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La Via Lactea tal como la vemos (en el infrarojo cercano)
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Curvas espectrales de emisores de "‘cuerpo negro””
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—my = —2.5 1
myp — Mma 0g(51/52) El brillo se refiere a la

e L apariencia de la estrella:
s = "1luminacion’; § = : :
47 D? depende la luminosidad de
_ semideenergsiom?® la estrella y de su distancia.
' (unidad "oficial"": lux=1.5 erg s cm™) Se expresa con Ia magnitud
Am=5 = s9/s1 =100 (0, mejor, la magnitud aparente)

LUMINOSIDAD = energia emitida por segundo [erg s]

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 anos luz)

Ejemplo: Lsol = 3.826%10%° J s-1 = 3.826%1033 erg s
DanyPage ~ EvoluciéndelasEstrellas ~ Universum, 24 de noviembre, 2007 |1
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EQUIIDIIO de Tuerzas

fElucna entre Ia gravedad y la presion de la materia

EQUIIDTIO _:ilL-.ﬂi;g '1ICO

A clelgid 11U( 1eal d clici{lad _;y:)vrllau olnadail

ompensan ia energlia perdida por radiaclorn

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







2 AN

institubn ce asronomio

unam

Presion

I
IR

Presion




Ecuacion de movimiento 0%r dP  Gm,p

(es decir, fuera de equilibrio): Porz = " ar 2
Explosion:
0°r dP  Gm.p R P 0\ 1/2
e L ()
P o dr 72 Tép I foxp P
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Ecuacion de movimiento 9*r  dP  Gmgp
(es decir, fuera de equilibrio): Porz = " 4r 2
Explosion:
0°r dP  Gm.p R P 0\ 1/2
i S R
P or dr 12 Tép I fexp P




Ecuacion de movimiento 9*r  dP  Gmgp
(es decir, fuera de equilibrio): Porz = " 4r 2

Implosion (colapso gravitacional):

pﬁ - dr r? T2 R2

col

2 d R GM R\ Y2
o L Gmep P P i~ <_>

osea: R~ gt




Ecuacion de movimiento d%r dP  Gm,p
(es decir, fuera de equilibrio): P e Ir 2

Implosion (colapso gravitacional):
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col

2 d R GM R\ Y2
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Mientras |la estrella esta en equilibrio hidrostatico

RS 1/2
Tcol = Texp = Thidro 7 (G—M>

Para el Sol: Thidro ~ 30 minutos !

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

Para una enana blanca: Thidro ~ 9segundos !
M=Mso R ~Rsa/50~10°cm

Para una gigante roja:  Thidro ~ 3semanas !
M=Msoa R~ 100xRso ~ 10"3 cm
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empotderequiliprioTNIdros

Mientras |la estrella esta en equilibrio hidrostatico

RB 1/2
Tcol = Texp — Thidro "~ ( )

GM




“Neldlc

Energia gravitacional:

R 2
GM

EGz—/ G—mdm nos da Fg = —« (v~ 1)

0

r R

N
L 3
Energia térmica: Er :/ §kBT dn
0 (ks = constante de Boltzmann)

3 3
Para un gasideal : P =nkgT vy FEpr = §P — §kBT

En condiciones de equilibrio hidrostatico:




Energia (clasica) total de la estrella:

1 1 1 GM?
Erotal = Eg + B = Eg + (_§EG) = —bg ~

Eota1 €s negativa: la estrella es un sistema ligado (por la gravedad).

La estrella pierde energia (por radiacion): E v decrece
= R debe decrecer

= FEg decrece = Etcrece!

Se la llama “calor especifico gravito-térmico” (a diferencia del calor especifico a P 0 V constante que son siempre positivos



Se la llama “calor especifico gravito-térmico” (a diferencia del calor especifico a P o V constante que son siempre positivos)



(L siendo la luminosidad de la estrella)




(L siendo la luminosidad de la estrella)

El sistema solar, y el Sol, es mucho mas viejo que esto:
el Sol (y las estrellas en general) tiene otra fuente de
energia aparte de la térmica y/o gravitacional:
ENERGIA NUCLEAR



Sol: su fuente de energia es la fusion
de hidrogeno (H) en helio (He).

E = mc?

La masa del nucleo de He es inferior a las masas
de cuatro protones (= nucleos de H): la masa
‘perdida” se convierte en energia.

El Sol consume 3.2x10'* gramos de H por segundo
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Tritio 3H (1p:2n)

Helio “He (2p:2n) Helio 3He (2p:1n)

Carbono '2C (6p:6n)

Oxigeno %0 (8p:8n)

Proton (carga = +e) Neutrén (carga= 0)
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Energia de ligadura promedio por nucledén (MeV)
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Numero de nucleones por nucleo
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La reaccion “triple alfa”

& + posiblemente seguido de
la reaccion “carbon-alfa”

\ .
@67 v

‘He + *He — SBe

seguido de

SBe—|—4H6H12C—I—”y 20 +4He — 190




i) The Nobel Prize in Physics 1967 The Nobel Prize in Physics 1983

"for his contributions to the theory of nuclear reactions, ‘for his theoretical
especially his discoveries concerning the energy production in and experimental
stars” studies of the

nuclear reactions of
importance in the
formation of the
chemical elements
in the universe”

Hans Albrecht Bethe

LUSA

Cornell University

' i
Ithaca, NY, USA i‘_\.\ \

b. 1906 William Alfred Fowler
(in Strasbourg, then

Germany)

d. 2005 [ 1/2 of the prize D 1/2 of the prize

USA

Iniversity of Chicagc California Institute of
Chicago, IL, USA Technology (Caltech)
Pasadena, CA, USA

h. 1910 b. 1911
in Lahore, India) d. 19495
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En muchos casos la materia estelar
se comporta como un gas ideal

donde R = Nakp

Temperatura
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Nucleo

Zona radiativa

Zona convectiva

Fotosfera ‘




Transporte radiativo: fotones
de la region caliente se
mueven hacia la region fria.
En su camino sufren

colisiones con otras
particulas: OPACIDAD
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Transporte convectivo:
la misma materia
caliente se mueve
hacia arriba, se enfria
y vuelve a bajar.
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El detector de neutrinos de Sudbury
(Canada)




Granite
(Gabbro

2 ) SHO Site

Dada la dificultad de detectar neutrinos, los detectores
siempre estan ubicados a gran profundidad para evitar
la contaminacion por los rayos cosmicos.
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“for pioneering contributions to
astrophysics, in particular for the detection
of cosmic neutrinos”

Raymond Davis Jr. Masatoshi Koshiba
@ 1/4 of the prize @ 1/4 of the prize

USA Japan

University of University of Tokyo
Pennsylvania Tokyo, Japan

Philadelphia, PA, USA

b. 1914 b. 1926
d. 2006
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La densidad central de una
enana blanca puede
alcanzar 10° g/cm?
(mil toneladas/cm?3)

La presion soportando esta ] Sirius B
densidad es debida a la
degeneracion de los
electrons

Stein 2051

Ecuacion de
estado para
materia
degenerada

Z; (I' SI) 1I2 15
Radio (1,000 km)

Temperatura




Ecuacion de
estado para
materia
degenerada

Chandrasekhar demostro
gue la masa maxima que
puede soportar la presion
de degeneracion de
electrones es de
~ 1.4 Msol = Mch
(Masa de Chandrasekhar)

Temperatura

Sirius B

Stein 2051

3 6 9 12
Radio (1,000 km)

15




{23 The Nobel Prize in Physics 1983

“for his theoretical
studies of the
physical processes
of importance to the
structure and
evolution of the
stars”

..
Subramanyan
Chandrasekhar
D 1/2 of the prize ) 1/2 of the prize
USA
University of Chicago California Institute of
Chicago, IL, USA Technology (Caltech)
b. 1910 h. 1911
(in Lahore, India) d. 1985

d. 1985
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... pero es probablemente un sistema doble.
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5
7x10 an.
La espiral de combustion nuclear (25 Mg)
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Problema

La espiral de combustion nuclear (25 Mg)




Problema

1.4 Mso = Masa
de Chandrasekhar

La espiral de combustion nuclear (25 Mg)
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Chandra First Light: Cas A

-ailicon
Sulfur

Argon
LT

W

i Calelumn

Chandra X-ray Observatory

Cassiopeia A




Ueh The Nobel Prize in Physics 2002

(N

“for pioneering
contributions to
astrophysics, which
have led to the
discovery of cosmic
X-ray sources”

Riccardo Giacconi

D 1/2 of the prize
USA

Associated Universities
Inc.
Washington, DC, USA

b. 1931
(in Genoa, Italy)
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