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La galaxia NGC 4565:.
muy parecida a la Via Lactea
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Curvas espectrales de emisores de
“cuerpo negro”’
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El brillo se refiere a la
apariencia de la estrella:
depende la luminosidad de
la estrella y de su distancia.

Se expresa con la magnitud
(0, mejor, la magnitud aparente)

La constelacion de la Osa Mayor: i SEiEy

Es una propiedad intrinseca de la estrella, independiente de su distancia.
Se expresa a menudo con la magnitud absoluta = magnitud que tuviera la estrella si
su distancia fuera de 10 parsecs (= 31.6 afnos luz)

Ejemplo: Lso = 3.826%x10%° J s-1 = 3.826%1033 erg s

y'eEvolucion'cstelar
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my —my = —2.5 log(s1/s2) El brillo se refiere a la

L apariencia de la estrella:
/Y depende la luminosidad de
5o ittt e e 1 @ la estrella y de su distancia.
(unidad “oficial ": lux=1.5 erg s! cm™) Se expresa con la magnitud

Am=5 — s9/s5; =100 (0, mejor, la magnitud aparente)

s = “1luminacion’’: § =

Es una propiedad intrinseca de la estrella, independiente de su distancia.
Se expresa a menudo con la magnitud absoluta = magnitud que tuviera la estrella si
su distancia fuera de 10 parsecs (= 31.6 afnos luz)

Ejemplo: Lso = 3.826%x10%° J s-1 = 3.826%1033 erg s
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Equilibrio de fuerzas:
. Lucha entre la gravedad y la presion de la materia.

Equilibrio energeético:

- La energia nuclear, o la energia gravitacional,
compensan la energia perdida por radiacion.

Cuando uno de estos dos equilibrios se rompe
la estrella esta en serios problemas.




Esfera de radio R y masa M

Todas la cantidades dependen solo de 7

p = p(r) = densidad
P = P(r) = presion
T'=1T1(r) = temperatura

En el centro:

r=0: p=p. P=P. T=T,
En la superficie:

r=R: p~0 P~0 T=T.
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Energia emitida por un cuerpo negro:
Flujo = o5z T# : energial/tiempo/area = erg/s/cm?
osg = 5.67x107° erg/s/cm?/K* (Stefan-Boltzmann)

Energia emitida por una estrella:

Luminosidad = Flujo x Area: erg/s

T. = temperatura efectiva (por analogia con el cuerpo negro)
Es representativa de la temperatura en la “superficie”
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FaTEcCUaciontaetivias

4z = area de la esfera de radio r
47r’ dr = volumen de la capa esférica de radio r y espesor dr

p = densidad = masa/volumen
mr = masa interior al radio r

dm, = 4dnrdr-p

My :/ Anr? pdr
0

ESstructura y Evolucion‘estelar
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mr = masa interior al radio r
p = densidad = masa/volumen

dm, = 4drwridr-p

Teorema de Gauss:
En un cuerpo esférico la fuerza de la
gravedad solo depende de la masa
iIncluida dentro del radio r

EStructurary'evolucion'estelar



Ecuacion de
equilibrio P Presion
hidrostatico:

Presion
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Equilibrio de fuerzas se escribe
P(r)dA = P(r + dr)dA + Fg dA

donde dA = area de la seccién del elemento de Presion
volumen y F = fuerza de la gravedad: E E I

Fg=gdm=gp(dr-dA) .

Con P
P = P(r —
(r + dr) <)+drdr H
tenemos ﬂ N ﬂ
d

P(r)dA = P(r)dA + d—PdrdA +gp(dr-dA) Presion
T

dP
0= d—drdA + gpdrdA




dP

- <0 == P decrece del centro hacia la superficie
,

P es una funcion diferenciable y, obviamente continua.

Nota: la densidad p puede ser discontinua
(ejemplo en la Tierra: interfase suelo-atmaosfera)




Ecuacion de movimiento O%r dP  Gm,p

(es decir, fuera de equilibrio): Porz = " ar 2
Explosion:
O°r dP 0 R P 0\ 1/2
S " —_—~ — — oxp " R (_)
P or dr 12 Tép R foxp P
P 5 R
— USOD j Texp Y
p /USOH

El tiempo de explosion es (aproximadamente) el tiempo
gue tarda una onda de sonido en atravesar la estrella




Ecuacion de movimiento O%r dP  Gm,p

(es decir, fuera de equilibrio): P oz Ir 2

Implosion (colapso gravitacional):

0%r P77 Gm,p oR  GMp N R\Y?
_— = — —_— Y TCO ~Y —_
P12 12 T2 R? l g
osea: R~ gt2,

El tiempo de colapso es (aproximadamente) el tiempo que tarda

una pelota en caida libre en alcanzar el centro de la estrella




Tcol — Texp

Para el Sol: Thidro ~ 930 minutos !

M=2x10%%g R=7x10""cm

Para una enana blanca: Thidro ~ 5segundos !
M=Msoa R~ Rsa/50 ~10° cm

Para una gigante roja:  Thidro ~ 3semanas !
M=Mso R ~100xRsoi ~ 1013 cm




Significado del tiempo hidrostatico:
una perturbacion al equilibrio hidrostatico

se corrige en un tiempo 7hidro

En particular: la estrellas pulsantes (Cefeidas, RR-
Lyrae) tienen periodos de pulsacion dados por thidro.
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Energia gravitacional: —dm

La podemos escribir como: con o ~ 1
2
Ejemplo: esfera con densidad uniforme: Fq = —g Gé\g

M? GM?>

Ejemplo: el Sol: G

=3.8x 10" ergs Eg = —6 x 10 ergs = —1.6 7

(obtenido por el “modelo solar estandard”)
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Energia termica de una gas ideal: FE = / ngT dn
0

(n = numero de particulas, ks = constante de Boltzmann)

3 3
Para un gasideal : P =nkgT y epr = §P = §nkBT er = energia por unidad de volumen

Para un gas ideal politropico: P = Kp?” yv P = (y—1)er

3
— e = §]€BRT S1 Y= 5/3

. P 1 P
Energia por unidad de masa: u = il y 5 =(v—1u o u=
P

y—=1p

Energia térmica de una gas ideal:




leeremaraelrvirial

Escribamos el equilibrio hidrostatico como

Gm

y multiplicamos por v, = 27r3. El lado derecho nos da

G 4 1 Gm, 1 Gm,
—ﬂp Carddr = =20 Arrpdr = —= M dm,
r? 3 3 r 3

e integrando del centro a la superficie:

I

El lado izquierdo, integrando por partes, nos da (usando pdv, = dm,.):

0 v M p M
/ vdP = ['v,rP](])D.—/ Pdv, = —/ —dm, = —(’y—l)/ udm, = —(y—1)Er
P, ©Jo o P 0

Juntando todo:

- - - - - o
. 'a 2\, y AlR a « - 3 -~ .
L.J/v r-\ o) FJC 161U \.. » - ‘ \’ A\)( / O
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Teorema de Virial: B = —§EG

Energia Total:

brot = BEg + B

1
— —Eq = —Ep
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d
_EO :_L
dt Tot

Al perder energia
Etot disminuye

= |Emot| crece

= E71crece

= j La estrella

se calienta !

i Una estrella se comporta como si tuviera un calor especifico negativo !

| = = 5 - - - A o A \ -~ v |
DE ~Paage Jctura'y evolucic 2k ‘ 5N AS SIC3 AN Y& 20 de '



TT =TKH — —F/ ~ —/— O sea:

es el tiempo que podria brillar la estrella usando
solamente su energia termica/gravitacional

Para el Sol: 1ty ~ 30 millones de anos

2 S0 \ Y/ &S esirallas en general) nene otra |

aneargla aoarig de la tgrmica Yo gravitac

ENERGIA NUCLEAR
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L(r) = energia
gue entra por seg.

L(r+dr) = energia
gque sale por seg.

L(r)-L(r+dr) =
energia que se
acumula por segq.

_dU  dUdT
at  dl dt C, = c4mrédr
dl
=Cv Vdt L(r+dn—L(r) = %dr

EStructura‘y cevolucion“cstelar



F = flujo de calor (erg/cm?/s)

K = conductividad térmica

Los astronomos usan . 4acT3
también la opacidad x - 3Kp

EStructurary'evolucion'estelar



L=—4m*K— vy —~— dan L ~47RKT
dr dr

dL dT dL. L dT

—— = —Anrie,— — ~ = dan L ~471R’¢,—

dr Ty Y TR 7
IT T 'I_'iempo Térmico:
— tiempo para que ocurra un
dit T

cambio significativo de T

Tambien podemos escribir:

Er mR*e, T 1&
T ~ e = p— :—:R ~ T
KEL T 4REKT 3K g




Tiempo Hidrodinamico:

- Tiempo de cruce de una onda de sonido

- Tiempo para restablecer el equilibrio
entre presion y gravedad

Tiempo Térmico (Kelvin-Helmholtz):

- Tiempo de vida usando la energia térmica (o gravitacional)
- Tiempo para transportar calor en la estrella

Teorema del Virial:

resulta del equilibrio hidrodinamico y
relaciona la energia térmica E1 con la
energia gravitacional Ec







En muchos casos la materia estelar
se comporta como un gas ideal

PV =NRI o, meor P =nkgl

donde R = Nakp

A altas densidades (y no
‘muy” altas temperaturas),
cuando la particulas casi se
enciman, la presion esta
determinada por el principio
de exclusion de Pauli:

P es constante
(ya no depende de T)

cEStructurary'evolucion'cstelar



En muchos casos la materia estelar
se comporta como un gas ideal

PV = NRI o, meor P =nkgl

donde R = Nakp N4 = 6.022 x 10%® particulas por mole

Peso “molecular” promedio; P = UMy, * N my, = —— = 1.66 x 1072* gm

=V

u es la masa promedia de una particula, medida en unidad
de la masa atomica ( = masa del proton = masa del neutron)

p = densidad de masa (gm/cm?®) »n = densidad numérica de particulas (#/cm?3)




Condiciones de validez:

1) La energia solo tiene
contribucidon de la energia
cinética:

E =Y2mvZ = p2/2m

(La interacciones son
despreciables)

2) Los efectos cuanticos
(princ. de Pauli) son
despreciables

EStructura‘y evolucionTestelar
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Principio de Incertidumbre de Heisenberg o0x - o0p > h = 27h

Debido a que las particulas se describen con funciones de onda.

Pongamos particulas en una caja de longitud L = ox:

2rh  27h
cada funcion de onda de momento p ocupa un espacio en momento: dp = (;T_:c = %
JAY LA
En un rango Ap el numero de funciones de onda posibles es AN = 5—]]; = 2—75
70
Ap. Ap,Ap,
En un volumen V=L3 el nUmero de funciones de onda posibleses AN =V p(%z;by)g P
p*dp
y en una capa de volumen 4zp’ dp: dN =V
2123
C ., : 2d Se agrega
Principio de Exclusion de Pauli _ pap un factor 2

= nUmero maximo de particulas: ax - 22p3 por el espin
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Distribucion de Maxwell-Boltzmann:
(gas ideal = gas perfecto clasico)

1 I' —_—
ne = 610" em 3

n
M)y = e

02 /2mkpT 2 :
e~ P /2mks 4mp” dp .. Maxwell-Boltzmann

Distribucion maxima por Pauli:
(gas perfecto cuantico)

2
Nmax(P)dp = PRIk

4mp? dp

La funcion de distribucion cuantica Fermi-Dirac siempre
completa es la de Fermi-Dirac estd inferior a Nmes

A"V |||I'|r 'r." ar




Distribucion de las
particulas en momento
en 7'= 0 bajo el regimen
cuantico
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1045 | ne = 61027 cm™ S 1 g0+ L T=0K ;o
6. — | —
— pF =
=
<~ 4. —
= : PF .
2. —
1.2:10°8 -
cm™
0. | | L
. 0.8 1.0
10-17

Figure 3.2. Left: Electron momentum distributions n(p) for an electron density of 7, = 6 X 10> cm™ (corre-
sponding to p = 2 x 10* g/em™ if g, = 2), and for three different temperatures: 7 = 2 x 107 K (black lines),
2 x 10°K (red lines) and 2 x 10° K (blue lines). The actual distributions, governed by quantum mechanics,
are shown as solid lines while the Maxwell-Boltzmann distributions for the same 7. and 7 values are shown
as dashed lines. The dotted line 714,x 1s the maximum possible number distribution if all quantum states with
momentum p are occupied. Right: Distributions in the limit 7 = 0, when all lowest available momenta are
fully occupied. The blue line 1s for the same density as in the left panel, while the red line 1s for a density two
times as high.
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d, Momento, y energia de —ern

Esfera de
Fermi

Pr = momento de Fermi

Energy at pr = Ef = Fermi energy

Numero total de particulas
en la esfera de Fermi

Py d Pf 2 4 2d
n_/() Nmax p_/o (Qﬂh)g mp o ap

Esto nos da la relacion entre
la densidad de particulas n y
el radio pr de la esfera de Fermi
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Primera ley de la termodinamica: dU =T dS — PdV + udN

U = energia interna de un sistema con N particulas en un volumen V. U = U(S,V,N)

U = Ve donde e = energia interna por unidad de volumen: e = e(s,n)

S = entropia = Vs donde s = entropia por unidad de volumen

oU

. . . , N
Potencial quimico: p = = Densidad de particulas: n = —

oU
oV |

Prueba: P = 8@




Energias en la esfera de Fermi:

2 2
Gas no relativista: sipr<<mec: F= —— vy FEp—= 2
2Me 2Me
Dy 2 5
p 2 2 Pr
c /0 2m. (2wh)3 neap 10m.m2h3

Gas ultra relativista: sipr>>mec: E=pc y FEp =ppc

/pf 2 2 c 4 3
= C i = — — PRC N,
0 Y (27h)3 o= e P 4 VF




Gas de Electrones Completamente Degenerado: T=0

log P ( dyn cm™2)

b - o —— -

e

-

S

log p/ue (g cm™3 )

Figure 3.3. The equation of state for completely
degenerate electrons. The slope of the log P-log p
relation changes from 5/3 at relatively low densi-
ties, where the electrons are non-relativistic, to 4/3
at high density when the electrons are extremely
relativistic. The transition 1s smooth, but takes
place at densities around py ~ 104, gecm™.
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La Ecuacion de Estado de Electrones

oé‘
$4q, ~ D
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SionNTaeRaadliacion

A muy altas temperaturas y “bajas”
densidades la presion de radiacion

(del gas de fotones) domina sobre y > Florgrom?
la presion de |la materia: '

Prad — aT4

o

versus Pgas

'Lygtc ON'E stelar



Pideal versus
Pdeg



Ecuacion de Estado e Interiores Estelares
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pd /
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. . \\(b C)/I Il, B
radiation A s
8 - 3V /o —
'\'” / : E
L q)—l_,/ Q%)” : (D) .
OD- ’ ODC_) / | 20
- /// /’ I o
o N /{';\ ‘ :©i
=10 - Q,’ Q)// 'o “
2 &/\’ Q\Q’I :‘—4
6 . /, D X -
, >/ o
/’, '\/)(/, : Zl
S % S -
- 1deal gas //\j' degeneyate .
// M/ !
4 — ) NR : ER _
/ |
_ &,’ : .
I N B B B P B A B B R R B A A
-10 =5 0 5 10
log p

Figure 3.4. Left: The equation of state for a gas of free particles in the log 7', log p plane. The dashed lines are
approximate boundaries between regions where radiation pressure, ideal gas pressure, non-relativistic electron
degeneracy and extremely relativistic electron degeneracy dominate, for a composition X = 0.7 and Z = 0.02.
Right: Detailed structure models for homogeneous main-sequence stars of 0.1...100 M have been added (solid
lines). The 1 M, model 1s well within the i1deal-gas region of the equation of state. In the 0.1 M, star electron
degeneracy pressure 1s important, except in the outer layers (at low p and 7'). In stars more massive than 10 Mg,
radiation pressure becomes important, and 1t dominates in the surface layers of the 100 M, model.
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A
Hidrogeno 1H (1p:0n) Deuterio “H (1p:1n)

Tritio 3H (1p:2n)

4 Helio “He (2p:2n) . Helio 3He (2p:1n)

‘ f
o N
: Carbono '2C (6p:6n)
»
Wy
O a4 Oxigeno 10O (8p:8n)
.,

Protén (carga = +e) Neutrén (carga= 0)

EStructura y EvolucionTestelar



Carga eléctrica Q [en unidad de |e| ]

proton o o

Nucleones >

o neutron N A

- 9
. . 4 Y 4

v nucleo (Z,N) A=Z+N 5"')

electron e r'|_'|

® positrc')n e" (zanti-electron) 3

. O

o neutrino V =

. . _ L

o antineutrino v n

foton Y
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De los nucleos conocidos:

- 90 son absolutamente estables

- 165 han de ser inestables pero
con vida media tan larga que no
se ha podido medir a la fecha.

- 80 elementos tienen varios
Isotopos estables

- 26 elementos tiene un solo iso6-
topo estable.

Danyrage =Structura“y'=Evolucio

-
J o C
- - il s o . s -

oo
N

Modos de
decaimiento
B* o captura de e-
L B
Emision de a
Fision
Emision de proton
Emision de neutrén
W Estable
Desconocido

Numero de protones
(€)]
o

N
oo

82 126
NuUumero de neutrones
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Seconds
B 10+15 | 10-01
Wio+10 10-02
W 10+07 10-03
B 10+05 0-04
B 10+04 10-05
B 10+03 10-06
10402 10-07
10+01 10-15

10400 < 10-15

unknown

Numero de neutrones
>



http://www.nndc.bnl.gov/chart/

La fuerza nuclear liga los nucleones

-’ « ‘J f | G y w ‘J f .\) : < ‘7. ' 1 C ‘J < ‘J \J f | < ‘J _! ‘\, | - 'j f L ‘J

Fafatraccionin=piesimassueriexgquemn=nwip-=-p

. (|
y i ’;J'

La fuerza coulombiana repela los protones

J @ -

- @

.\}//
La fuerza coulombiana actua a larga distancia (1/r<)
(La fuerza coulombiana no actua sobre |os ne utrones)

Proton (carga = +e) . Neutrén (carga= 0)

cvolucionestelar DIPI0Maado en"ASUrorISICa;"UNAIVI



= = SSSSAR[ISISTderaiabla’de™Nuclidos

-

le protones Z

El “Valle de Estabilidad™:
nucleos estables, que

decaimiento
B* o captura de e-
L
Emision de a
Fision
W Emision de proton
Emision de neutron
W Estable
Desconocido

126 -

Numero de neutrones N




Analisistde la Tabla'de"Nuclidos

Linea Z=N
la interaccion n-p
es mas fuerte que

n-ny p-p.
Para Z pequenos

N
)]
o
C
O

]
o
|
o
O

©
O
| -
o
S

O

Z

Desconocido

126 >

Numero de neutrones N
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Z

El dltimo nucleo estable: 2%9Bi
Para Z's mas grandes Coulomb
le gana a la fuerza nuclear.

decaimiento

B* o captura de e-
| B

Emision de a
Fision
Emision de proton
Emision de neutron
Estable
Desconocido

126 -

Numero de neutrones N







> 12p+14n

t e +ve

Aluminio: Z=13

27 Al : estable

26A\l : decae en %°Mg
1, = 7.17x10° anos
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Modos de
decaimiento
B* o captura de e-
Uy
Emision de a
Fision
Emision de proton
Emision de neutron

B Estable
Desconocido

-

126
Numero de neutrones N

=V Lccd'r"‘:

b A - oo B -
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~ A

Nucleos inestables
por decaimiento 3~
decaen hacia el

Valle de Estabilidad

Analisistaetiamiaplia“ae’Ntcliaos

Decaimiento [3- :
/. — /+1
N — N-1

| i A=Z+N no cambia

Modos de
decaimiento
B* o captura de e-
B
Emisién de a
Fision
¥ Emision de proton
Emision de neutron

Estable
Desconocido

126 >

Numero de neutrones N




Emisiona: A= A4 Z—2Z-2 N— N-2 (a=nucleo de 4He)
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Protones Neutrones Neutrones
P < Pgot P = Pgot

vCoqumb

Vnuc!ear
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Decaimiento a :
* l — /-2

N
n

Nucleos inestables
por decaimiento a:
decaen hacia A’s

decaimiento
B* o captura de e-
B
Emisién de a
Fision
I Emision de proton
Emision de neutron

Estable
Desconocido

126 >

Numero de neutrones N
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. : gt - y decaimiento
potencial nuclear 50 captr do o
o Emision de a
Fision
I Emision de proton
Emision de neutron
Estable
Desconocido

126 -

Numero de neutrones N

ructura’'y evoliucion'estelc




== SSARalisisTdelatiabla*de™Nuclidos
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= = BSERergiasde’tigadurade’los'Nucleos

“He = a es fuertemente ligado
12C y 180 son “nucleos-a”

%Fe es el nucleo mas ligado
209Bj es el ultimo nucleo estable
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Fusion de nucleos ligeros hacia nucleos pesados libera energia hasta
anzar el °°Fe: el fierro marca el fin de la nucleosintesis estelar exotérmica
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Energia de atraccion nuclear

Se satura a A grande:
fuerza de corto alcance

Energia de repulsion coulombiana
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= = SSERergia‘de’ligaduradetios nucleos

Energia de ligadura total
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Note que el E/A del 8Be es inferior al del 4He:
el 8Be es inestable y decae en 2 4He
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QUemado de Hidrogeno a Helio

Energia total:
26.7/31 MeV

—

7x107% erg/g
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IH+HS 2H+et + v

‘H+'H— °He +y

T

’He + °He — *He + 2 'H ’He + *He — 'Be + v
"Be+e” — 'Li+v "Be+H—- B +y
"Li + 'H — *He + *He SB—-%Be +et +v

Be — *He + “He

TH+1H -> 2
H+TH -> H pp2
es la reaccion mas lenta

y es la que controla la tasa pp3




SrHEe=PREEHATIpIeT™d)

posiblemente seguido de
la reaccion “carbon-alfa”




B3N + 0%

Boctet +v
14N+,y
15O+)f

DN +et 4+ v

2C +4He
I

l(’O+)f
17F+y

7o +et 4+ v

es la reaccion mas lenta
y es la que controla la tasa




El ciclo CNO requiere mas altas temperaturas:
mas repulsion coulombiana (Z=6, 7, y 8).

A alta y vencido Coulomb, las conversiones

p -> n se obtienen automaticamente por los
decaimientos A* de 3C y °N

En la cadena pp la primera conversion p -> n:
H+'H->2H+e*+v
es muy lenta

Figure 6.5. Total energy generation rate eg (in
erg g¢~!s71) for hydrogen burning as a function of
temperature, for p = 1 g/cm?® and abundances X = 1
and Xcno = 0.01. The dashed curves show the con-
tributions of the pp chain and the CNO cycle. Figure
from KIPPENHAHN.




Procesos Nucieares

Combustible Umbral Energia por
nuclear | TOC€SO 406 Producto oo (|\F/)|eV)

H p-p ~4 He 6.55
H CNO 15 He 6.25
He 3a 100 C,O 0.61
C C+C 600 O, Ne, Na, Mg 0.54
O O0+0 1000 Mg, S, P, Si ~(.3

Si Nuc. €q. 3000 Co, Fe, Ni <(.18

Mas avanzamos menos energia disponible hay

Mas avanzamos mas grandes Z = se necesitan mas altas T (Coulomb)

Dany Fage =Structura’'y evolucion'estelc DIplomaao’e OTISICa,"UNAN 0, 20107 " 0oC
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Figure 8.2. The equation of state in the log 7. —1og p. plane (left panel), with approximate boundaries between
regions where radiation pressure, ideal gas pressure, non-relativistic electron degeneracy and extremely rela-
tivistic electron degeneracy dominate, for a composition of X = 0.7 and Z = 0.02. In the right panel, schematic
evolution tracks for contracting stars of 0.1 — 100 M, have been added.




-= = SEVOlUCIoN"ESquematica‘en'el"Plano

Lineas umbrales (approx.)
de encendido de los varios
gquemados.

Figure 8.3. The same schematic evolution tracks as
in Fig. 8.2, together with the approximate regions in
the log T, - log p. plane where nuclear burning stages
occur.
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