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6. PROPIEDADES DE LA MATERIA

Para explicar la fisica que interviene en el iotede una estrella vamos a repasar algunos
conceptos generales sobre las propiedades y el actanpento de la materia en las
condiciones extremas de presion y temperaturaapume9 vimos en el Capitulo anterior, se
generan en su interior en el proceso de forma@aguiremos usando el modelo del gas
ideal, sometido a diferentes condiciones porqueoceenemos en Capitulos posteriores, en
cada etapa de la vida de la estrella el tipo diégodais cuyos efectos predominan es distinto.
Como ya vimos, al principio se trata de un gas aééaulas de hidrogeno, luego estas
moléculas se disocian, mas tarde los atomos seaiory luego entran a jugar un papel
importante los fotones y electrones libres, lo questra claramente que el tipo de particulas
gue forman el gas no es el mismo a lo largo dedlgs@. Debemos tener claro cuales son los
rangos de validez de los modelos utilizados en esajaa y cuales son las particulas cuyos

efectos predominan. Por eso retomaremos la distasgrca del gas ideal.

Limite del tratamiento clasico
Recordemos la expresion (3.31) hallada en el apdtgiue nos daba el numero de estados
da por unidad de volumen en el espacio de fases.nRuglescribir la expresion padavyen

términos de la energia utilizando la relacion:

dp=P e (6.01)
o€
para obtener:
dwv = g, 4@’ pz?de = o()de (6.02)
£

donde la notacidop(¢) indica la densidad de estados, es decir el numerestados por

unidad de intervalo de energia, por lo tadfo es el nimero de estados con energia entre

y e+d& Si queremos que el tratamiento clasico sea vadidaoimero medio de ocupaciéon de
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6. Propiedades de la materia

cada estado se tendria que poder describir porongia distribucion gran candnica de

Maxwell-Boltzmann:

|
M = (6.03)

Luego el numero medio total de particulas sera:
N = j n(e)dy = e j e’ p(e)de (6.04)
0

Todavia no hemos tenido en cuenta la expresiéa éedrgia y ahora debemos discriminar

el caso no relativista del ultra-relativista.

Concentraciéon cuantica no relativista

2

P

Debemos usar la forma clasica de la eneggianc® +2—
m

y podemos hallar que:

4\/§ﬂVm‘°”2 (é’—mcz)llzdé‘

ple)de = g, 7T (6.05)

Combinando este resultado con la relacion (6.04kalizando el cambio de variables

2= Ble-mc), obtenemos:

o me?:/Z - © S 4\/§7Nm3/2 o
0
S (6.06)
N =gV Zm gplume)
h*g

Estamos ahora en condiciones de definir la commeidtm cuantica no relativista que

indicaremos comaogng:

271n 3/2
nQNR:(WJ ®)
Podemos despejar el potencial quimico de la rela¢®06) teniendo en cuenta que

n=N/V , con lo cual obtenemos:

n
Uyg = MC —kTIn(gS ‘;”Rj (6.08)
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6. Propiedades de la materia

Validez del tratamiento clasico para particulas noelativistas
Podemos ahora utilizar la concentracién cuantica pallar una condicion de validez para el
tratamiento clasico utilizando la formula (3.05):

n(hZ,B] :[Eﬂj N (6.09)

3m 2 Nonr

Como conclusién podemos usar una condicidn aprapisara definir la validez del
tratamiento clasico no relativista:

N << Noyg (6.10)

Concentracion cuantica relativista

En este caso usaremos la forma de la energia refatév=cp, con lo que obtenemos:

4N

p(é‘)dé‘ = gS hgcg & (6)11
Analogamente al caso no relativista llegamos alisige resultado:
= AN AN e _ 8w
N =gs e 57 e””!(ﬂf) e d(pe) —Wgseﬁ” (6.12)

con lo que podemos definir ahora la concentracu@miica relativista:

o 1Y
Nour = Sr{ hcﬂj (6.13)

resultando el potencial quimico relativista:

n
Hnur =_kT|n(gs ?,:JRJ (6.14)
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6. Propiedades de la materia

Validez del tratamiento clasico para particulas redtivistas
Podemos ahora utilizar la concentracion cuéntica pallar una condicion de validez para el

tratamiento clasico utilizando la formula (3.059scribiendolg como:

A :D:E:£ (5)1
' p & xT
queda:
2 3/2
dDA) 28,0 g (6.16)
3m 27 Nyur

Como conclusion podemos usar una condicion aprapiara definir la validez del
tratamiento clasico relativista:

n<<n (6.17)
QUR

Esta condicion se parece mucho a (6.10) y comoaregdiodemos decir que:

El tratamiento clasico vale cuando la densidad detipulas es mucho men
gue la concentracidn cuantica, ya se trate de paléis relativistas o n
relativistas.

Por supuesto para hallar la concentracion cuadgbamos usar (6.07) y (6.13) en los casos

no relativistas y relativistas respectivamente.

Cuando en algun sistema la condicion de tratamielagico falla debemos tomar en cuenta
los efectos cuanticos. Como podemos observar 8ii)({@gng €S menor cuanto menor sea la
masa de las particulas, por lo que los electroagmdos primeros en manifestar efectos
cuanticos apreciables. En principio los electras&somportan como un gas diluido, luego
como un gas cuantico denso. Por eso a continupeisamos a detallar las propiedades de

un gas de Fermiones (el electron es un Fermion).
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6. Propiedades de la materia

Gas ideal de Fermiones
Como se mostré en el Capitulo 3 tenemos segun)(8.@728) que en un gas de Fermiones

gue no interactuan:

| _ 1
ni - eﬂifi_,uj +1, n _izeﬂigi_ﬂ) +1 (6l18)

Usando la densidad de estados por intervalo dgiendst sumatoria de la segunda expresion
de las (6.18) se transforma en una integral. Adeowdso el spin del electron es %

tomaremosgg = 2luego:

3/2 1/2
N= 47N(2mj £

gue realizando la sustitucidn= B¢, podemos escribir en la forma:

omkT\*? % 72
n:4m/( h2 j eﬂﬂieue”” dz (6.20)

Esta ecuacion determina el potencial quimicque evidentemente es funciéngé/ y n.

La energia de Fermi
Se define energia de Fermi al valor del potenai@néco evaluado en el cero absoluto de
temperatura, es decir:

g =u(T=0V,n) (6)21
Supongamos& < 0, en el limite propuesto T-0, entoncesf— o, por lo que

UB - &8 - —oo y la integral de (6.20) nos queda:

00 1/2 ®
I;Wdthﬁ)_».[zl’ze‘zdz:g (6.22)
0 0
Entonces la (6.20) queda:
3/2 M
n= 471«/[2:;“) 7”T3’2e” Ofrf -0 (6.23)
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6. Propiedades de la materia

Lo cual es absurdo, por lo que nuestra suposiogdquets- < 0 es incorrecta y lo correcto
seria afirmar que:> 0, obtenemos entonces que los niumeros de ocapaadios para los

estados valen:

ﬁ——(—)—l S AsE o (6.24)
e i1 |0 siog > e - '

La interpretacion de este resultado es la siguien@ndoT = Oel gas de Fermiones esta en
el estado de minima energia, en el cual las paticacupan los estadosy, de menor
energia, puesto que el principio de exclusién éstabque no puede haber mas de una
particula en el mismo estado. La energia del méd alto ocupado pafia= ds¢&,. la cual

se puede determinar a partir de la ecuacion (6.19):

om 3/2¢; 877 (2m 3/2
n:4ﬂV(Fj j£1’2d£=? [Fj e’ conT=0 (6.25)
0
de donde es facil despejar lo que deseamos:
h2 (3 n\*"®
g =—| —— 6)2
F 2m(8ﬂvj ©)
Definimos ademas, la temperatura de FeEfmicomo aquella en que. =kT. y se calcula:
2 2/3
_ =h_(iﬂj (6)27
2mk\ 87V

Podemos ademas definir la velocidad de Fermi paliovde v, =,/2¢- /m.
La energia interna del gas de Fermiones en elalsoluto es:

3/2 &
E=2Ygn = 4nv(@j jg3’2dg=§ngF =E, conT= 0 (6.28)
i 0

h2

Usando este resultado y la expresion (3.41) poderatsular la presion de un gas de

Fermiones en el cero absoluto:

2 h?(3)" .,
P=P.=—n&c=—|—| n 6.29
F 5 F Sm(BITj (6.29)

Sorprendentemente es distinta de cero.
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6. Propiedades de la materia

El potencial quimico

De la ecuacién (6.27) podemos despejar el numepadieulas en funcion dg:

8. (2mkT. \*”
n=—-vV F 6
d ( d j 10)

Calculando la integral de la expresion (6.20) egdlal siguiente resultado:

- _ﬁ(l] Liy,(-e) (6.31)

Lig(t)= ilt(—: 6.32)

Es muy dificil trabajar hallando el potencial cotagérmula. Por suerte, teniendo en cuenta
consideraciones que detallaremos mas adelantangsrgue nos sera Gtil una aproximacion

para temperaturas mucho mas bajasquePara ello usaremos la siguiente aproximacion:

T 27 L 29(a-17°

[es e

Usando esta aproximacion en la (6.20) hallamosexpeesion aproximada para el potencial

dz Fr(a)Li,(Fe") = q( j conn - o (6.33)

guimico a bajas temperaturas:
T 2
U= gFll— 12(1_ j } paraT <<T. (6.34)

El valor clasico del potencial quimico se obtienmaado el limitee® <<1, con lo que la

funcion polilogaritmica se puede aproximar tomaabprimer término de la serie, de modo
que, Lig,z(— eﬂ"): -e® . En este limite el potencial quimico se puede ejasgaciimente de

la ecuacion (6.31) y combinando el resultado cd.[80) queda:

ﬂdasim:kﬂn{ﬁ(%j } le{ n(z’:;”j } (6.35)

Para temperaturas altas el potencial quimico tiemd®u expresion clasica. Para poder

visualizar la forma del potencial quimico podemiedigar el resultado (3.05).
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6. Propiedades de la materia

i€

TiTg

Figura 6.01. Potencial quimico de un gas de Feresioo interactuantes.
Con la linea de trazos se muestra el valge dado por la ecuacion (6.35).
Se ve que para altas temperaturas el potencialicuirande al valor clasico.

También podemos graficar el nimero de ocupacita giderentes temperaturas utilizando
la formula (6.18). En la Figura 6.02 se muegi(a) para diferentes temperaturas de gas. El
grafico es semilogaritmico, pues asi se apreciafjormies apartamientos desde la
distribucion clasica de Maxwell-Boltzmann, que spresenta por medio de rectas de
pendientel/kT. A medida que se eleva la temperatura, las ptataue estaban ocupando

los estados de energia mas alta, proxima a la i,/ excitan y pasan desde los estados

cone<eg a estados cog > Ec.
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# (.01

{).001

(.0001

€€y

Figura 6.02. Numero de ocupacion medio en fund@ma energia del estado para
un gas de Fermiones. Las curvas correspondémea 0.01, 0.1, 0.5, 1,1.5, 2 y 3.

Se puede observar que las curvas @dila= 1.5, 2 y 3 son casi rectas, lo que
indica que el comportamiento del gas es clasicopjoc@ra de esperar ya que
n(e) <<1.

Como vimos anteriormente los efectos cuanticos eomain a ser importantes cuando

n=n,, por lo que la ecuacion (6.16) se puede poneurcidn de la temperatura:

h®>
Tzsmkn“:TF 36)

O sea que un gas de Fermiones cuantico es friogberden de magnitud de la temperatura
para la cual podemos considerar que el sistema fest&ddepende de la densidad de
particulas, para una densidad muy elevada friogsigmhificar algunos millones de grados.
Un gas de Fermiones se dice degenerado cuandmperegura es inferior a la temperatura
de Fermi; en el cero absoluto estd completamemfendeado. Se le dice degenerado porque
para los Fermiones se cumple el principio de ekmhgjue no permite mas de una particula
por estado, lo cual obliga a las particulas a acwgsados de mayor energia. Si la

temperatura es muy altd &> Tg), el sistema no es degenerado puesto que los agmer
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6. Propiedades de la materia

medios de ocupacion de los estados son mucho nseqaeela unidad, y en ese caso el
principio de exclusién tiene poco efecto en la ficac El gas se comporta entonces como un
gas clasico. La transicion entre el gas completéanéagenerado eh = 0 y el gas clasico
paraT >> T es continua, pero la descripcion matematica dsl gya este rango de
temperaturas es complicada.

En los procesos que estudiaremos la temperatui@aanedida que éstos se desarrollan, por
eso estamos obligados a estudiar la forma de Igi@ng del calor especifico de un gas de

Fermiones.

Energia y calor especifico

La energia del gas de Fermiones esta dada por:

3/2

E 3 ..F £
E=2Y¢en =2 ' O0=ne®? d 6.37
Z‘g' n=22 R bt {eﬂ(ﬁ W1t (6.37)

Haciendo uso nuevamente de la (6.33) podemos aalleuintegral, con lo que hallamos la

energia y su expresion aproximada para temperatajas con respectoTa . Se obtiene:

9\/— T 3/2
E=-20nkT — | Lig,(-e#) (6.38)
8 T:
y por lo tanto:
3 s (T Y
=—ng | 1+——| — paral <<T. (6.39)
5 12 |\ T

Para calcular el calor especifico molar a volumenstante usaremos su definicién.

Recordando quek = NR, dondeN es el nUmero de moles, tenemos:

. R(E
- R(OE 6.40
“ nk(aTj\, 40)

Derivando la expresion (6.31) con respeciose puede obtener:

M _lop_3Liy, - (6.41)
KT koT 2 Liy,(-e* '
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6. Propiedades de la materia

Utilizando entonces (6.38), (6.40), (6.41) y (6.8Bjenemos finalmente la expresionaje

y su forma aproximada para temperaturas bajasesmpecto d:

= __9\/_ e _§ Lie,/z(_eﬁ#)2
G = R( j { L|5/2 ) ZW (6.42)
C, = é TT_F paral <<T. (6.43)

Se podria esperar que para Fermiones degenerfidesT{ ) al aumentar la temperatura a
partir de cero hasta un valdida energia de una particula aumentek&n es decir cambiaria

su estado pasando a otro de energia mayor, perestatio al cual deberia ir a parar nuestra
particula esta ocupado por otra, entonces el pimae exclusion de Pauli nos obliga a
concluir que la particula no se excitara. Las palds que se encuentren en un estado de

energia proximo &, solo se podran excitar si logran pasar desdesi@asles core <& a
estados comE > .. Estas particulas deberan estar en un intervalendegia del orden de
KT alrededor des. y su nimero es del orden de:

Moy = P{&r KT (8)4
Tengamos claro que,,. es aproximadamente el nimero de particulas quéiasin de

estado al aumentar la temperatura mientras gustel de las particulas no se inmuta, siendo
esto ultimo una diferencia notable respecto dé&htngento clasico. Para calcular este nimero

usamos (6.05) y (6.44) para obtener:

8J 27 m*?

n zTg;’sz (6.45)

exc

Dividiendo por la expresion (6.25) obtenemos ladian de particulas que es excitada:

Nexe :El (6.46)
n 2T:

Puesto que cada una de las particulas excitadasuie energia del orden @&, tenemos:

2
E(T) = E, +kTn,, =gneF {1+2(TLJ ] (T <<T.) (6.47)
F
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6. Propiedades de la materia

g = BRTL T <<T,) (6.48)

F
Con esto confirmamos que nuestra estimacion esedatarr ya que estas dos Ultimas

expresiones comparadas con (6.39) y (6.43) difierey poco.

Recordemos que en el desarrollo anterior se caidsidegas de Fermiones no relativista, y

el resultado sera aplicable cuando la energia nealoanzada por los electrones es pequefa
con respecto a la masa de las particulas, es dgeikm.c’; como trataremos con

electrones conviene expresar esta condicion eninésntde la cantidad de electrones por

n, << (%j - [Aij (6.49)

en dondel, = 24x10™"*m es la longitud de onda Compton del electron. &dereste limite

metro clbico:

se tendran que hacer consideraciones relativistéigando la densidad de estados (6.11) y
de manera analoga al caso no relativista se llega a

g =2/he( 3 llgn‘”3 p =N¢(3 l/?’n‘”3 (6.50)
Fo4 \8r ’ Foa\8r '

Como se puede observar facilmente de las ecuac{ér®) y (6.50), en ambos casos la

presién del gas degenerado de Fermiones crece ecaterisidad, pero la rapidez del

incremento es menor en el caso ultra-relativistaertter los limites de las transiciones de
electrones clasicos a degenerados, de no relagwastiltra-relativistas, es muy importante en
astrofisica. Debido a que durante la evolucion wi@ estrella las condiciones a las cuales
estd sometida la materia en su interior varian mugbdemos encontrar particulas clasicas
no relativistas o ultra-relativistas, y en otrossas encontraremos particulas de gas
degeneradas también no relativistas o ultra-rédsdis. Ya que se pueden dar varios casos
conviene visualizar los distintos regimenes deplagiculas para distintas temperaturas y

distintas densidades en un grafico:
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6. Propiedades de la materia

CLASICO ULTRA-RELATIVISTA
P =nkT
Nucleo antecesor
10i¢ de supernova
3 CLASICO NC-RELATIVISTA !
© |
= P =nkT !
© |
o |
o !
g Sol Enana blanc
— |
16 | DEGENERADO
DEGENERADO ULTRA-RELATIVISTA
NO-RELATIVISTA |
1
i P =Ko’
P=Kgn® !
|
1
Metal norme i
1
1¢° I I il I I
1025 103(: 1035 1c4c 1045

Figura 6.03. Se ilustra el régimen de validezatedistintas ecuaciones de estado
para un gas de electrones a temperdiyraensidad de particulas

Para abreviar las ecuaciones de la Figura 6.08fggeaton:

1/3 2 2/3
KUR=h—C(3j y K h (Bj (6.51)

4\8m "R sml 8
Y se los utilizara de aqui en adelante cuando cezetiente.
Las lineas que delimitan los distintos regimenesvdiidez en la Figura 6.03 son

aproximadamente:

N=Ngg = 2X10%T%?m,
N=Ngur =8x10°T°m,
n=(mc/h)’ =7x10*m=,

T=mc/k=6x10°K

38



6. Propiedades de la materia

En la préactica el gas de electrones no es ideajugdos electrones interactian. La principal
correccion a la ecuacion de estado se debe hatdende en cuenta la interaccion eléctrica
entre los electrones y los iones, pero el modelgadeideal es una buena aproximacion en

los casos que nos interesan.

Gas Fotones (Radiacidn)

La radiacion de cuerpo negro se puede estudiar com@as perfecto de fotones en
equilibrio térmico. Este gas es un gas ideal potqdas sus particulas se mueven a la misma
velocidad, la velocidad de la luz. Los fotonesdiespin 1, 0 sea son Bosones y corresponde
aplicar la estadistica de Bose-Einstein. De acueniola hipotesis de Einstein vamos a
suponer que los fotones son particulas de masa raargia dada por:

& =hy, (6.52)

La caracteristica inusual del gas de fotones esefjn@mero de particulas puede cambiar
pues hay que tener en cuenta que los fotones pussteamitidos y absorbidos por las
paredes de la cavidad (este es el mecanismo qaatigarel equilibrio de la radiacion de
cuerpo negro d y V fijos), y entonces no se conoce a priori sino que esta determinado po
la condicién de equilibrio & y V fijos. Esto implica que el potencial quimico delsgde
fotones es idénticamente nulo. Para todo cambiontédpeo & y V fijos se cumple:

AF <0 (6.53)
DondeF es la funcién de Helmholtz, que en el equilibrabée ser un minimo, lo que nos
lleva a:

U= (a—Fj =0 (6)54
on TV

A partir de este resultado podemos deducir todaprhapiedades del gas reemplazando en
(3.24), y como los fotones son particula ultratreilstas debemos usar la densidad de
estados por intervalo de frecuencia (6.11), cogue se obtiene la densidad de energia por

unidad de volumen en el intervalo de frecuencieeanty v +Av, en la forma:
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6. Propiedades de la materia

8mw? hv

cd ek _q

a(v,T)= (6.55)

Esta es la distribucién espectral de Planck, qaemos integrar para obtener la densidad de

energia radiante:

4o
= T =274 6.56
15¢%h? c ( )

E_
Vv

grht vl _ 8mrk*
3 ,([ehv/kT _1dV

dondeo es la constante de Stefan-Boltzmann. Como lo aquseimteresa es ver de queé
manera contribuye la radiacion a la presion intali la estrella combinamos (6.56) con la
presién para particulas relativistas (3.42) y obteos:

p=49 1 (6.57)
3c

Por ultimo mencionaremos que la capacidad calarifiara un gas de Bosones se puede
calcular de manera similar a como hicimos paraslde Fermiones y resulta:

_160

CBosones_ T ) 58)
C

Transferencia de calor

Este fendmeno nos interesa porque en el interiomndeestrella habra zonas donde se genera
calor y que luego se distribuye al resto. La tramsfcia de calor por conduccion es un
proceso del tipo difusivo en el cual la energiantéa, debida al movimiento de las
particulas, se transfiere de una region calienteaaregion fria. Debido a las colisiones esa
energia en exceso se transfiere a las particuataqodean. En este tipo de transferencia de
calor no hay migracion neta de particulas. Consides un gas en el que la temperatura
varia lentamente a lo largo de una coordenadie manera que habra un flujo de calor a
través de la superficie perpendiculak aibicada enx. La ley experimental de la conduccion
del calor expresa que el flujo de caldgcalor que atraviesa la unidad de area en la dridda

tiempo) es proporcional al gradiente de la tempesat

1 El flujo de calor en barras metalicas fue estuslimdaliticamente por Jean-Baptiste Joseph Fouriggdido
por Jean-Baptiste Biot en 1816.
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i) =k 9T (6.59)
dx

dondeK es elcoeficiente de conduccion térmjaaconductividad térmicalel gas.
Para un gas clasico ionizado con concentraciériedtr@enes e, y concentracion de iones
n;, se puede demostrar que:

1/2 2
K =~ K N[ 3KT [47750ij
* 2mn | m, ze

(6.60)

dondeZ es la carga del ion.

Si las particulas del gas son fotones la transtéeate calor se llamdifusién por radiacion

La interaccion de los fotones con la materia selpuar mediante diversos procesos en los
cuales el camino medio libre es distinto. Comooladuictividad térmica depende del camino
libre medio de las particulas, la interaccion defttiones con la materia es la que regula el
tiempo que un foton tarda en abandonar una estRdla este caso es conveniente definir la
opacidadx y expresarj en funcion de ellaxk determina cuanto le cuesta a un foton
generado en el centro de la estrella salir deyetdmo se dispersa, de ahi el nombre ya que

nos dice cuan opaca es la estrella. Decimos erdanee

. 160 T2 dT
)= (6.61)
3 pk dx

De las interacciones de los fotones con la matarimas importante es el scattering de
Thomson, que consiste en la dispersion de fotooeparte de electrones libres en la cual no
se absorbe radiacion, pero disminuye el ritmo dmps de la misma. Con la ayuda de

algunas definiciones que daremos en Capitulos par&te se puede ver que:

2
k= & 11X o001+ x,)mP kg (6.62)
3 mc) 2m,

donde X es la fraccion de masa de hidrégeno. Otro cassegyriede dar es que un foton

sea absorbido por un electrén; si el electrén gtexactia esta inicialmente ligado a un ion
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tenemos un proceso de absorci@ado-libre y si no esta ligado lo llamamos proceso de

absorcioribre-libre y podemos usar lay de Kramers

0

/(D/(O—_I_7,2

(6.63)

Agqui k, depende de las fracciones de masa de hidrogertigy fifesentes.

La otra forma en que se distribuye el calor dedeéana estrella es debido aransferencia

de calor por conveccigresto significa que las parcelas del gas se tfaslae un lugar a
otro llevando consigo su energia térmica. Cuan@donuie de gas esta rodeada por otra con
diferente temperatura y densidad se establecere®ms complejas que transportan materia
y calor desde las zonas calientes a las frias.fst®so ocurre solo cuando el gradiente de
temperaturas excede cierto valor critico. Si supm®eque los paquetes que transportan el
calor se expanden adiabaticamente hasta que sarprgsala la presion del ambiente, éste
valor critico esta dado por:

dr _(y-3TdP

(6.64)
dx y Pdx

donde y es el indice adiabatico del gas. El mecanismo deemmion requiere que la

temperatura disminuya rapidamente con la alturta @isminucion esta determinada por el
indice adiabético y el gradiente de presidn. Coste éltimo es negativo también lo serd el

gradiente de temperatura.

Gradiente de temperatura

El gradiente de temperatura dentro de una eststiadeterminado por el ritmo con que se
libera energia hacia la superficie y por el mecanigsjue gobierna este flujo de energia. Se
define laluminosidadL(r) como la energia total que fluye por unidad depie hacia el
exterior de una esfera de radialentro de la estrella. La liberacion de energiandeleo
implica queL(r) aumenta con el radio hasta llegar a regiones @londse libera energia.

Llamamoseg(r) a la densidad de energia liberada,eentonces como se ve claramente en la
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Figura 6.04, la potencia generada en una cascasdiziada entra y dr es igual a la

diferencia de luminosidad antes y después de tac@sibicada en

Figura 6.04. Se muestra que al estar la casdageatido energia, la luminosidad
dentro y fuera de ésta es distinta.

L(r +dr)—L(r) = &(r)r4r *dr (6.65)
Por lo tanto:
dt _ TTAr %£(r) 6)
dr

Fuera del nucleo no se genera energia, por loajierinosidad es constante y tiende a la

luminosidad de la estrella. Si el mecanismo querotanla transferencia de calor es la
difusion de radiacion, el flujo total de potencaiente esr4r?j(r ) dondej(r) esta dada
por (6.61). Por lo tanto:

L(r) __4adT(n]' dT

5 (6)67
TT4r 3p(r)x(r) dr
Entonces, en este caso, el gradiente de tempesastadado por:
[d_Tj __ 3,0(r)/((r3)L(r) (6.68)
dr ).e  4adT(r)]’ rrar?

Debemos tener en cuenta que ésta es una aproximati@d que se estan despreciando los
efectos de la transmision de calor por convecciée gsta suponiendo que la estrella tiene

simetria esférica y se mantiene en equilibrio.
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Ordenes de magnitud
Para mostrar la aplicacion de las teorias que abaacde presentar daremos a algunos

numeros que indican los roles que juegan los elleesry los fotones en las estrellas.

Electrones en el sol

Segun los modelos tedricos mas aceptados en lalidetly el Sol es un cuerpo con una
densidad media d&4x10°kgm™ compuesto por electrones e iones que forman un gas
ideal, a una temperatura 6&10°K . Para ver si debemos considerar los electrone® com
relativistas o no, comparamos la energia térmicaetoesto de la energia de los electrones,

se comprueba qukT =10°mc*, por lo que se los puede considerar como particota

relativistas. Por otro lado la densidad media d#liplica una concentraciéon media de
electrones de6x10°m™, que comparada con la concentracién cuéantica tadivieta
Nonk =3x10'm™ a la temperatura media, la cual se calcula usé®h0@), nos muestra que
los electrones en el Sol forman un gas diluido eoa concentracion mucho menor a la
necesaria para considerarlos cuanticos, por lootant promediose comportan como
particulas clasicas no relativistas. Como ya reratts, éstos son los valores promedio, pero
cuando concentramos nuestra atencion en el ceetr8all donde se hallan las condiciones

mas extremas de presion y temperatura la situaraémbia. El centro contiene electrones
con una concentracion de aproximadamé&x&0**m™ a una temperatura de6x10° .K

Utilizando nuevamente la (6.07) encontramos oyg = 15x10”m™, por lo que también

en su centro podemos considerar los electrones ctasioos.

Fotones en el Sol

En la superficie del Sol la presion de radiaciésignificante, incluso comparada con los

6rdenes que se manejan en la Tierra, aproximadarBea0™ atm. En el interior, como ya

mostramos, la situacion cambia y esta presion séve@unmensa desde el punto de vista

humano, mas o men@x10° atero no lo suficientemente grande para soportatgner

44



6. Propiedades de la materia

el colapso gravitatorio, por o que para nuestrbefosu fase actual podemos olvidarnos de

la presion de radiacion.
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7. SISTEMAS CON VARIOS TIPOS DE PARTICULAS

Como ya sefialamos el interior de una estrella enatmoléculas, atomos disociados, iones,
electrones libres y fotones. Los mecanismos deaot&®n entre ellos son complejos, pero
podemos extraer conclusiones precisas suponiendo lagumateria y la radiacion se
encuentran en equilibrio térmico. El equilibrio de sistema bajo condiciones dey P
constantes se obtiene a partir del minimo del paede Gibbs. Consideremos una mezcla
de gases constituido por particulas de tipo A, By O que pueden sufrir una reaccion
guimica segun la férmuladA +B = C+D; el equilibrio térmico se alcanza cuando el
potencial quimico de las particulas A y B iguald&lC y D:

Hy * Hg = He + Hp (7-01)

Estas ideas las podemos aplicar a diferentes casos.

lonizacién del hidrégeno monoatémico

El electron de un atomo de hidrogeno puede ocupates discretos de energig que
representan los estados cuantioesl2,...; hay infinitos niveles de energia, con un punto de
acumulacion ere = (paran - «. Cuando el atomo se ioniza, el electron puede arcup
continuo de estados con momenpoy energiag,. La interaccion con los fotones puede
causar que un electrén gane energia y el atomongeej a temperaturas altas esto es muy

frecuente y los atomos estan siendo continuamedtitados e ionizados. Podemos escribir

simbodlicamente la reaccidn de ionizacion del hidr@monoatémico como:

y+H, = e +p 7.42)
dondey; p, €, H,, representan fotones, protones, electrones edgedobcon su electron en el
estado cuantico, respectivamente. La energia del estado fundaim@mtergia de ligadura

del electrén) e, =-13 .6eVTraducida en equivalente térmico mediaIana=|£0|, resulta

una “temperatura de ionizacioT, =15.8x10* .KLa condicion de equilibrio se escribe
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mediante los potenciales quimicos de las cuatrecespy como el potencial quimico del

fotdn es cero queda:
My + 1= 1y, (7.03)
Si la densidad es suficientemente baja podemosiagumtodas las componentes son gases

ideales y si son no relativistas, empleando (6h@8amos que:

n n
U, =mc? - len{%} . My =mc’- len{%}
e p

n
Hy =m, c? —kTIanM} (7.04)

n,
donde para tener en cuenta la posibilidad de queil@les energéticos de las tres especies
tengan también la degeneracion de spin debemos goreg, =2, debido al spin de
electrones y protones, mientras que para el hidgg = 4n?, ya que se consideran la
degeneracion del spin del electron y del protonmiasa de un atomo de hidrégeno en el
estadog, esta dada por:

m, ¢> =mc”+m.c’ +¢g, (7.05)

Combinando las ecuaciones (7.05), (7.04) y (7.83)diene:

n n n
len(z er+kTIn{ ﬂj=|£n|+kT|n{4n2&J (7.06)
n n n

e p Hn
que tomando la exponencial de ambos miembros yplegando lasn, provenientes de

(6.07) se llega a la relacion entre las concertdred de electrones, protones y atomos de

hidrogeno:
=3/2
n”_rH] = ”Z[ZIT#) /el (7.07)
e p
donde:
m
m = e (7.08)
m, +m,
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es la masa reducida del sistema electron-protonoydel hemos usado la relacion

m, =m,+m,_ . Dado que los electrones y los protones se omngpu ionizacion del atomo

neutro, la mezcla de gases es eléctricamente nedebe ser:

=n (7.09)

€ p

Ademasm, =m, de modo que la condicion de equilibrio se puedel@sen la forma:

3/2
n.n
N, :(2nn§ij eflel = 1% (7.10)
n, h

donde por simplicidad supusimos que en primeraxapaxion los niveles excitados del

hidrogeno no cuentan. El grado de ionizacion delsgadefine como:

n n,
= e = A7
X n,+n, n,+n, 1D
De aqui con un poco de algebra se obtiene la sitguezuacion cuadratica:
2 2m kT .
_1)_( )( :%(_”r:‘; j NG (7.12)

conocida como ecuacion de Saha. Reemplazando lmeyauméricos de las constantes, el

grado de ionizacion del hidrégeno monoatomico smutzacon la férmula:

2 158000

X —gxyorMhgozg 7 (7.13)
1-x P

Mezcla de gases ionizados

En algunas situaciones suponer que los atomos @strietamente ionizados puede ser una
simplificacion atil que permite hallar una expresidgara el numero total de particulas y su
masa promedio. Llamemag, X4, Xa a las fracciones de la masa total del hidrégemtiphy
elementos mas pesados. Si la materia no estuvdeizada, el nUmero de atomos de cada

material seria:

~XaP o XaP (7.14)
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Cuando el atomo de hidroégeno se ioniza resultanpdasculas: un proton y un electron.
Cuando lo hace uno de Helio resultan tres: dogrelees y un nucleo. Cuando se ioniza el
atomo pesado resultahelectrones y un ndcleo, digami particulas. Entonces el nUmero

total de particulas en el gas totalmente ionizado e
A 3 1 Yo,
n:2n1+3n4+5n/_\:|:2X1+ZX4+§XA:IE (715)

Sabemos qu&; + X, + X, = ,Xenemos:

n=[1+3x, +05X,]-2- ym=L~___2M (7.16)
2m, n 1+3X,+05X,
Finamente usando qué= A/2:
P 1 P
n =(X;+1 n=|2X,+=X, |—/— 7.17
e(l)ZmHy.[124j2% (7.17)

Produccion de pares electron-positron
Cuando la temperatura alcanza niveles considerdiglesn lugar otro tipo de reacciones,

una de las cuales es la creacion de pares elgobsitron. Estos pares se producen cuando la
energia térmicakT se vuelve comparable com.c®. Para hallar las concentraciones de
electrones y positrones, y n_., empezamos por considerar la reaccion:
y+y - € +e (7.18)
Como el potencial quimico de los fotones es nulbepwos escribir:
Ho+u, =0 (7.19)
Si estas particulas forman un gas clasico podesasla expresion (6.08) para el potencial

guimico para obtener:

_2mc?

— ANZ? KT
n._n. =4nse Z0)
donden, es la concentracion cuantica de electrones orpost.

Por otro lado cuando la densidad es grande y &mdrehes estan degenerados la produccion

de estos pares esta inhibida, ya que todo elequérse produzca debera ocupar un estado
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hasta entonces desocupado. Entonces la produceidpacks es favorecida por la alta
temperatura y la baja densidad. Esta prohibicida f@mproduccién de pares implica que el
sistema puede comenzar a producir neutrinos:

yty o e +e" v+, (7.21)
Si bien la mayor parte de los pares electron-gosiée aniquilan para fotones, uno de cada

107? pares se aniquila para dar neutrinos.

Fotodesintegracion de nucleos
Otro proceso que tiene lugar cuando la temperatigdevada es la fotodesintegracion de los
ndcleos, un proceso analogo a la ionizacion détoesmos. Como las energias de union del

ndcleo son millones de veces mas elevadas quetdasicas, este proceso se vuelve
importante recién para temperaturas del ord»fl0’K. Es de especial interés la
fotodesintegracion del nedn que podemos escribir:

y+*°Ne- **O+*He a2)
El ntcleo deé'He liberado puede ser luego capturado por un nidgenedn que aun no fue

disociado para form&fMg.

Reacciones nucleares
Consideremos dos nucleos con cargasy Zg y masasma y mg. Cuando estan muy

separadas estas particulas interactian mediapttegicial de Coulomb:

%Ef (7.23)
siendor la separacion entre ellas; cuand@s muy pequefio (del orden de un Férmi
comienza a intervenir ademas el potencial nucleéentd, que es atractivo y como su nombre
lo indica muy poderoso. En la Figura 7.01 represaont graficamente el potencial debido a

las dos interacciones.

L El Fermi es una unidad de distancia, 1 Fermi 20
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E. < Barrera Coulombiana

Potencial

v e r

Figura 7.01. Potencial de interaccion Coulombiginouclear fuerte entre las dos
particulas de cargén y Zs.
Como se muestra en la Figura 7.01 la barrera Cdidora se opone a la aproximacion de
los nucleos dificultando la fusion. Si los nuclgmseen suficiente energia cinética podran
pasar esta barrera, aproximandose a una distansig, y sera posible la fusion. Si
expresamosy en Fermi podemos escribir la altura de esta o@mo:

e 27 142,7,
© amsr, ry(Ferm)

(7.24)

Si los nucleos no alcanzan estos niveles de engoglidamos decir que clasicamente no hay
posibilidad de que se produzca la fusién, pero éecdiica Cuantica establece la existencia
del efecto tunel, debido al cual los nucleos tienea probabilidad no nula de atravesar la
barrera y puede ocurrir la fusion. A esta probdhdise le llama probabilidad de penetracion
y la podemos hallar resolviendo la ecuacion de &thger para dos nucleos sometidos al

potencialV(r):

[— ’;D +V(r)}w(r)=Ew(r) (7.25)
m

dondem es la masa reducida del sistema como en (7.08)u€de mostrar que para este

potencial una aproximacion de la probabilidad deepracion de la barrera esta dada por:

b
—ZJK(r)dr

Poe  k(r)=y2m[V(r)-E}? (7.26)

p
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donde los limites de integracion sarF rp y b = rc siendo este ultimo la distancia minima
hasta la que el potencial se puede considerar Gigmo. La integral se puede calcular y el

resultado se expresa en términos de la energian® definida como:
E, =(mz,z,)’2mc? A7)
dondea =e?(47z,ic) ™ =1/137es la constante de estructura fina. Finalmenteolagbilidad

de penetracion queda:

(7.28)

Esta probabilidad determina el ritmo con el quéus@mnan los nucleos. La probabilidad de
gue se produzca la fusion nuclear se expresa usotdnen términos de &eccion eficaz de
fusién que depende de qué nucleos se consideren.

Sea un gas constituido por esferas rigidas de tliaracPara definir laseccion eficazle
choque entre particulas consideremos que una ylarttraviesa una region poblada por
blancos con los cuales puede chocar. En un intedeltiempat nuestra particula recorre
una distanci, y choca con otra si sus dos centros se encueatwara distancia menor o
igual quea. Por consiguiente chocara con todas las particquiese encuentran dentro de un

cilindro de longitudx y secciénza®. Si hayn particulas por unidad de volumen ocurriran

n. =n7a’°x colisiones. Por lo tanto el camino libre medio es:

x 1
n. n/ma

(7.29)

2

La cantidado = 78° se denominaeccion eficaz de colisidly que podemos relacionar el

camino libre medio con la seccién eficaz:
| =—— (7.30)

Ahora que tenemos una nocion de lo que sgdaion eficapara la colision entre particulas
consideradas como esferas rigidas podemos extesgter concepto a otro tipo de
interacciones como las que producen la fusion aucEntonces decimos que la seccion

eficaz de una reaccién es el area efectiva detblgoe es proporcional a la probabilidad de
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gue la reaccion se produzca, de modo que (7.30¢ sigliendo pero tendremos que dar una
forma de calcular Iaeccién eficaz de fusi@n funcion de las propiedades de los nucleos,
dado que depende de la energia del nucleo y deink@sacciones nucleares y
electromagnéticas. El calculo exacto es un problem& complicado. A bajas energias
podemos considerar que es proporcional a la probabilidad de penetraciédadbarrera
Coulombiana, y en la practica se puede usar laesigpiexpresion:
12
J(E):@e{@ (7.31)
E

El factor S(E)depende de la fisica de la fusién, pero varia raojamente excepto cerca de
la resonancia nuclear. Ahora podemos intentar astieh ritmo al que se fusionan los
nacleos. Consideremos un gas caliente ionizad@guoiene dos tipos de nucleAs B con
concentracionesp y ng, que se pueden fusionar con una seccion eficaZn principio
supongamos que los nucleéBsstan quietos y que Idsse mueven todos con velocidad
De acuerdo con (7.30) un nucleo tipwiaja una distancia derigo antes de fusionarse con
un nucleoB y el tiempo promedio para que ocurra la fusionrgs=1/n,vo. Entonces
tenemos que por unidad de volumemn nucleos A se fusionan con un ritmo de
R,s =N, Ngvo por segundo. Como en realidad los nucBo® estan fijos la seccion eficaz
dependera de la velocidad relativa de los nucl8o®(v;)dv; es la probabilidad de que

esté comprendida entvey v,+dv; entonces:
(v,0)= j v, 0P(v, )dv, (7)32
0

Por lo que el tiempo para que se fusionen dos osiglel ritmo de de fusién son:

_ 1 _
T, = .0 Y Ry =nang(V,0) (7.33)

Cuando se trata de nucleos idénticos el produgig, representa el numero de posibles

pares de nucleos que se pueden fusionar y debeemplazarlo pon(n—l)/2= n*/2.

Cuando los nucleos forman un gas clasico no rédéicon una distribucion de velocidades

dada por la distribuciéon de Maxwell, podemos egcrib
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32 m¢
P(v, )dv, = 477(Lj vie 2Tdy, (7.34)
27KT

en la ecuacion (7.32) y realizar el cambio de we®E =v’m, /2para obtener:

8 1/2 1 3/2 00 _E

v,o)=|—— {—} j Eo(E)e “dE (7.35)
mrm| |LKT]

Para encontrar una expresion del ritmo de fusién yadad de volumen podemos

reemplazar la forma de la seccion eficaz de fudiaa por (7.31) en (7.35) y reemplazar

(v,a) en la segunda de las (7.33), quedando:

R =g 2| |2 Fs@erel )
- —nm{m} [ﬁ} { S(E)e “Te dE (7.36)
Como el factoiS(E) varia muy lentamente se puede considerar conétamtedependencia
con E proviene las dos exponenciales de la integralfdcma del integrando se puede

apreciar en la Figura 7.02:

Probabilidad de fusion

E=E £ A2

Energia kT]

Figura 7.02. Probabilidad de fusion en funciérk@i@ara dos nacleos de hidrogeno
a temperatura del orden de’K0 puede observarse que hay un rango de energia
donde la fusion es posible.

2 Este factor depende del tipo de reaccion y gemerste se lo determina experimentalmente.
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Como se ve en la Figura 7.82g tiene un maximo cuando para cierta enekgig alrededor

del cual hay un rango de energias dado por:

E,-A/2<E<E,+A/2 (7.37)
donde la fusién es posible. Aqui:
LU
E, = {—EG (ZT) } y A= 31%421,3 EYS(kT)"® (7.38)

Las expresiones (7.37) y (7.38) muestran que ladriuscurre dentro de un rango

determinado por la temperatura del gas yforUna aproximacion aceptable de la integral
de (7.36) nos da una férmula para calcular facitmeomo depende el ritmo de fusién de
los parametros clave:

_3(3)1/3
R ONn,n.S(Ey)e 4T

(7.39)

donde podemos ver claramente que la lentitud flesian esta fuertemente determinada por
la energia de Gamow, es decir por el tipo de réadcivolucrada. Esta claro entonces que
en presencia de varias especies de ndcleos s@watégiada la fusion de ciertas especies

sobre otras cuyBs es menor.

La combustién del hidrégeno

El resultado neto de la combustién del hidrogenooesertir cuatro protones en un nucleo
de Helio. Para que esto ocurra, en alguna etap@rdekbso dos protones se tienen que
transformar en neutrones. El proceso mas plaugimepermite que un proton se transforme
en un neutrén estad descripto por la reaccipn, n+e" +v,, que ocurre por virtud de la
interaccion nuclear débil. El neutrén que asi selpee es capturado rapidamente por algin
protén para formar un nucleo de deuterio, de magolgs dos reacciones mencionadas se

pueden escribir como:

p+p - d+e +v, 40)
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Este proceso libera una energia de 0.43 MeV. Regros#iron se aniquila rapidamente con
un electrén liberando otros de 1.02 MeV. De toda esergia los neutrinos, que atraviesan
la materia casi sin interactuar, se llevan un pugge pequefio.
Inmediatamente después el deuterio pasa sufreeatcaion:

p+d-°He+y 4T)
El factor S de esta reaccion es 18 ordenes de tmdgmiayor que el de la reaccion anterior,
por eso decimos que (7.41) ocurre inmediatamersjeuds de (7.40), de hecho la vida media
del deuterio antes de fusionarse en el interiorSi#les de unos segundos. Llegado este

punto la reaccion puede tomar diferentes caminosae observa en la Figura 7.03:

p+p-d+e +y,
p+d-°He+y
[
v
*He+'He- 'Be+y
v
v p+7Be_>88+y
v e +'Be-"Li+y, °B-°Be +e" +v,

*He+*He- “He+2p p+’Li - “He+*He 8B" - *He+"He
Rama | Rama I Rama Il
Qui = 26.2 MeV Qui = 25.2 MeV Qui = 19.1 MeV
[85%] [15%] [0.029%]

Figura 7.03. Los tres posibles ramas para la @ageston-proton con el resultado
neto 4p- ‘He+Q,,, donde Qe es energia efectiva liberada por la rama que

incluye la energia de la desintegracion de possopero no la energia que se
llevan los neutrinos. Entre corchetes se indicpogtentaje en que cada rama es

terminada.

Para que se den las ramas Il y Ill de la Figur® &9 necesaria la presencia té¢ que
act(la como catalizador, en el camino de destruy#lampero al final de cada rama hay mas

*He que al principio.
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La reaccion (7.40) es la primera en ocurrir y lsseata, por lo que éste es el proceso que
regula la tasa de liberaciéon de energia. La cademaacciones que acaba de describir recibe

el nombre de Cadena proton-proton.

Otro modo en que puede quemarse el hidrégeno eamee! ciclo del Carbono-nitrégeno,
para que se de esta reaccion es necesaria la geesiennicleos pesados que se reciclan

continuamente para crear Helio en cada ciclo diglaente manera (Figura 7.64)

p+2C_ BN+ [S(0) = 1.5 keV barns]
BN - BC+e' +v,

p+2Co"“N+y [S(0) = 5.5 keV barns]

p+“N -0+ y [S(0) = 3.3 keV barns]
POt - ®N+e" +v,

p+15N - 2C+*He [S(0) = 75 keV barns]

Figura 7.04. Se muestra el ciclo del Carbono-génd. El ciclo comienza con la
fusion de un nucleo de Carbono con uno de hidrégema formar nitrégeno, el

cual sufre un decaimiento beta (que indicamos €bfi— ) y culmina con la
reposicion del Carbono y la adicion de un nuclesidko.

La energia liberada en este ciclo@s =23.8MeV (sin incluir la energia que se llevan los

neutrinos). El efecto neto del ciclo lo podemosribsccomo 4p- *He+2e" +2v,, el

Carbono actia sélo como catalizador y la cantidaésios atomos no cambia. El ritmo de

liberacion de energia esta gobernado por la reacc#s lenta de la secuencia, que es:

p+“N-®0+y (7.42)

Combustion de elementos mas pesados
La fusion del Helio se da de formas diversas, uealag cuales figura en la primera

ramificacion de la fusion del hidrégeno via la @ao protdn-protdn, pero como en una

estrella el residuo de la fusién del hidrégeno le$He consideraremos las reacciones que

% El barn es una unidad de superficie, 1 barnZmb
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tengan este elemento como combustible, la primeng ttomo resultado la produccion de
®Be, y responde a la siguiente férmula:

‘He+'He- °Be (7.43)
El ®Be es inestable por lo que tiene una vida media capgeximadament@.6x10'°s, y
vuelve a decaer en dos atomos de Helio tal comican@.43). Pero a altas densidades y
temperaturas cercanasl18’K el ritmo de formacion dé Beuede ser suficiente para

generar una poblacion significativa 8le Biuido en el gas de Helio. Si la reaccion (7.43)

alcanza el equilibrio termodinamico, la poblaci&taeionaria se puede calcular igualando el

potencial quimico de un ndcleo 8e Ben el de un par de nicleos He :He

Lo = [y (7.44)

Usando las definiciones (6.08) y (6.09) podemapdiar:

n h2 3/2 _(rT};—Zrm)cz
8 =232 e (7.45)
n, 2rm,kT

Debemos tener en cuenta ofme, —2m, )c®> =91.8KeV . Por ejemplo si la densidad del Helio

es 10°kgm™ con temperatura 2x10° K la concentracion de * He es

n, = p/m, =15x10*m™ y la concentracion dé Bes 7x10°m™

, 0 sea que hay un
nacleo de berilio por cada veinte millones de niglde Helio, por lo tanto (7.45) muestra
que la concertacion def Beae rapidamente al descender la temperatura. @on |
temperatura adecuada el sistema esta en condidiengsasar a la siguiente etapa en la que
se captura otro nucleo de Helio para producir Gaolen estado excitado:

‘Het+’Be~ *C (7.46)

Analogamente tenemos:

n, (3)( . ]S’ZG-MZ-WW

— kT (7.47)
nng 2 2rm,kT

Usando (7.45) podemos obtener:
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. 3/2 * m, 2
Nz _ (g N e_ﬁ%L (7.48)
ny 2rm,KT

Vemos asi que la produccién de berilio es fundaatgudra la produccion del Carbono

excitado. Siguiendo con el ejemplo anterior usafi#8) tendriamos que,, =3x10“m

otra vez la poblacion d€C" es muy sensible a la temperatura, pero si éstaasgiene
cerca de2x10°K conviven pequefias poblaciones de Carbono excitadoel berilio y el
Helio. Resumiendo:

*He+'He+*He~ *He+’Be~ *C (7.49)
En el estadio final del proceso el Carbono excitddoae a Carbono por dos caminos
posibles:

2C" L¥2C+2y o ¥C -"C+e" +e (7.50)
La vida media para el decaimiento del Carbono adoit al Carbono es
r(**C" -™C)=18x10"°s y en el proceso (7.50) se libera una energia & MeV. Este
decaimiento es irreversible e influye fuertememelesquilibrio dado por (7.50) porque solo

|12

uno de cada 25000 nucleos decae. El ritmo de peaitudel ™ Ces entonces:

dn, N,
= - )5
dt  7(2C -2C) @

Usando (7.48) queda:

3

dnl2 - n4 3/2
dt 7(*C" -*C) 2rm,KT

h2 8 _(’T‘Iz‘:"’”h)c2
] o (7.52)

Este es el ritmo de produccion de Carbono en un dgasHelio y su expresion es
relativamente simple debido a que las reaccionernredias ocurren en el equilibrio.

Teniendo en cuenta estos procesos podemos cowgelaila energia neta liberada en la
creacion de Carbono-12 en los procesos (7.49)50)&s de(3m, —-m,,)c* =7.275 MeV

por lo tanto el ritmo de liberacion de energia gued

d
£, = (3, -mJe* =k (7.53)

59



7. Sistemas con varios tipos de particulas

Con el subindic8a indicamos los tres nacleos de Helio-4 (partiasla€ontinuando con

el ejemplo, conT =2x10°K y p=10°kgm™, segun (4.47)n, =3x10" m~, y segln
(7.52) el*® Cse produce a un ritmo de9x10*° m=3s™ y de (7.53) resulta que el ritmo de
liberacion de energia e2x10® Wm™. Como vimos este ritmo es muy sensible a la
temperatura ya que esta dominado por la exponaheigl.52).

|12

Cuando el Cesta presente puede capturar otras partiaulgsproducir elementos mas

pesados por medio de las reacciones que resumigwgiauacion:
4He+12c_)160+y
*O+*He— ®Ne+y @5
“Net+*He- Mg + y
Otras reacciones pueden ocurrir cuando la temparais del orden d&x10° Ky la
densidad3x10° kgm™:
2C+2C L ®Ne+*He

2C+2C_ BNe+ p (7.55)
12C+12C—> 23Mg +n

La combustién del nedn ocurre después de la dddoBarsi la temperatura alcanza los
10°K :
y+*Ne-°O+*He %8)
Cuando la temperatura alcanza Bsl0°  eKOxigeno se fusiona para producir silicio:
*O+°0 - *Si+*He (7.57)
La fusion del silicio comienza a lasx10° i algunas de las reacciones involucradas son:

y+2Si- *Mg+*He
*Si+*He= ¥S+y
%S+*He= *Ar+y
®Ar+*He= “Caty

(7.58)

Cuando la temperatura llegada10°  ¢omienza a ser frecuente la fotodesintegracion de
ciertos elemento para dar particutasprotones y neutrones, que son capturados enseguid

por los elementos mas estables. El producto fiaed [as estrellas mas masivas es un ndcleo

60



7. Sistemas con varios tipos de particulas

de hierro del que ya no se puede extraer energéaeynos mas adelante como termina una

estrella de este tipo.

Por ultimo exponemos en la Tabla 7.01 los tiempmeds que duran las sucesivas etapas en

las que se va quemando combustible de una esteca M.

Combustible Duracion Temperatura Densidad
Hidrogeno 7x10° afios 006x10°K 5x10'kgm™
Helio 5x10°afios 023x10°K 7x10°kgm
Carbono 600 afios 093x10°K 2x10°kgm™
Neodn 1 afo 17x10°K 4x10°kgm™
Oxigeno 6 meses 23x10°K 1x10°kgm™
Silicio 1 dia 41x10°K 3x10%kgm™

Tabla 7.01. Se muestra la duracion tipica, temipexdy densidad de las distintas
etapas de fusion de una estrella de 25 M
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