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A todas las personas, en general, les atraen los fendmenos naturales violentos y a los fisicos,
en particular, les interesan los modelos y explicacion de dichos fendmenos. En astrofisica, el
fendmeno de las supernovas es especialmente impactante. Sin embargo, en este articulo
queremos ensalzar la belleza del equilibrio casi inmutable. Las estrellas enanas blancas, y las
estrellas de neutrones son descritas en palabras del astrofisico Lipunov como estrellas
eternas; uno de los mejores escenarios cdsmicos del dominio del principio de exclusion de

Introduccion

Las estrellas se pueden clasificar en diferentes tipos,
y cada uno de ellos requiere el uso de una o varias
ramas de la fisica para estudiarlas. Un tipo de
estrellas muy especiales son las enanas blancas.
Estos cuerpos celestes son especialmente
interesantes porque son los Unicos cuyas
propiedades se pueden explicar casi completamente
a partir de la mecanica estadistica cuantica, una
rama de la fisica que utiliza la teoria de la
probabilidad para deducir el comportamiento de un
sistema macroscdpico. Es decir, utilizando una
cantidad estadisticamente significativa de los
constituyentes del sistema, podemos saber su
comportamiento global.

Esto sera muy util en estas estrellas, y, dado que el
titulo del articulo es “Fisica estadistica y modelos
estelares”, es facil adelantar que el contenido de este
articulo sera el estudio de las enanas blancas
gobernadas por la estadistica de Fermi-Dirac.

La estadistica de Fermi-Dirac

La estadistica de Fermi es la forma de contar estados
de ocupacién en un sistema de fermiones. Los
fermiones son un tipo de particula que posee espin
semientero (el espin es una propiedad intrinseca de
las particulas, que en este contexto no nos dice
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mucho, pero vale para clasificarlas), y lo mas
importante, cumplen el Principio de Exclusiéon de
Pauli: dos fermiones idénticos no pueden ocupar el
mismo estado cuantico. El electrén, que tiene espin
1/2, es un fermién. También lo son los neutrones y
protones.

Las propiedades de la estrella enana blanca se
estudian con “mecdnica estadistica cuantica”. El
hecho de que sea “cuantica” implica que el espectro
de energias del sistema no es continuo, sino discreto.
Es decir, existiran los niveles “1, 2, 3..” pero no
podremos encontrar niveles intermedios entre ellos.

Ahora que sabemos que los electrones son
fermiones, y como las enanas blancas tienen una
temperatura suficiente como para que los atomos
que las conforman estén ionizados (es decir, estaran
los electrones y nucleos sin emparejar) debemos
utilizar esta estadistica para el estudio de las enanas
blancas.

Sin embargo, la temperatura de la estrella
generalmente es tan alta que los electrones se
mueven a velocidades relativistas, velocidades
cercanas a la velocidad de la luz, por eso realmente
se utiliza la “Estadistica de Fermi relativista'’; esto
es, cumplen el Principio de Exclusién de Pauli, por lo
que van ocupando niveles energéticos que no estén
ya ocupados por otro fermion. Cuando la
temperatura es 0 K, los fermiones van ocupando
niveles energéticos hasta un nivel superior cuya
energia es la energia de Fermi (se llama “nivel de
Fermi”), cuando la temperatura aumenta, los
electrones despueblan los niveles inmediatamente
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inferiores al “nivel de Fermi” y pueblan los
inmediatamente superiores.

La energia de Fermi en este caso depende de la
densidad, por eso en las estrellas enanas blancas, en
las que la densidad es tan alta, la energia de Fermi es
muy alta, y aunque la estrella tenga temperaturas
muy altas, los niveles de energia estan por debajo de
la energia de Fermi (jy eso que algunos son
relativistas!), por eso, aunque parezca sorprendente,
es formalmente correcto estudiar una estrella enana
blanca como un sistema de Fermiones relativistas
degenerado, o, lo que es lo mismo, a temperatura 0
K, ya que no hay ningin nivel energético por encima
de la energia de Fermi.

En resumen: la alta densidad de las estrellas enanas
blancas hace que el nivel de Fermi de éstas (que
depende de la densidad), sea muy alto. Cuando un
sistema esta a temperatura 0 K, todos los niveles de
energia del sistema estan por debajo de este nivel de
Fermi. En una estrella enana blancas, el nivel de
Fermi es tan alto que todos los niveles de energia en
la estrella estan por debajo de él, por eso se estudia
como un sistema a temperatura 0 K.

Estrellas de la secuencia principal

Para comprender las propiedades evolutivas de las
estrellas se utiliza el “diagrama de Hertzsprung-
Russell’ en cual contiene una banda muy
frecuentada de estrellas, denominada secuencia
principal. El diagrama HR puede ser considerado
como un “mapa clasificador estelar”, precisamente
porque se muestra especialmente util para realizar
la clasificacidn estelar. Ver la figura 1.

El diagrama HR representa las luminosidades de las
estrellas (eje vertical, crecientes hacia arriba) con las
temperaturas de éstas (eje horizontal, crecientes
hacia la izquierda).

La secuencia principal, en dicho diagrama, es la
amplia banda diagonal en la que caen mas del 90%
de las estrellas; en esta banda, una alta temperatura
se corresponde con una alta luminosidad. Ahi
encontraremos al Sol, como puede observarse en la
figura. En todo caso, las estrellas “menos normales”
se encuentran fuera de la secuencia principal y son
las que presentan gran interés por sus
caracteristicas fisicas. Asi, en el extremo superior
derecho encontramos las estrellas frias: gigantes y
supergigantes, pero brillantes por su enorme
tamafio; y en el extremo inferior izquierdo las
estrellas calientes pero tenues, por su pequefio
tamafio, estrellas enanas. Las estrellas enanas
blancas las estudiaremos en secciones posteriores,
sin embargo, veamos brevemente el
comportamiento de las estrellas de la Secuencia
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Principal, como el Sol. Estas estrellas estin en
equilibrio hidrostatico: la presién generada en las
reacciones de fusidon del interior de la estrella esta
compensada con el propio peso de la estrella.
Ademas, la relacién masa-radio en estas estrellas es
lineal, cuanta mas masa tengan, mas grandes son.

Sin embargo, como hemos visto, existen muchos
tipos de estrellas en el Universo, ;como pasa una
estrella de la Secuencia Principal a ser una gigante
roja o una enana blanca? Esto se estudia en una rama
de la astrofisica que es la “evolucidn estelar”.
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Fig. 1. Diagrama de Hertzsprung-Russel.

Evolucion estelar

Los astréonomos modernos, tras décadas de
observaciéon ayudada por los descubrimientos
recientes de la teorfa nuclear han permitido
establecer un ciclo estandar de vida que engloba a
todos las estrellas conocidas.

Todas las estrellas comienzan como protoestrellas:
concentraciones de gas luminoso localizado entre
grandes y difusas nubes de polvo y gas. Bajo el peso
de su propia gravedad colapsan hacia dentro,
provocando el calentamiento de la protoestrella, que
se comprimira hasta que comiencen las reacciones
de fusion del hidrégeno en su nucleo. Entonces las
estrellas pasan a pertenecer a la Secuencia Principal.

Se puede dar el caso en el que la protoestrella no sea
suficientemente masiva como para comprimirse
hasta el punto de activar las reacciones de fusion; se
genera, entonces, lo que es conocido como una
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estrella degenerada, objeto subestelar o enana
marron, bautizadas asi por Tarter en 1976.

Existe controversia a la hora de distinguir una enana
marrén de un exoplaneta gigante, ya que no
producen reacciones de fusién, en principio se
establece la diferencia por el mecanismo de
formaciéon o su posicion en el espacio, (orbitando
alrededor de estrellas o flotando libremente en el
espacio interestelar). Esta es la primera fase del
proceso evolutivo, como se puede observar en la
figura 2.
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Fig. 2. Evolucidn estelar. Créditos:

http://sciteachers.tumblr.com/post/116323828940/jack
mrhughes-the-lifecycle-of-a-star-jiggling.

Muchas estrellas permanecen en la Secuencia
Principal durante miles de millones de afios. Pero, en
un instante determinado, cada una de ellas alcanza el
agotamiento de su combustible, causando el paso de
la estrella a otra fase evolutiva. En este punto juega
un papel clave la masa de la estrella.

. Las estrellas de masas inferiores al Sol (*1/3
M(@®, masa solar) son por ejemplo, las enanas
marrones, de las que ya hemos hablado, y mas
abundantemente, las enanas rojas, que convierten
hidrégeno en helio; pero al ser estrellas tan poco
masivas, este proceso es muy lento, por lo que
permanecen en la Secuencia Principal un tiempo
mucho mayor que cualquier otra (una estrella con la
mitad de la masa del Sol, podria sobrevivir alrededor
de quince veces la edad actual del universo). Una vez
que estas estrellas hayan consumido todo el
hidrégeno, la fusién tedricamente cesaria, y la
estrella seguiria contrayéndose hasta que soélo
hubiera repulsién electrénica. El calor de la estrella
entonces se disipara, dejando una esfera de gas
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comprimido, frio y oscuro, unos objetos que atin no
se han observado, las enanas negras.

. Las estrellas de masa intermedia, como el
Sol, no desaparecen tras fusionar todo el hidréogeno,
sino que una vez que éste se acaba sufren una de
serie de transformaciones, que no permiten
describirlas como al resto de las estrellas de la
Secuencia Principal. Cuando la mayor parte del
nucleo de la estrella se ha fusionado en helio inerte,
comienza a quemar hidrégeno en una cascara que
rodea el helio. En este proceso la estrella se expande,
y su superficie se enfria, por lo que su color se torna
rojizo (fase de gigante roja). Su nucleo continda
calentandose hasta producirse la fusién del helio en
carbono, el cual ya no se puede fusionar puesto que
no hay suficiente gravedad, y la estrella muere, su
cubierta se deforma, dando paso a una nebulosa, y su
nucleo se convierte en una caliente y fuertemente
comprimida enana blanca.

. Las estrellas muy masivas, minimo 3 MQO,
son estrellas calientes, brillantes y azules, cuya vida
es corta pero muy vistosa. Son estrellas de gran
extrafieza, por la corta extensiéon de sus vidas. La
primera fase evolutiva practicamente coincide con la
de una estrella intermedia, pero las estrellas masivas
tienen nucleos muy calientes, y pueden combinar el
hidrégeno en helio a través de carbono, nitrégeno y
oxigeno. Una vez que sus ntcleos son convertidos a
helio, debido a la enorme gravedad de las estrellas,
puede continuar el proceso de fusién, convirtiendo
helio en carbono, carbono en neén, ne6n en oxigeno,
oxigeno en silicio, y por ultimo, silicio en hierro. En
este punto las reacciones de fusién paran, debido a
que el hierro no se fusiona. Cuando esto ocurre,
como ya no se puede obtener mas energia de la
fusiébn de elementos mdas pesados que el hierro,
paran las reacciones de fusién y el ndcleo de una
estrella masiva se colapsa rapidamente por accién de
la gravedad. Esto provoca una explosion de
Supernova, una explosion de gran magnitud de los
elementos que conformaban la estrella, (es una bella
imagen pensar, que los elementos en nuestro planeta
0 que nos conforman, incluso, a nosotros mismos,
fueron generados en una estrella). A su vez, en la
propia Supernova, se pueden generar elementos mas
pesados que el hierro (como oro y plutonio), en un
proceso llamado proceso-r, que ocurre en unos
pocos segundos en la explosion de Supernova,
debido a la gran cantidad de energia que se pone en
juego. Este tipo de elementos tan pesados solo
pueden forjarse en la muerte de una estrella muy
masiva, en una Supernova. El residuo de Ila
Supernova, dependiendo de cuian masiva fuera la
estrella, puede ser una estrella de neutrones (objetos
que pueden tener una masa mayor que nuestro Sol,
pero tener un radio menor de 20 km.) y, para
estrellas muy masivas, el cuerpo residual puede ser
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un agujero negro, cuerpos tan densos y con gravedad
tan fuerte, que ni siquiera la luz puede escapar de
ellos.

Fig. 3. Imagen de Betelgeuse, también llamada alpha
Orionis o HIP 27989, es una estrella supergigante roja,
situada en la constelacion de Orion. Se prevé que el final de
su vida sea como Supernova de tipo II, se cree que durante
los préximos miles de afios. Fue vista por el observatorio
espacial Herschel, una misién de una agencia Espacial
Europea con importante participacion de la NASA. Crédito
de la imagen: ESA/Herschel /PACS/L.

Fig. 4. Remanente de Supernova conocido como “E0102",
en la galaxia llamada “Pequefia nube de Magallanes" a
unos 210 000 afios luz de distancia. E0102 es
relativamente joven en escalas astronémicas, ya que se ha
determinado ser de 2000 afios de antigiiedad, este tipo de
objetos estelares jovenes permiten a los astronomos
observar el material del nucleo directamente. Crédito de la
imagen: NASA, ESA, el Hubble Heritage Team
(STScI/AURA) y J. Green (University of Colorado, Boulder).
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Fig. 5. V838 Monocerotis, es una estrella variable situada
en la constelaciéon de Monoceros, aproximadamente a
20.000 afios luz del Sol. La estrella exhibi6 una explosion
muy importante en el afio 2002 y se crey¢ inicialmente
que era la tipica creacién de una nova (que es una
explosion termonuclear causada por la acumulacién de
hidrégeno en la superficie de una enana blanca), sin
embargo, luego se supo que se trataba de algo
completamente distinto. Hoy se cree que la explosion esta
relacionada con los procesos de muerte estelar y la fusiéon
de una estrella binaria o planetas. Crédito de la imagen:
Telescopio espacial Hubble el 17 de diciembre de 2002.
NASA/ESA

Enanas blancas

Las enanas blancas constituyen, en astrofisica, el
paradigma de la estadistica de Fermi. Una estrella de
tamafio medio como el Sol, tras la fase de gigante
roja, continia con el colapso gravitatorio, una vez
agotado el combustible que frenaba este colapso. La
estrella entonces se contrae hasta que aparece una
nueva presiéon, que no se debe a las reacciones
nucleares, sino que opera a densidades mucho mas
altas, deteniendo el proceso. Asi comienza la fase de
enana blanca.

Esta presion se denomina presiéon de Fermi de los
electrones. Es una consecuencia directa del Principio
de Exclusion de Pauli. Cuando la densidad aumenta
tanto que los electrones comienzan a estar muy
juntos, este principio comienza a causar efecto.
Como los electrones no pueden ocupar los mismos
niveles energéticos, aparece una repulsiéon entre
electrones, que puede evitar el colapso, y de hecho lo
hace. Cuando esto ocurre, comienza la fase de enana
blanca: conformada por un sistema de tipo “atomo
Unico”, los electrones van ocupando niveles en la
estrella por “capas energéticas”, como en un atomo.
Se dice entonces que el sistema de electrones esta
degenerado, o a temperatura 0, es decir, la enana
blanca es una estrella degenerada de electrones.
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Resulta curioso estar tratando solo los electrones y
olvidar los nucleos, ya que en una enana blanca,
ademas, suele haber nicleos mas pesados que el
hidrégeno, generados como productos de la fusidn,
(helio, oxigeno, carbono). Hay que tener en cuenta,
que estos atomos estaran completamente ionizados,
y que por cada nucleo de, por ejemplo, oxigeno,
habra 16 electrones libres, por lo que éstos son los
que realmente producen la presion de Fermi.
Estadisticamente es mas probable que sientan la
repulsiéon de Fermi “antes” los electrones, que los
nucleos.

Un sistema con temperatura OK estarda siempre
degenerado. Una enana blanca, incluso en un estado
en el cero absoluto, poseeria energia puesto que no
todos los electrones podrian ocupar el estado
fundamental, debido al Principio de Exclusion.

Llegados a este punto se plantea la interesante
cuestion de saber qué es lo que determina que una
estrella acabe sus dias como enana blanca, estrella
de neutrones o agujero negro. Aqui también entra en
juego la masa de la estrella. Existe una masa limite
superior denominada “Masa limite de
Chandrasekhar”, situada en torno a 1.44 MQ®. Las
estrellas con masa por debajo de este limite
terminan sus dias como estrellas enanas blancas, ya
que la degeneracion electronica es suficiente para
detener el colapso gravitatorio.

Sin embargo para estrellas de masa superior, esta
degeneracion no es suficiente para detener este
colapso bajo su propio peso, y la estrella sigue
comprimiéndose hasta que los electrones ionizados
se juntan con los protones, desprendiendo un
neutrino y formando un neutrén en la siguiente
reaccion:

e +p—-n+t+v

Este es un proceso conocido como neutronizacion de
la materia. Y el trabajo necesario para que la
reacciéon anterior tenga lugar, lo aporta la fuerza
gravitatoria; precisamente por esa razoén el proceso
de neutronizacion ocurre en estrellas masivas. Este
proceso, también esta relacionado con lo que ocurre
cuando una estrella colapsa a estrella de neutrones
super densa a través de una explosion de supernova.

En todo caso, debe tenerse en cuenta que si la masa
de una estrella es inferior al Ilimite de
Chandrasekhar, la situacion de enana blanca resulta
energéticamente mas ventajosa que la de
neutronizacion de la materia, tal como se puede ver
en la figura 6.
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Fig.6 Representacion de la energia de las estrella en funcién
de su masa. Para valores de masa inferiores a Mmin
(0.03M(©) existe un solo minimo que corresponde a la
situacién de enana blanca. Para masas comprendidas entre
Mmin y el limite de Chandrasekhar existen dos minimos: el
de enana blanca y estrella de neutrones, siendo aquél mas
estable: finalmente para valores superiores al limite de
Chandrasekhar, la situacién estable es la de estrella de
neutrones. Créditos de la imagen: Lipunov, 2002.

Una imagen obtenida recientemente por la NASA,
ESA y el equipo Hubble Heritage muestra un estrella
moribunda a 4.600 afios luz de la Tierra, en la
direccion de la constelacion de Cygnus. En la imagen
de la figura 7 se puede observar la nebulosa
Kohoutek 4-55 cuyo nombre es en honor al
astrénomo checo que la descubrid. El ejemplo es
muy interesante, puesto que en el centro de esta
nebulosa que desprende la estrella en sus ultimos
afios de vida, esta una estrella de tamafio similar a
nuestro Sol.

Este es el comportamiento que se espera que siga el
Sol dentro de 5000 millones de afios, quien primero
se desprenderda de sus capas externas, dejando
detras al descubierto su nuicleo, muy caliente. Tras
esto, este nucleo se enfriardA poco a poco hasta
convertirse en enana blanca.
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Fig. 7 Foto tomada por la NASA, ESA y el equipo Hubble
Heritage (STScl/AURA).Reconocimientos: R. Sahai and J.
Trauger (Jet Propulsion Laboratory)

Fig. 8. La Nebulosa del Ojo de Gato (NGC 6543) se observa
en esta vista detalla obtenida por el Telescopio Espacial
Hubble de la NASA. La imagen de la CAmara Avanzada del
Hubble (ACS) muestra un patrén de ojo con once o mas
anillos concéntricos, o cascaras alrededor del “Ojo de
Gato". Las observaciones sugieren que la estrella eyect6 su
masa en series de pulsos en intervalos de 1500 afios. En el
centro permanece el nicleo desnudo de la estrella inicial:
una enana blanca. Crédito: NASA, ESA, HEIC, y The Hubble
Heritage Team (STScI/AURA

Fisica estadistica y modelos estelares

Fig. 9. El Telescopio Espacial Hubble ha capturado esta
imagen de una de las mas famosas nebulosas planetarias:
La Nebulosa del Anillo (M57). Es una imagen de Octubre,
1998, en la que se ve una estrella que murid hace miles y
miles de afios. En la imagen se observan alargadas nubes
oscuras de material incluidas en el borde de la nebulosa, y
la estrella central moribunda (una enana blanca) flotando

en un halo azul de gas caliente. La nebulosa tiene un
diametro de alrededor de 1 afio luz y esta localizada a
2000 afios luz de la Tierra en direccién de la constelacién
Lyra. Los colores son aproximadamente ciertos. Crédito:
NASA, ESA, HEIC, y The Hubble Heritage Team
(STScl/AURA

Estrellas de neutrones

Sobre un acercamiento formal a las estrellas de
neutrones, se debe tener en cuenta que los
neutrones son también fermiones y también se
cumple para ellos el Principio de Exclusion de Pauli.

Aunque en principio parezca que el estudio para las
estrellas de neutrones ha de ser el mismo que para
las enanas blancas, hay que tener en cuenta que la
densidad es tan sumamente alta (~1017 kg/m3) que
tienen cabida los efectos de curvatura espacial y las
interacciones fuertes entre neutrones, que no seran
despreciables.

Existe también un limite de masa para las estrellas
de neutrones, denominado limite de Oppenheimer-
Volkov, que es del orden de 2 M. Una estrella de
neutrones tendra un radio promedio de unos 10 km
(la masa total de una estrella concentrada en un
espacio de no mas que una pequefa ciudad). La
velocidad de escape (velocidad minima necesaria
que debe tener un cuerpo para escapar del campo
gravitatorio del objeto estelar) es de alrededor de
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2.8:1019 cm/s, un valor ligeramente inferior a la
velocidad de la luz.

Desde el punto de vista observacional, las estrellas
de neutrones se identifican con los pulsares
(emisiones de luz periédicas, debidas a que el eje de
rotacion de la estrella no coincide con el eje
magnético de la misma). El mas notable es el del
Cangrejo, situado en el lugar en el que astrénomos
chinos descubrieron en 1054 una supernova (para
agrado de los cientificos, encajando con la teoria del
final de vida de una estrella mas masiva que el Sol).
Este pulsar posee una emisiéon de radio periddica
muy precisa, con un pulso cada 0.033 segundos.

Fig. 10. La nebulosa del Cangrejo. Es el resultado de una
Supernova que tuvo lugar en 1054 y se observd desde la
Tierra. En el centro de la nebulosa se encuentra un ptlsar:
una estrella de neutrones tan masiva como el Sol, pero del
tamafio de una ciudad pequefia. Este pulsar del Cangrejo
rota 30 veces por segundo. Crédito: NASA, ESA, |. Hester, A.
Loll (ASU)

Las estrellas de neutrones presentan un gran interés
en la obtencidn de las ondas gravitacionales, que son
de gran importancia, ya que afiaden la posibilidad de
conocer el universo a través de otras vias, no
consideradas hasta ahora.

Las ondas gravitacionales son ondas que viajan a la
velocidad de la luz, con energia liberada por
fluctuaciones en el espacio-tiempo, segin la Teoria
de la Relatividad General. Estas ondas
gravitacionales, distorsionan la regién del Universo
que atraviesan a su paso y traen consigo algunos
tipos de informacién que la  radiacién
electromagnética no puede transmitir.
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Las estrellas de neutrones, o agujeros negros, al ser
cuerpos muy masivos resultan claves para la
observacion de efectos de la Teoria General de la
Relatividad. Esto es porque las ondas gravitatorias
predichas tienen una amplitud y unos efectos
observables muy débiles. Por eso, se espera
encontrar ondas gravitatorias en fendmenos
cataclismicos como la explosién de una supernova, la
formacion de un agujero negro, el choque de cuerpos
masivos como estrellas de neutrones o la
coalescencia de agujeros negros, la rotaciéon de una
estrella de neutrones inhomogénea, etc.

En esta buisqueda han sido claves varias misiones o
proyectos, uno de ellos es la Misién LISA (Laser
Interferometer Space Antenna). El objetivo de esta
mision LISA es detectar ondas gravitacionales
mediante un grupo de 3 satélites aplicando técnicas
de interferometria laser que requieren mediciones
de alta precisiéon. Otro proyecto, muy conocido por
haber realizado detecciones hasta en dos ocasiones
(la dltima anunciada en Junio de este mismo afio) es
el LIGO (Laser Interferometer Gravitational-Wave
Observatory), que es un Observatorio de deteccién
de ondas gravitacionales situado en tierra. Este
observatorio detect6 la primera onda gravitatoria
directa el 14 de septiembre de 2015 que se presentd
al publico el 11 de febrero de 2016.

LIGO pretende detectar directamente las ondas
gravitacionales predichas por la Teoria General de la
Relatividad de Einstein. Consiste en un detector que
usa interferometria laser de varios kilometros de
escala, que medira las pequefias variaciones en el
espacio-tiempo causadas por la incidencia de las
ondas gravitacionales generadas en estos
mencionados cataclismos cdsmicos. LIGO consiste en
dos interferometros ampliamente separados, en
Estados Unidos. Uno esta situado en Hanford,
Washington, y el otro en Livingston, Louisiana.

Una explicacion simple de esta deteccidn resultaria
al considerar que el paso de una onda gravitatoria
apreciable deforma el espacio tiempo, es decir, un
brazo del interferémetro (de 4 km cada uno) se hara
mas largo y otro se harfa mas corto, una variacién
extremadamente pequena, pero medible con
interferometria laser.
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