o la constante de Ste-
fan—Boltzmann.

[
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La presién en un gas degenerado no depende de la temperatura. Las energias cinéticas de los electrones
son bastante altas y la tasa de colision entre electrones y otras particulas es bastante baja, por lo tanto,
los electrones degenerados pueden viajar grandes distancias a velocidades que se acercan a la velocidad
de la luz. En lugar de la temperatura, la presién en un gas degenerado depende solo de la velocidad de
las particulas degeneradas (o en otras palabras, de su momento).

Para electrones no relativistas:
Py = hpypp®/®. (2.49)
Mientras que para electrones relativistas:
P, = h,p*/3. (2.50)
donde hy,., h, son constantes. Veamos cémo se obtienen estas ecuaciones y los valores de las constantes:

En primer lugar vamos a obtener el momento de Fermi para el gas degenerado. El niimero de electrones
con momento p € (p,p + dp):

2
dN = ﬁ47rp2deP(p). (2.51)

Veamos los factores:

% es el nimero de electrones en un volumen elemental de lado h (no pueden coexistir 2 particulas

con el mismo estado cudntico, por lo que solo hay 2 electrones, cada uno con diferente spin).
» 47wp?dp volumen en espacio de momentos d>p.
= V es el volumen.

= P(p) es una funcién de probabilidad que vale 1 cuando el gas estd degenerado. Consideraremos que
efectivamente estd degenerado, P(p) = 1.

Por tanto, el nimero total de electrones:

&V [PF 8tV
N = /dN =7 ), pidp = Wp%. (2.52)

Y por tanto, el momento de Fermi es:

3h3 1/3 N 1/3

Vamos a analizar ahora para el caso no relativista y el ultrarrelativista:

2.4.1. Caso no relativista

2
Si estamos trabajando con electrones no relativistas, Ep = 2’)7"“, y por tanto la energia total usando
(2.51) queda: 4

2
P 47V
U=FE= / s N = £ hgp%. (2.54)

Ahora, buscaremos la relacién entre presién, volumen y energia utilizando la teoria cinética de los gases y
considerando un gas degenerado no relativista en el limite clasico, donde las velocidades de las particulas
son mucho menores que la velocidad de la luz y se comportan de manera similar a un gas ideal.
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La energfa interna de un gas se puede considerar como la suma de las energias cinéticas de todas las
particulas en el gas. Para un gas degenerado, las particulas estdn confinadas en estados cudnticos, pero en
el limite no relativista, estas particulas tienen energias cinéticas pequenas en comparacion con su energia
de reposo, por lo que podemos considerar su energia cinética promedio como

3
SksT, (2.55)

con kp constante de Boltzmann y T la temperatura del gas.

Entonces, la energia interna U por unidad de volumen V del gas es:

U= nngT, (2.56)

con n = % la densidad de particulas del gas.

La presién P del gas se relaciona con su energia interna U y su volumen V a través de la ecuacién
de estado. En el limite no relativista, esta relacién se puede derivar utilizando la relacién de virial”, que
relaciona la energia interna de un gas con su presién y volumen. Para un gas no relativista, sustituyendo
(2.54) y (2.53), la ecuacién de estado se puede escribir como:

2U 1 (3\*?nz [N\
Pyvp=-—=_[2 — = ) 2.
NET 3V T 20 (77) Me <V) (2:57)
Si escribimos esta ecuacién en funcién de la densidad p, usando p, = m N4 y por tanto m, = ]‘\‘,A
Me N
= = —1.H, 2.58
Py — vk (2.58)

donde H es el inverso del niimero de Avogadro, vemos que nos queda la ecuacién de un politropo con

indice v = 5/3:
2U 1 /3\*® n2 p\*/?
po. U _ 13 (L) 2.59
NET 3y 2o<7r> meH5/3(ue> (2:59)

2.4.2. Caso ultrarrelativista

Ahora estamos en el caso ultrarrelativista®. Como Epr > m.c?, se tiene que Er = ppc. Entonces,
sustituyendo la expresién de dN dada en (2.51), obtenemos

2me

3 Vph. (2.60)

PF 2
U= / EdN = cppdN = / cﬁ47er3dp =
0

Y por tanto, calculamos la presién y reemplazamos la ecuacién de pp obtenida en (2.53):
1/3 4/3
1E 1/3 N
Pir=-==-|— he | — . 2.61
VRT3V 8(77) C(V) (2.61)
De nuevo, si escribimos esta ecuacién en funcién de la densidad usando (2.58), vemos que de nuevo nos
queda la ecuacién de un politropo, ahora con indice v = 4/3:

173\ phe p 4/3
Pyr=-|— —= | — . 2.62
a=sle) e () 2
"Relacién virial: PV = nRT + B2(T)n + B3(T)n + ...

8En el régimen relativista, las particulas tienen velocidades que son una fraccién significativa de la velocidad de la luz.
Cuando hablamos de ultrarrelativista, nos referimos a que esa fraccién es practicamente 1.
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Nota: Lo que hemos visto es la degeneracién electrénica, pero también existe la degeneracién de neutrones,
que es la que soporta las estrellas de neutrones. Cuando la presién gravitacional en el nticleo es superior a la
presién de degeneracién de electrones, y los electrones comienzan a combinarse con protones para producir
neutrones (a través de la desintegracién beta inversa, también denominada captura de electrones), el
resultado es una estrella extremadamente compacta compuesta de materia nuclear, que es un gas de
neutrones degenerado con una pequena mezcla de gases de protones y electrones degenerados.

2.5. Presion gravitatoria

La presion gravitatoria en una estrella se refiere a la fuerza ejercida por la gravedad, que actia para
comprimir el material estelar hacia el centro de la estrella. Es consecuencia de la atraccién gravitatoria
entre las particulas de materia en el interior de la estrella. Esta presién depende de la masa de la estrella
y de la distribucion de esa masa en su interior. Cuanta mayor sea la masa de la estrella, mayor sera la
fuerza gravitatoria que actiia sobre ella y, por lo tanto, mayor serd la presion gravitatoria en su nucleo.

La expresion de esta presién ya la habiamos deducido en (2.6). Sin embargo, como ya hemos dicho,
esta ecuacién solo es valida en el caso no relativista. Para el caso ultrarrelativista, es necesario utilizar la
relatividad general para obtener una expresién de la presién gravitatoria.

Las presiones del gas, de radiacién y de degeneracién contrarrestan la presiéon gravitatoria en mayor
o menor medida dependiendo del tipo de estrella y la etapa en la que se encuentre.

2.6. Dominancia de cada tipo de presién en funcién de la etapa
en la que se encuentra la estrella

La dominancia de cada tipo de presiéon en una estrella depende de su etapa evolutiva y de las condi-
ciones fisicas en su interior.

En estrellas jévenes, como las que se encuentran en la secuencia principal, la presion del gas es la
principal fuente de soporte contra la gravedad. La presion de radiacién también contribuye significativa-
mente, pero suele ser subordinada a la presion del gas en estas etapas.

En estrellas mas evolucionadas, como gigantes y supergigantes, la presién del gas sigue siendo im-
portante, pero puede ser insuficiente para contrarrestar la gravedad debido a la disminucién de la fusion
nuclear en el nicleo. La presion de radiacién se vuelve méds significativa a medida que disminuye la pro-
duccién de energia nuclear en el nicleo. En estas etapas, la presion de radiacion es la principal fuente de
soporte contra la gravedad.

Por tltimo, en las estrellas en etapas finales (enanas blancas, estrellas de neutrones y agujeros negros),
la presién dominante es la presion degenerada de los electrones y neutrones. En las enanas blancas, por
ejemplo, la presién degenerada de electrones mantiene el equilibrio contra la gravedad. En algunas etapas
finales, como en las supernovas y en la formacion de estrellas de neutrones y agujeros negros, la presion de
radiacion puede ser importante durante eventos explosivos, pero la presién degenerada finalmente domina
una vez que se alcanza la estabilidad.

2.7. Reacciones nucleares basicas

Las reacciones nucleares bésicas son procesos fundamentales en astrofisica y fisica nuclear que involu-
cran la transformacién de nucleos atémicos mediante la interaccién entre particulas subatémicas. Estas
reacciones son responsables de la liberacion de enormes cantidades de energia en forma de radiacion
electromagnética y otras formas de energia, y son la fuente de energia que impulsa a las estrellas y los
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procesos nucleares en el universo.

Existen varias formas de reacciones nucleares bésicas, entre las cuales se destacan:

= Fusién nuclear: Este proceso implica la combinaciéon de ntucleos ligeros para formar uno mas
pesado. Es la reaccién que alimenta a las estrellas, donde el hidrégeno se fusiona para formar helio,
liberando enormes cantidades de energia en el proceso. La fusién nuclear es la base de la energia en
el Sol y otras estrellas.

= Fision nuclear: En este proceso, un nicleo pesado se divide en dos o mas niucleos mas ligeros,
liberando energia en forma de calor y radiacién.

= Captura de neutrones: Un nicleo captura un neutrén para formar un nicleo mas pesado. Esta
reaccion es importante en la nucleosintesis estelar y en la produccién de elementos mas pesados que
el hierro en el universo.

= Desintegracién radioactiva: En este proceso, un nucleo inestable se descompone en nicleos mas
estables, emitiendo radiacién alfa, beta o gamma en el proceso.

Algunos de los ciclos mas importantes que ocurren en el nicleo de las estrellas son:

2.7.1. Ciclo protén-protén

Es el que actiia en estrellas tipo solar o de menor masa.

La primera etapa consiste en la fusién de dos ntcleos de hidrégeno *H (protones) a deuterio 2H,
liberando un positrén y un neutrino electrénico:

'H4'H > H4em +v (2.63)

Este primer paso es muy lento porque depende de la interaccién débil para convertir un protén en
un neutrén. De hecho es el paso mas lento de todas las cadenas pp por lo que recibe el nombre reacciéon
limitante ya que es el que dicta el ritmo de toda la cadena protén-niicleo. El positrén resultante de dicha
reaccion se aniquila inmediatamente con un electrén y su masa se convierte en energia liberada a través
de dos fotones.

et +e” =2y (2.64)

Tras esta reaccién el deuterio producido en el primer paso se puede fusionar con otro hidrégeno para
producir un isétopo ligero de helio 3He:

H4+'H —°% He +~ (2.65)

A partir de este punto la reaccién se subdivide en tres ramas diferentes que desembocan todas en la
generacién de un nicleo “He.

Cadena ppl:
SHe+3 He " He +' H +' H (2.66)
Cadena pplI:
3He+*He —»" Be + (2.67)
"Be+e =" Li+v (2.68)

"Li+'H —* He +* He (2.69)
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Cadena pplII:

3He +* He —" Be + v (
"Be+'H —® B+~ (2.71

8B =% Be+et +v (

8Be —* He +* He (

Cadena pplIV:

SHe+'H —»* He+v+e" (2.74)

2.7.2. La reaccién pep

Pep significa (protén-electrén-protén). Esta reaccién es muy rara ya que se trata de una colisién de
tres particulas simultdneamente, lo cual es mucho mas improbable. La reaccién pep puede tener lugar en
vez de la reaccion pp.

'Hye +'H -2 H+v (2.75)

2.7.3. Ciclo del carbono (CNO)

Actua en estrellas con temperaturas un poco mas altas que las del Sol:

RO H B8 N 4y (
BN B Ctret+v (
13C+1H—>14N+’7 (
YN+ H -0+ (2.79
Bo 3B N et +v (
YN +'H "2 C+* He (

2.7.4. Ciclo triple-alfa

3He +3 He —% Be (2.82)
8Be+3 He =2 C + 2y (2.83)

La energia total liberada en el proceso es 7.275 MeV. A su vez se produce una reaccién secundaria en
el que un nicleo de Carbono se fusiona con un dtomo de Helio adicional para producir un isétopo estable
de Oxigeno:

PC+iHe =80+~ (2.84)
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CNO Cycle

log &

Triple a
PP Chain

Sun log T

Figura 2.8: Energia relativa liberada (¢) en escala logaritmica en los procesos de fusién protén-protén,
CNO y triple-a en funcién de la temperatura de la estrella.

2.7.5. Combustion estelar

Combustion del carbono: Una vez que el helio en el nicleo se agota, comienza la combustién del
carbono:

o420 52 Mg+ =2 Na+p —=2° Ne4+* He -2 Mg+n =10+ 2'He (2.85)
Combustién del oxigeno: A temperaturas algo mayores se dan las siguientes reacciones:
04160 5284+~ Prp B Si+t He =3 S+n—2 Mg+ 2*He (2.86)
Combustién del silicio: Estas reacciones conducen al hierro y niquel:

2887 +28 G5 =50 Ni+ (2.87)
N =% Fe +2et +2v (2.88)

La produccién de elementos més pesados que el hierro requieren una aportacién de energia, y por lo
tanto no se pueden producir por reacciones termonucleares. Estos elementos se producen por captura de
neutrones durante las etapas finales violentas de la evolucion estelar.

Problema del déficit de neutrinos

Teniendo en cuenta todas estas reacciones esperadas en el nicleo de una estrella, la teoria anticipaba
que el Sol generaba una gran cantidad de neutrinos. Sin embargo, cuando los cientificos comenzaron a
medir directamente los neutrinos solares en la década de 1960, observaron una discrepancia notable entre
las predicciones tedricas y las mediciones experimentales. Este problema se originaba en que los experi-
mentos detectaban menos neutrinos solares de los esperados (alrededor de 1/3). Esta discrepancia entre
los valores que se esperaban obtener y las medidas experimentales es lo que se conocié como el problema
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de los neutrinos solares, que desconcerté a la comunidad cientifica durante décadas, planteando dudas
sobre nuestra comprensién de la fisica solar y las propiedades de los neutrinos.

La solucién a este enigma surgié en la década de 1990, cuando los cientificos descubrieron la capacidad
de los neutrinos para cambiar de sabor mientras viajan por el espacio (fenémeno conocido como oscilacién
de neutrinos). Estas particulas existen en tres sabores distintos: electrénico, mudnico y tauénico. En su
trayecto desde el Sol hasta la Tierra, los neutrinos pueden transformarse de un sabor a otro. Sin embargo,
los detectores generalmente solo pueden captar principalmente los neutrinos electrénicos, ya que son los
que tienen la mayor probabilidad de interactuar con la materia ordinaria en los detectores disponibles. Esto
significa que los detectores terrestres solo pueden capturar una parte de los neutrinos solares originales,
ya que algunos cambian de sabor antes de ser detectados. Esta nueva comprension de la oscilacién de
los neutrinos permitié conciliar las mediciones experimentales con las predicciones tedricas. Se demostro
que los neutrinos solares no desaparecian, sino que simplemente cambiaban de sabor en su camino hacia
nosotros. Una posibilidad que se barajé cuando este problema sugié fue que tal vez el modelo estandar
de astrofisica no fuera del todo correcto. No obstante, ya se ha demostrado que la oscilacion de neutrinos
es la solucién correcta, y a dia de hoy es la aceptada por la comunidad cientifica.



Capitulo 3

Evolucion estelar

La formacién de una estrella comienza con el colapso gravitacional de una nube molecular gigante.
Estas nubes moleculares gigantes tienen un didmetro aproximado de 100 anos luz y 6.000.000 masas
solares. A medida que colapsa, la nube molecular se fragmenta, y en cada uno de los fragmentos, el gas
que colapsa libera energia en forma de calor. A medida que aumenta la temperatura y presién de cada
fragmento, este se condensa en una bola giratoria de gas muy caliente, conocida como protoestrella. Una
protoestrella continta creciendo por acrecién de gas y polvo de la nube molecular, y termina convirtiéndose
en una estrella, que diremos que esta en la secuencia principal.

3.1. Diagrama Hertzsprung-Russell (HR)

El diagrama de Hertzsprung-Russell (HR) es un gréfico en el que se representa la luminosidad (en el
eje vertical) contra la temperatura superficial (en el eje horizontal) de las estrellas. Esto permite clasifi-
carlas y estudiar su evolucion.

La temperatura superficial de una estrella estd relacionada con el color que observamos, de manera
que las estrellas méas calientes tienen temperaturas superficiales méas altas y aparecen més azules, mientras
que las estrellas mas frias tienen temperaturas superficiales mas bajas y aparecen mas rojas. Por otro
lado, la luminosidad de una estrella esta relacionada con su brillo intrinseco, es decir, cuanta energia
emite por unidad de tiempo.

La region principal del diagrama HR, llamada secuencia principal, es donde se encuentran la mayoria
de las estrellas, incluido nuestro Sol. En la secuencia principal, las estrellas estan fusionando hidrégeno en
helio en sus nicleos a través de la fusién nuclear. En esta fase, una estrella esta en equilibrio hidrostatico,
lo que significa que la presion generada por la fusién nuclear en su ntcleo es equilibrada por la gravedad
que actua sobre la masa de la estrella. Esta etapa es la fase en la que una estrella pasa la mayor parte de
su vida. La duracién de la fase de secuencia principal de una estrella depende de su masa. Las estrellas
mas masivas tienen fusiones nucleares mas rapidas y, por lo tanto, pasan menos tiempo en la secuencia
principal, mientras que las estrellas menos masivas, como nuestro Sol, pueden permanecer en esta fase
durante miles de millones de afnos.

Ademas de la secuencia principal, el diagrama HR también muestra otras regiones donde las estrellas
pasan a medida que evolucionan, como las gigantes rojas, las supergigantes, las enanas blancas, entre
otras. Estas regiones reflejan diferentes etapas en la vida y evolucién estelar, desde el nacimiento en la
secuencia principal hasta la muerte como enanas blancas, supernovas o agujeros negros, dependiendo de
su masa inicial.

Las gigantes son estrellas que han agotado su hidrégeno central y han comenzado a fusionar helio
en su nucleo. Las supergigantes son estrellas aiin mas masivas y luminosas que las gigantes, que han

22
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evolucionado mas alld de la secuencia principal. En el diagrama HR, estas estrellas se encuentran en la
regién superior derecha, siendo mas luminosas pero también més frias que cuando estaban en la secuencia
principal.

Las enanas blancas son los ntcleos remanentes de estrellas masivas que han agotado su combustible
nuclear y han perdido sus capas externas en forma de una nebulosa planetaria. Son estrellas pequenas
y extremadamente densas, compuestas principalmente de carbono y oxigeno. En el diagrama HR, las
enanas blancas se encuentran en la regién inferior izquierda, siendo mucho menos luminosas pero aun
calientes.

Las estrellas masivas pueden terminar su vida en una explosién conocida como supernova. Las su-
pernovas pueden dejar atrds remanentes extremadamente densos, como estrellas de neutrones o agujeros
negros. Estas etapas finales de la evolucién estelar generalmente no se representan en el diagrama HR,
ya que estas estrellas ya no emiten radiacién en el espectro visible.
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Figura 3.1: Diagrama Hertzsprung-Russell.
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En las estrellas de la secuencia principal existe una relacion entre la masa y la luminosidad. Esta
relacién es empirica y se aplica a las estrellas de la secuencia principal que estan en el rango de 0,1 a 50
M®o.

L oc M3, (3.1)
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Figura 3.2: Relaciéon masa-luminosidad para las estrellas de la secuencia principal de edad cero. La masa
y la luminosidad son relativas al Sol actual.

La luminosidad y la temperatura superficial de una estrella (y por tanto su posicién en el diagrama
HR) estd intrinsecamente relacionada con la energfa que se genera en su niicleo, y esta energfa varfa depen-
diendo del tipo de reacciones nucleares que tengan lugar en esa estrella, como hemos visto en la figura 2.8.

El ciclo protén-protén (pp), como ya hemos dicho, es la cadena de reacciones nucleares dominante
en estrellas de baja masa, como nuestro Sol. Como vemos en 2.8, estas reacciones no son las que mas
energia generan. Por lo tanto, las estrellas en las que el ciclo pp es la reaccién principal se localizan en el
diagrama HR en la parte inferior derecha de la secuencia principal, y son estrellas de baja temperatura
y baja luminosidad.

En estrellas méds masivas que el Sol, la cadena pp es menos eficiente, y la fusion de hidrégeno en helio
se lleva a cabo principalmente a través del ciclo CNO. Las estrellas que utilizan el ciclo CNO como fuente
principal de energia tienden a tener una luminosidad y temperatura superficial mas altas que las estrellas
de la secuencia principal que utilizan la cadena pp. En el diagrama HR, estas estrellas méas masivas pue-
den encontrarse en la secuencia principal pero tienden a agruparse en regiones con mayor luminosidad y
temperatura superficial que las estrellas que utilizan la cadena pp.

La fusion del helio en carbono se produce a través del proceso conocido como triple alfa, que como ya
hemos visto, consiste en la fusién de tres niicleos de helio para formar carbono. Este proceso es crucial
en etapas posteriores de la evolucién estelar, especialmente para estrellas mas masivas que han agotado
su hidrégeno en el ntcleo y han comenzado a fusionar helio en elementos més pesados. En el diagrama
HR, esto generalmente ocurre en estrellas evolucionadas, como las gigantes rojas o las estrellas de tipo
S, que se encuentran principalmente en la rama gigante asintética (AGB), en la regién superior derecha.
Es decir, ya no estan en la secuencia principal.
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Ademas, es interesante analizar la evolucion y el desplazamiento a lo largo del tiempo en el diagrama

H-R de las estrellas en funcion de su masa inicial:
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Figura 3.3: Trayectorias evolutivas de estrellas de distintas masas representadas en un diagrama de
Hertzsprung-Russell. SP: Secuencia principal. SubG: Subgigante. GR: Gigante roja. AR: Apelotonamien-
to rojo. RAG: Rama asintdtica gigante. SGAz: Supergigante azul. SGAm: Supergigante amarilla. SGR:
Supergigante roja. WR: Estrella Wolf-Rayet. VLA: Variable luminosa azul



Capitulo 4

Objetos compactos y colapso estelar

El estudio de las estrellas compactas comenzo con el descubrimiento de las enanas blancas y la exitosa
descripcién de sus propiedades mediante la estadistica de Fermi-Dirac, que asumia que estan sostenidas
contra el colapso gravitacional por la presién de degeneracién de los electrones. Esta idea fue propuesta
por primera vez por Fowler en 1926.

4.1. Enanas blancas

Una enana blanca es un remanente de ntcleo estelar compuesto principalmente de materia degenera-
da por electrones. Su masa es comparable a la del Sol, mientras que su volumen es comparable al de la
Tierra, y por tanto es muy densa. Por otro lado tiene muy baja luminosidad, procedente de la emision
de energia térmica residual; no se produce fusién en una enana blanca, por lo que es poco luminosa. Un
ejemplo es Sirio B. Se ubican en la parte inferior izquierda del diagrama de Hertzsprung-Russell, como
se puede ver en la figura 3.1.

Cuando termina el periodo de fusién de hidrégeno de una estrella de la secuencia principal de masa
baja o media, dicha estrella se expandird a una gigante roja durante la cual fusionard helio con carbono
y oxigeno en su ntucleo mediante el proceso triple alfa. Si una gigante roja no tiene suficiente masa para
generar las temperaturas centrales necesarias para fusionar carbono, se acumulard una masa inerte de
carbono y oxigeno en su centro. Después de que una estrella de este tipo se desprenda de sus capas
externas y forme una nebulosa planetaria, dejara atras un ntucleo, que es la enana blanca remanente.
Esta enana blanca ya no sufre reacciones de fusién, por lo que la estrella no tiene ninguna fuente de
energia. Como resultado, no puede sostenerse por si mismo por el calor generado por la fusiéon contra el
colapso gravitatorio, sino que solo se sostiene por la presion de degeneracién de electrones, lo que la hace
extremadamente densa. Algunos ejemplos son:

Enana blanca Masa (M®)
Sirius B ~1.0
Procyon B ~0.6
Van Maanen’s Star  ~0.7
Stein 2051 B ~0.6-0.7
40 Eridani B ~0.6

LP 145-141 ~0.6-0.7
GJ 440 B ~0.7
GD 165 B ~0.6-0.7
LHS 4033 ~0.6

L 97-12 ~0.5-0.6

Cuadro 4.1: Algunas enanas blancas conocidas y sus respectivas masas.
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Los astrénomos notaron que no se observaban estrellas enanas blancas con masas significativamente
mayores que cierto valor critico, lo que hizo que se sospechara de la existencia de un limite superior en la
masa. En 1931, gracias al trabajo de Chandrasekhar ([Cha31a]), se encontré que existe una masa maxima
para que una enana blanca se mantenga: es el limite de Chandrasekhar (aproximadamente 1,44 veces
M®); més alld de este no puede ser soportada por la presiéon de degeneracién de electrones y colapsa en
una estrella de neutrones.

4.2. Estrellas de neutrones

En 1932, Chadwick descubrié el neutrén. Inmediatamente, las ideas formuladas por Fowler para los
electrones se generalizaron a los neutrones y asi se predijo la existencia de una nueva clase de estrellas
compactas con un nucleo de neutrones degenerados: las estrellas de neutrones. Esta prediccién fue ab-
solutamente correcta, pues en 1967 se observé la primera estrella de neutrones. Los primeros calculos
de modelos de estrellas de neutrones fueron logrados por Oppenheimer, Volkoff y Tolman en 1939, des-
cribiendo la materia en tal estrella como un gas de neutrones degenerados ideal. Sus cédlculos también
mostraron la existencia de una masa méaxima, como en el caso de las enanas blancas, por encima de la
cual la estrella no es estable y colapsa en un agujero negro.

Cuando una estrella agota su combustible nuclear, su destino final depende principalmente de su masa
inicial. Las estrellas masivas, con una masa varias veces mayor que la del Sol, pueden experimentar un
gran colapso gravitacional tras la fase de supernova, dando lugar a objetos extremadamente densos y
compactos conocidos como estrellas de neutrones o agujeros negros.
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Figura 4.1: Las estrellas dependiendo de su masa inicial evolucionardn hacia diferentes estados finales:
enanas blancas, estrellas de neutrones y agujeros negros. También se puede ver el tipo de reacciones que
tienen lugar en cada fase de la evolucién. [Tim13]
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Las enanas blancas, las estrellas de neutrones y los agujeros negros estan gobernados por la relatividad
general en condiciones extremas de gravedad y densidad. Ademads, tienen propiedades muy distintas a las

estrellas de la secuencia principal:
= No estdn quemando combustible nuclear.

= Son mucho méas pequenas que las estrellas normales y, por lo tanto, tienen campos gravitacionales
superficiales mucho més fuertes.

= A menudo, los objetos compactos tienen campos magnéticos fuertes, mucho maés fuertes que los
encontrados en las estrellas normales.
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Figura 4.2: Representacién de diferentes objetos segin su masa en funcién del radio ([LP23]). BD =
brown dwarfs (enanas marrones), WD = white dwarfs (enanas blancas), NS = neutron stars (estrellas
de neutrones), BH = black holes (agujeros negros), SMBH = super massive black holes (agujeros negros
super masivos), PBH = primordial black hole (agujero negro primordial).
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En la figura (4.2) podemos ver una clasificacién de los objetos en funcién de su masa y su radio, o en
otras palabras, de su densidad. Las lineas discontinuas son lineas de isodensidad, es decir, los objetos que
estén en la misma linea tendran densidades del mismo orden de magnitud. Y cuanto més a la izquierda
esté la linea de isodensidad, mayor es la densidad. Esta clasificacién es muy 1til porque como ya hemos
visto la evolucién de una estrella depende fundamentalmente de su densidad.

También se han anadido algunos otros objetos para usarlo como comparativa, como dtomos, humanos,
bacterias, lunas y planetas, entre otros. Estos objetos tienen una densidad del mismo orden de magnitud
que las estrellas de la secuencia principal, y se colocan en torno a la linea de isodensidad atdmica,
Patomic ~ 19/ emB. Esta densidad es aproximadamente constante en una masa de protén por volumen
atémico. Para estos objetos

M o R3. (4.1)

Las enanas blancas, al ser mucho mas densas que las estrellas de la secuencia principal, se colocan por
encima de la linea de isodensidad atémica. Las estrellas de neutrones, por su parte, son todavia mucho
mads densas, y se colocan en la linea de densidad nuclear. En esta isolinea se ubican los protones y neu-
trones, y es aproximadamente 14 érdenes de magnitud més densa que la nuclear (ppucicar/Patomic ~ 10'4).

Observamos que los puntos estan muy polarizados en sus posiciones, no se observa una distribucién
puramente aleatoria que llene todo el plano disponible. Esto se debe a que las posiciones de los objetos
fisicos dentro de él son una manifestacion de las diferentes fuerzas de la naturaleza. Las estructuras, ya
sean atomos, estrellas o arboles, son consecuencias de la existencia de estados de equilibrio estable entre
fuerzas naturales de atraccién y repulsién. Hay dos grandes regiones vacias: la superior cubre el area
ocupada por los agujeros negros:

R < 2GM. (4.2)

La otra region vacia es el dominio dominado por la cudntica, delimitada por el principio de incertidumbre,
que en unidades naturales, se escribe

ARAM > 1. (4.3)

En la imagen (4.2) se puede observar un pequeno cuadrado en el que si ampliamos veremos la
imagen (4.3), en la cual se puede ver claramente el limite de Chandrasekhar (asi como el limite Vol-
koff-Oppenheimer-Tolman). En esta imagen podemos ver también estrellas de neutrones (NS), enanas
blancas (WD), estrellas de la secuencia principal y enanas marrones (BD). Esta grafica ilustra el papel de
la presién de degeneracién en el colapso gravitatorio de las estrellas. Cuando las estrellas de la secuencia
principal se quedan sin combustible, colapsan en enanas blancas (esta transformacién se puede ver repre-
sentada por las flechas azules). Si una enana blanca supera el limite de Chandrasekhar (representado por
la linea roja), se convierte en una estrella de neutrones (transformacion representada también por flechas
azules) y si estas aumentan también su masa y superan el limite Volkoff-Oppenheimer—Tolman (la otra
linea roja) se convierte en un agujero negro.
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Figura 4.3: Gréifica anterior ampliada. [LP23]

4.3. Colapso estelar

4.3.1. El limite de Chandrasekhar

Chandrasekhar consiguié llegar a este limite combinando ideas de la fisica cuantica y de la relatividad
especial. En particular, usé la idea de Fowler de presion de degeneracién de electrones, derivada de la
estadistica de Fermi-Dirac, y hizo los calculos para el caso no relativista pero también para el relativista
(en el que los electrones en una estrella enana blanca alcanzan velocidades cercanas a la de la luz, por
lo que era necesario usar la teorfa de la relatividad especial para describir su comportamiento). Usando
las ecuaciones de estado no relativista 2.59 y relativista 2.62, Chandrasekhar derivé la relacion entre la
masa y el radio de una enana blanca. Veamos cémo lo hizo:

Una estrella se puede ver como una esfera que gira sobre si misma de atomos de hidrégeno sostenida
por presion térmica P ~ nkT, donde n es la densidad de atomos. La estrella esta en equilibrio cuando la
energia total

E = Egrav + Eyin (44)

es un minimo. Para una estrella de masa M y radio R, las energias gravitatoria y cinética son respec-
tivamente

GM?
K rav ™~ T 5 4.5
g R ( )
Fiin ~ nR*(E), (4.6)

donde (E) es la energia cinética promedio de los dtomos.

Eventualmente, cuando ya no hay suficiente combustible nuclear disponible, la fusién en el ntcleo se
detiene, después de lo cual la estrella se enfria y se contrae. Consideremos el posible estado final de una
estrella a T'= 0. La presiéon P no tiende a cero cuando 7' — 0 debido a la presion de degeneracién. Dado
que m, <K My, los electrones se vuelven degenerados primero, a una densidad numeérica de un electrén en
un cubo cuyo lado mide aproximadamente la longitud de onda de Compton. Veamoslo:

Para calcular la densidad numérica de electrones necesaria para que se vuelvan degenerados, primero
necesitamos la relacién entre la densidad numérica n. y la longitud de onda de Compton A¢. La longitud
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de onda de Compton' aplicada a un electrén esté dada por:

Ac = h , (4.7

mecC

donde h es la constante de Planck, m. es la masa del electrén y c es la velocidad de la luz.

La densidad numérica de electrones n. se calcula dividiendo el nimero total de electrones N, entre el

volumen V en el que estdn contenidos:
N,
Ne = 76. (48)

Dado que estamos considerando un cubo de lado A¢, el volumen V' es )‘30

Entonces, podemos encontrar la densidad numérica de electrones necesaria para la degeneracién divi-
diendo 1 (un electrén por caja) entre el volumen de un cubo con una longitud de lado igual a la longitud
de onda de Compton:

1
’]’Le = —. (4.9)
e
Sustituyendo la expresién para A¢, obtenemos:
MeC\ 3
e = . 4.10
" ( h ) (4.10)
Por tanto, en general se tiene
h
ngt® N —, (4.11)
(pe)

donde (p.) es el momento promedio del electrén.

Veamos bajo qué condiciones la presiéon degenerada de los electrones puede sostener una estrella para
evitar su colapso a T' = 0.

Primero supongamos que los electrones son no relativistas. Entonces,

() ~ 2 (4.12)

Me

Dado que n = n,, sustituimos (4.11) y (4.12) en (4.6),

<pe>2 N h? R3n§/3

Exin ~ neR*(E) ~ n.R® (4.13)
Me Me
Y como m, < my,, M ~ n,R3m,, entonces n, ~ % y sustituyendo esto en (4.13), queda
n M\
Eyn~— | — —, 4.14
« e (mp) R? ( )

5/3
donde el término Z—z (%) es constante para M fijo.
e P

Sumando las energias potencial (4.5) y cinética (4.14) en la ecuacién de equilibrio para una estrella,
la energia total queda

E~—-G— +— —+ = (4.15)

MR (MNP 1 o B
R ' m. T RTRY

My

1La longitud de onda de Compton de una particula de masa m es: A\g = %
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donde « y 8 son constantes que dependen de las propiedades fisicas de la estrella y no de su radio R.

El punto de equilibrio ocurre cuando g—g =0,y

0E M B (M 53 16
ok "R T \m) ® (4.16)
Y de ahi,
2 5/3
GM? — ::T (f) Rl ~ 0. (4.17)
e D min
Y con eso obtenemos el valor de R,,;n:
E
hAM S
min ™~ W
Rmin

; R

Figura 4.4: Minimo de energfa (punto de equilibrio).

El colapso de la estrella se evita. Se convierte en una enana blanca o una estrella fria y muerta
sostenida por la presién de degeneracion electréonica. En equilibrio:

M meG 3
Ne ~ mpR3( - (Mm§)2/3> . (4.18)

min

Sin embargo, la validez de la aproximacién no relativista requiere que (p.) < mec, es decir,

<pe> hné/g

— = —< g, (4.19)
Me Me
por lo que,
mec\ 3
ne < ( - ) (4.20)
Para una enana blanca, esto implica
meG - MeC
= (Mm2)*/* < — (4.21)
por tanto,
1 [he\?
M« —|—= . 4.22
< (%) (4.22)

Para valores suficientemente grandes de M, los electrones tendrian que ser relativistas, en cuyo caso
debemos usar

(E) = (pe)e = henl/?, (4.23)
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MO\Y3 M3
3 3,4/3 3
Eyin ~ neR*(E) ~ heR*n/® ~ heR (mpR3> ~ he <mp) = (4.24)
Entonces ahora,
«Q Y
Er~—— 4+ L 4.25
7zt g (4.25)
T 9B _
El equilibrio ocurre cuando gz = 0,
OF @ y
— ~ = — —=0. 4.26
OR R?* R? ( )

Y esto se da cuando vy = a.

M~ (n}bg) (72;)3/2. (4.27)

Para valores més pequenos de M, R debe aumentar hasta que los electrones se vuelvan no relativistas,
en cuyo caso la estrella es soportada por la presion de degeneracion de electrones, como acabamos de ver.
Para valores més grandes de M, R debe continuar disminuyendo, por lo que la presién de degeneracion
de electrones no puede sostener la estrella. Por lo tanto, existe una masa critica M¢,

o () ()" )

por encima del cual una estrella no puede terminar como una enana blanca. Por tanto, M < M¢.
Este es el limite de Chandrasekhar. Sustituyendo los valores de las constantes obtenemos Mg ~ 1,85M¢.
Realizando un célculo mas riguroso que tenga en cuenta las correcciones relativistas y las propiedades
especificas de la materia nuclear da como resultado M¢ =~ 1,4Mg.

Y ademés existe un radio critico tal que R > R¢

1 hg 1/2
e (L) (2)” o

Para realizar todos estos calculos hemos asumido que las correcciones de la relatividad general a la
teoria newtoniana son despreciables. Vamos a comprobar que esta suposicion es cierta. Habiamos visto
que en el punto de equilibrio

hM~L/3

Roin ~ 5/3°
Gmemy

(4.30)

es decir, R ~ M~1/3 para una enana blanca. Dado que M < M, esto establece un limite inferior en
el radio: R > R¢ con Re la expresién obtenida en (4.28):

R>R L AR 4.31
> g ~ — Ge . (4.31)

Vemos que nos aparece un término %%/2. Retomando la expresién (4.27), despejamos 13/2 de esa
ecuacion:

Mm2G3/?

3/2
h/? ~ 3/2

(4.32)
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Sustituyendo esto en (4.31),

Mm,G GM m
R > s — < =<1 (4.33)
MmeC R m,
La razén adimensional gjg es una medida de la fuerza del campo gravitacional. Dado que es pequena,

despreciar las correcciones de la relatividad general tal y como hemos hecho esté justificado.

Veamos una representacién del radio en funcién de la masa para una enana blanca considerando los
casos no relativista, relativista y ultrarrelativista:
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Figura 4.5: Representacion del radio en funciéon de la masa de una enana blanca. En la curva verde se
ha considerado la estrella como un gas ideal de Fermi relativista, mientras que en la curva azul se ha
considerado la estrella como un gas de Fermi ideal no relativista. La linea de color negro marca el limite
ultrarrelativista. CM hace referencia a Chandrasekhar Mass.

En esta grafica se puede ver que para masas menores a aproximadamente 1.4 masas solares, la enana
blanca puede existir en equilibrio, ya sea en el régimen no relativista o relativista. A medida que vamos
aumentando la masa el radio va disminuyendo, y cuanto més nos acercamos al limite, las diferencias entre
los modelos no relativista y relativista se hacen méas evidentes. El radio disminuye mas lentamente en
el régimen no relativista debido a que, como habfamos visto en 2.49 y 2.50, P, x p°/% y P, o p*/3:
como la presiéon aumenta maés rdapido con la densidad en el caso no relativista que en el relativista, se
necesita un aumento significativo en la densidad para mantener el equilibrio cuando la masa de la enana
blanca aumenta. Por lo tanto, la estrella puede soportar una masa mayor sin que su radio disminuya
tan drasticamente. Pero cabe resaltar que medida que la masa de la enana blanca aumenta, la densidad
también, y cuando alcanza valores extremadamente altos, los electrones son forzados a ocupar niveles de
energia muy elevados debido al principio de exclusién de Pauli. Esto significa que su velocidad se acerca a
la velocidad de la luz, y los electrones entran en el régimen relativista. Por eso no tiene sentido hablar del
caso no relativista cuando la masa es casi la masa limite. Y cuando efectivamente se alcanza ese limite,
los electrones en su interior estan tan comprimidos que sus velocidades se acercan a la velocidad de la
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luz, entrando en el régimen ultra-relativista. En este punto, el radio de la estrella se vuelve irrelevante
para pequenas variaciones en la masa ya que cualquier aumento adicional en la masa llevaria a un colapso
gravitacional.

Cuando Chandrasekhar mostré su resultado, inicialmente hubo un rechazo por parte de la comunidad
cientifica, y en particular por Eddington, un astrofisico muy respetado en su tiempo. Una de las criticas que
se hacia era que este modelo no explicaba qué pasaba cuando se superaba el limite de Chandrasekhar. Sin
embargo, los desarrollos en la fisica tedrica confirmaron sus predicciones y establecieron su descubrimiento
como un pilar fundamental en la astrofisica.

4.4. Supernovas la

Puede darse el caso de que una enana blanca tenga una masa por debajo del limite de Chandrasekhar,
pero esa masa aumente hasta superarlo. Esto ocurre en un sistema binario en el que la enana blanca esta en
orbita con otra estrella, y debido a su intensa gravedad, atrae masa de su estrella companera. Este proceso
se conoce como acrecion. Si la masa aumenta lo suficiente y supera el limite de Chandrasekhar, la enana
blanca se vuelve inestable y se desencadena una explosion termonuclear que destruye completamente la
estrella®. Esta explosién produce una liberacién enorme de energia y la emisién de una gran cantidad de
luz.

4.5. Estrellas de neutrones y agujeros negros

En una enana blanca, los electrones ocupan todos los niveles de energia disponibles hasta la energia
de Fermi. Necesariamente Er < m.c? (la energfa en reposo del electrén), ya que de lo contrario los
electrones serfan relativistas y por tanto tendrian energias cinéticas mucho mas altas y ya no seguirian
una distribucién de Fermi-Dirac tipica de los fermiones degenerados; no podrian sostener la estrella. Por
lo tanto, una enana blanca, en principio, es estable frente a la desintegracion beta inversa:

e +pt =n+r. (4.34)

ya que la reaccién necesita una energia de al menos (Am)c?, donde Am es la diferencia de masa
neutrén-protén. Claramente Am > m, (de lo contrario, la desintegracién beta seria imposible), de hecho
Am ~ 3m.. Por lo tanto, se necesitan energias del orden de 3m.c? para la desintegracién beta inversa.
Energias de este orden no estan disponibles en las enanas blancas. Sin embargo, hemos visto en la secciéon
anterior que si M > M, es decir, se excede el limite de Chandrasekhar, la gravedad comprimira la enana
blanca, y esto hara que la energia de Fermi de los electrones aumente. Llegarda un punto en el que los
electrones tengan suficiente energia para que se produzca la reaccién de desintegracion beta inversa, (esto
ocurre cuando Er ~ (Am)c?).

Con esta reaccion los electrones decaen y por tanto desaparece la presién de degeneraciéon electrénica;
los neutrinos escapan de la estrella y pueden ser detectados en la Tierra por los mismos métodos utilizados
para detectar neutrinos solares. La reaccién no puede llegar al equilibrio con la reaccién inversa (lo que
haria que la cantidad de electrones en la estrella se mantuviera constante y por tanto siguiera existiendo
esa presion de degeneracién electrénica):

n+ve—e +pt (4.35)

Esta reaccién no puede tener lugar porque los neutrinos escapan de la estrella. También podriamos
preguntarnos si puede ocurrir la siguiente desintegracion beta:

n—e +pt 40 (4.36)

2Hay un tipo de supernovas clasificadas como Iax. Este tipo de supernova no siempre destruye por completo a la enana
blanca progenitora.
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Esta reacciéon también haria que la cantidad de electrones en la estrella se mantuviera constante. Pero
tampoco puede ocurrir porque todos los niveles de energia de los electrones por debajo de E < (Am)c?
estan llenos cuando E > (Am)c?. Para que ocurra la reaccién (4.36), el electrén producido debe ocupar
un estado de energia disponible. Sin embargo, en estas condiciones todos los niveles de energia para los
electrones por debajo de (Am)c? estén llenos. Y como el electrén resultante de la desintegracion beta
necesita ocupar un nivel de energfa por debajo de (Am)c?, lo cual no es posible porque no hay estados
disponibles, esta reaccién no ocurre.?

Dado que la desintegracién beta inversa 4.34 elimina la presion de degeneracion de electrones, sin
esta presion para sostenerla, el nicleo de la estrella ahora experimenta un colapso hasta la densidad de
la materia nuclear. La onda de choque producida por esta caida arranca todas las capas externas de la
estrella en una explosién gigantesca que produce lo que observamos como una supernova de Tipo II (las
supernovas de Tipo I ocurren cuando una enana blanca acumula materia que hace que su masa exceda
el limite de Chandrasekhar).

Tras esta explosion solo queda un nticleo de neutrones extremadamente compacto de densidad de
materia nuclear. Su Unico mecanismo de soporte es la presién de degeneracion de neutrones. Para ver
si esta presion de degeneracién de neutrones puede sostener la estrella, realizamos los mismos calculos
que hemos hecho para la presién de degeneracion electrénica pero reemplazando me por m, (y podemos
aproximar m, por mp). Con estos cambios, la férmula para el radio de una enana blanca (4.30) se
convierte en

23 7—1/3
R~ thWS/g (4.37)
Myp

para una estrella de neutrones. La férmula de la masa critica (4.28) no dependia de m. por lo que se

aplica también en este caso.
1 he\*/?
Mo~ | — — . 4.38
o~ () () 439

Vamos a ver, igual que hemos hecho antes, si la aproximacién de la relatividad general a la gravedad

newtoniana es valida. Como 2;21\1/%[ es una medida de la fuerza del campo gravitacional, tomamos M ~ Mg

y 7 ~ Rpin y sustituimos las expresiones (4.38) y (4.37) en este cociente y queda:

GM

2R
Esto indica que el campo gravitacional es fuerte y eso invalida la aproximacién newtoniana a la relatividad
general. Ademds, la aproximacion del gas ideal ya no es véalida, por lo que la férmula de masa critica (4.38)
ya no valdria. No obstante, debe existir una masa méxima. Haciendo calculos bastante mas complejos

que involucran la relatividad general y la fisica nuclear, se obtiene ese valor, que es Myax =~ 3Mg (de
hecho, serd un poco menor).*

1. (4.39)

Si la masa del nicleo de neutrones remanente tras la explosién no supera la masa critica Mg, ese
ntcleo se convertird en una estrella de neutrones, sostenida por la presion de degeneracién de neutrones.

3Todas estas reacciones estdn permitidas, ya que conservan la carga, el niimero de nucleones y el niimero lepténico, pero
no se dan en las enanas blancas por las razones explicadas en esta pagina.

4Por detallar brevemente estos célculos, lo que se hace es integrar la ecuacién de equilibrio hidrostatico relativista
general, la ecuaciéon de Tolman-Oppenheimer-Volkoff que seria la ecuacién de equilibrio hidrostatico correcta para estrellas
de neutrones, y con ello obtener la expresiéon de la densidad. Posteriormente, integramos

T Axr'2 o(r!
m(r):/o 4072/)()(17". (4.40)

Y con ello, dependiendo de la densidad, obtenemos un limite superior para la masa maxima de ~ 2,9M¢), y para densidades
superiores a ~ 10'® gcm™3, obtenemos un limite inferior de ~ 2,2Mg. Los calculos detallados se pueden encontrar en
[KB96].
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Si, por otro lado, la masa excede la masa critica, entonces no puede ser sostenida por la presién de
degeneracién de neutrones y debe continuar colapsando hasta que

2GM

R—>2

Rgs. (4.41)
c

Este es el radio de Schwarzschild. Cualquier objeto esféricamente simétrico con un radio menor que su
radio de Schwarzschild no se puede ver porque la luz no puede escapar de su superficie. Un objeto que
ha colapsado a este radio es un agujero negro.

4.6. Conclusiones

En este trabajo se ha realizado un analisis del equilibrio y la evolucion de las estrellas, centrandose
en los principios fundamentales que determinan su comportamiento. Se han analizado las ecuaciones es-
telares y las reacciones que tienen lugar en el nticleo, asi como su evolucién, trabajando con el diagrama
Hertzsprung-Russell. Hemos visto las diferentes presiones que mantienen una estrella en equilibrio, expli-
cando cudles tienen mayor relevancia en funcién de la fase en la que se encuentre la estrella.

El tema central ha sido la presién de degeneracién y su equilibrio con la presién gravitatoria. Hemos
visto que hay presion de degeneracion tanto de electrones como de neutrones. Hemos obtenido el limite
de Chandrasekhar, una masa critica aproximadamente 1.4 veces la del Sol. Este resultado es fundamental
en astrofisica, pues ilustra los limites fisicos que definen el destino final de las estrellas en el universo.
Y aunque el objetivo de este trabajo es determinar el limite de Chandrasekhar para enanas blancas
mediante el equilibrio entre presiéon gravitatoria y presién de degeneracion electronica, trata también la
degeneracién de neutrones, remarcando que existe una clara analogia entre el limite para enanas blancas y
el limite para estrellas de neutrones, cada una de ellas sostenida por una presiéon de degeneracién distinta,
pero que, en términos generales, funcionan igual.
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