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; COMo conocemos las Propiedades de la Estrellas”

- Propiedades Extrinsecas:
e Posicion: Angular + Distancia (Paralaje)

e Velocidad: Movimiento Propio + Velocidad Radial (Doppler)

e Temperatura: color-Teff, ajuste del continuo o Ley de Wien
e Luminosidad: F = L/(4xd?)
e Radio: L = 6T*(4nR?)

- Masa: Sistemas Binarios + 3° Ley de Kepler



—structura

—stelar



¢, Qué es una estrella?

e Un objeto sujeto por auto-gravedad y que irradia la
energia suministrada por una fuente interna propia

e Simetria esférica:
e Descripcion en 1D: direccion radial

e Excepciones: estrellas con alta
rotacion 0 campos magnéticos fuertes

e Estructura:

e Estado de las variables fisicas que
determinan el interior estelar (Presion,
Temperatura, Densidad/Masa)

e Modelo de estructura: Descripcion de

as variables 1, P, p como funcion de
a distancia radial al centro de la
estrella y de los procesos fisicos
iInvolucrados




Estructura Estelar

e Sabemos que los fotones que recibimos de una estrella provienen de su
fotosfera (superficie), entonces...

e ; COMO sabemos cOmo es la estructura interna®?

e Modelamos los procesos fisicos que
ocurren en el interior usando las leyes
de la fisica que conocemos

e Un modelo nos da una prediccion de
observables, en funcidn de lo que
ocurre en el interior

e Comparamos estas predicciones con
datos observados —-> el mejor
modelo es el que mejor reproduce las
observaciones

e Se hacen + predicciones con cada
modelo, se refina el modelo




¢,

; Porqué decimos gue las estrellas evolucionan®

e Empiricamente: Se ha visto evolucionar a unas pocas estrellas
(e]: supernovas)

e Conceptualmente: Las estrellas emiten energia y ésta no puede ser
INfinita.

e Por |o tanto, llegara el momento en que se agotara la fuente de energia
y la estrella sufrira cambios. Lo que queremos es entender ¢ cuales son,
cOMo y cuando ocurren estos cambios?



Ingredientes de un modelo de estructura

Leyes de Conservacion

e Fcuacion de Continuidad
(Conservacion de la masa)

e Fcuacion o
(2° Ley de

e Equilibrio Hidrostatico
Newton)

e Fcuacion d

e Equilibrio Térmico

(Conservacion de la Energia)

Produc

cion de Energia

e Fcuacion de Estado del Gas
(depende del tipo de gas)

Ecuacion de Transporte

e Ecs. Transferencia radiativa/convectiva

Leyes de conservacion +
Produccion de Energia+
+
Transporte
Modelo de estructura



—cuacion de Continuidad

e Tomamos un cascaron de radio ry
espesor dr en el interior de la
estrella

e Tomemos M, como la masa

encerrada a un radio r, asi la masa
del cascaron es

dM. = p(r)dV
dM, = 4z p(r)dr

L aM

p(r) es la densidad de masa



—quilibrio Hidrostatico

e Una analogia util es la de un piston

> «

Fuerza 1 Fuerza 2

P(r+dr)dA

e Hagamos el balance de fuerzas
para un elemento de masa dm,
area dA vy altura dr en el cascaron

GM dm GM

1
k>
=
X
N
Q
~

e Este siente una fuerza gravitatoria: £'G = 2 )

e Y esta sujeto a la presion de la capa mas externa (hacia adentro) mas la de
la capa interna (hacia afuera)

Fp = P(r)YdA — P(r + dr)dA = — dPdA



—quilibrio Hidrostatico

GM d GM redr
dF . = sl ~p(r)dAdr [
r2 72

e | a condicion de Equilibrio es que la
fuerza neta total sea nula:

GM,
> p(r)dAdr — dPdA = 0

r

p(r) creciente hacia el centro =>
gradiente de presion positivo
(hacia afuera)



—quilibrio Térmico vy Produccion de energia

e Conservacion de la energia => la energia
producida en el interior con una tasa de

produccion de energia () por unidad de
masa, y ésta va hacia la superficie y es radiada
hacia afuera

dL.= L(r+dr) — L(r) = edM,
dM

r

= 47r°p(r)

dr

| an? »
| P L e |a fisica nuclear

La energia se produce casi exclusivamente en &l
nucleo asi que L, es casi constante



—cuacion de Transporte

e Esta ecuacion nos dara el cambio de
Temperatura con el radio, i.e. el gradiente de
Temperatura

e | a forma de la ec. depende de cual es
mecanismo de transporte. Hay tres posibles:
eordueceton, radiacion o conveccion

Radiacion

e Cual es el mecanismo de transporte dominante Conveccion

depende de Py p. Un estrella puede tener un
interior totalmente convectivo (estrellas de baja
masa M<0.5Msol),

(estrellas como el Sol), o
totalmente radiativo (estrellas masivas Mz5Ms)




—cuacion de Transporte: Transferencia Radiativa

Energia radiada por una capa de radio r:
F(r) = oT* dF(r) = 46T°dT (1)

para un medio con una opacidad x(7) dada, la ec. de transferencia radiativa

= AR = — k(Pp(r)F(rHdr

opacidad k(7) = cuanta radiacion es absorbida por unidad de masa (Ver Cap. 5 Kartunnen,
Ec. 5.44)

sustituyendo (1) y F(r) en términos de la luminosidad Lr:

L
46T3dT = — x(r)p(r)——=dr
4712

162r26T(r)? dT |
k(r)p(r) dr ‘

Para que la estrella radie tiene que haber un gradiente
de T negativo (T aumenta hacia el centro)



—cuacion de Transporte: Transferencia Convectiva

e Cuando la transferencia radiativa es ineficiente el transporte se vuelve
convectivo

e Movimientos macro del gas en el que celdas/burbujas de gas caliente suben
hacia capas mas altas y frias, caléntandolas y perdiendo energia, haciendo
que vuelvan a sumergirse (bajar hacia el centro)

Y se llama exponente adiabatico,

depende del calor especifico del gas a
Py V constante




Ingredientes de un modelo de estructura

Leyes de Conservacion

e Ecuacion de Continuidad 4M: _ 4772 p(r) e Ecuacion de Estado del Gas

(Conservacion de la masa) 4r (depende del tipo de gas)

e Ecuacion de Equilibrio Hidrostatico

2° Ley de Newtor)  dP _ GM’”p(r) Ecuacion de Transporte
dr e * Ecs. Transferencia radiativa/convectiva
e Ecuacion de Equilibrio Térmico 162r26T(r)? dT dT 1\ 7T dP
(Conservacion de la Energia) T T k() dr dr ( - ;) P dr
—L = Azr’e(r)p(r) .,
dr Leyes de conservacion +
I Produccion de Energia+

. 4 ’ +
Produccion de Energia

Sistema acoplado de
ec. diferenciales

Transporte
= Modelo de estructura



—cuacion de Estado

e Relaciona la Presion, Temperatura y Densidad del gas

e Hay diferentes Ecuaciones de Estado que rigen gases en diferentes
condiciones de P, T y densidad

e Gas ldeal (gas en el que las particulas no interactuan k

entre si) P = ,OT

¢ \/alido en el interior del sol, fotosfera e interiores de
la mayoria de las estrellas

e A temperaturas muy altas hay que sumar la contribucion de la presion de
radiacion P, ; = aT?/3 (los fotones ejercen presion por intercambio de
momento) I 1

P = oT +—aT*
HMy 3




—cuacion de Estado

e A muy altas densidades los gases se pueden volver degenerados

e E| Principio de Exclusion de Pauli (Mec. Cuantica) implica que dos
fermiones no pueden estar en el mismo lugar y tener el mismo momentum
=> un cierto N de fermiones en un volumen ocupara todos los estados de
momentum posibles hasta cierto valor maximo (Momento de Fermi)

e Gases de electrones degenerados
(relativista y no-relativista) ( h2 ) ( 0 )5/3

e cjemplos: Enanas blancas, interior de
enanas marrones

e Gases de Neutrones degenerados

e cjemplos: Estrellas de Neutrones y Pulsars



Ingredientes de un modelo de estructura

Leyes de Conservacion

., L dmM
* Ecuacion de Continuidad L = 4ar’p(r) Gas |deal e- degenerados

(Conservacion de la masa) 4r  degenerados

e Ecuacion de Equilibrio Hidrostatico

° Ley de Newton) dP  GM Ecuacion de Transporte
— =——p()
dr r? e Ecs. Transferencia radiativa/convectiva
* Ecuacion de Equilibrio Térmico  16xr2%6T(*dT  dT 1\ T dP
(Conservacion de la Energia) T T k() dr &\ ) Par
dL, 2
ar anre(r)p(r) Leyes de conservacion +

Produccion de Energia+
Produccion de Energia T
Transporte

= Modelo de estructura



INnterior Estelar



—structura Interna: El Sol

e | conjunto planteado de ecuaciones diferenciales no se puede resolver
analiticamente — — > resolucidon numeérica (un caso “simple”: enanas blancas
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Modelo Estandar de |la Estructura Solar



—structura Interna: El Sol

e E| conjunto planteado de ecuaciones diferenciales no se puede resolver
analiticamente — —> resolucion numeérica (un caso “simple”: enanas blancas

Density (kg/m3)




Fusion Nuclear



nadir escalas de tiempo de caida libre (colapso
rav) y tiempo térmico




Produccion de Energia

e ; Qué mecanismo es responsable de la produccion de energia”?

e Jeans: jcuanto tiempo viviria el Sol si radiara toda la energia potencial
acumulada”



Tiempo dinamico o tiempo de caida libre (free-fall)

e E| tiempo de caida libre es el tiempo que tardaria una estrella en colapsar si
la presion que la soporta desapareciera instantaneamente

e £n este caso la energia potencial se iria liberando durante el colapso
(potencial -> cinética -> calientamiento -> radiacion)

e Se puede estimar un limite superior suponiendo que el movimiento
ocurriria con aceleracion constante (correspondiente al momento t=0 en
que comienza el colapso y la estrella tiene radio R):

i [ 2 para el Sol
si esa fuera la unica fuente de L ~ 30 min !
energia, el Sol solo hubiera vivido P
media hora... claramente falta algo

despreciamos el téermino \/5 ~1.4 que es de orden 1



Tiempo Térmico

e s el tiempo que tardaria una estrella en radiar toda su energia térmica si nNo
tuviera ninguna otra fuente de energia

e También corresponde al tiempo que la radiacion toma para salir desde el
centro hasta la superficie

_05GM?*/R

ttN

L

(M/Mo) x2x 10" afios

2




Produccion de Energia

e ; Qué mecanismo es responsable de la produccion de energia”?

e Jeans: No puede ser sOlo liberacion de la energia potencial acumulada -> da un
tiempo de vida muy corto para el Sol (tiempo de caida libre ~30 min)

e Tiene que haber un mecanismo interno de produccion de energia

Fusion Nuclear H 6\ ?/
v

Pero dos cargas del mismo

Signo se repelen
° 419> “

Qo
F, x > /’ e

;,cOmMo vencer esta “Barrera de Coulomb? \-




Modelos: Estructura + Atmosfera

e | a Fuerza Nuclear Fuerte es la que
mantiene unidas a las particulas en A v
los nucleos atdmicos (protones
carga=+ Yy neutrones carga=0)

Coulomb
Barrier

Repulsive
[T1

<«4+———— Incident Charged Particle

e Efecto tunel cuantico: una
particula de Energia menor aladela | ,
barrera de Coulomb tiene una
probabilidad (pequena) no nula de Nucloar
“aparecer" del otro lado de la barrera z | "™

e En el caso clasico esto no puede J

pasar

Attractive

e En el caso cuantico si (efecto tunel),
la probabilidad de que ocurra es

mas alta para las particulas de —-> Fusién Nuc\ear

mayor energia a una temperatura
dada

Kutner Cap. 9



—3cala de tiempo nuclear

¢ | a cota maxima de la energia producida seria si los 4 nucleos de H se
combinaran para formar 1 de He

4m, — m(*He) = 0.007(4m,,)

e En ese caso el excedente de energia seria 0.7% de la masa inicial (la de
los 4 protones) disponible para que ocurra la fusion

e Pero la fusion no ocurre en todo el Sol, sélo en su nucleo: ~10% de la masa total
del sol esta en la zona en la que puede ocurrir la fusion (nucleo).

e Con esto podemos estimar cuanto tiempo tardaria el sol en consumir el
combustible disponible para la fusion de H (Escala de tiempo nuclear)

E  Mc? 0.1M o~ 1010, =
bawclear = 7 = = 0.007 X ( 2 )6‘2 ~ 10 "anos
L L I

éste es el estimado del tiempo de vida del Sol

B

S




Sibliografia

e Kartunnen Cap. 10, Cap 11 (escalas de tiempo)

e Kutner Cap. 9



