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Resumen

Quizéa el logro més importante de la fisica nuclear es la explicacion de la producciéon
de energia en las estrellas y la nucleosintesis. Los astrofisicos creen entender con cierto
detalle la evolucion estelar desde sus origenes como nubes difusas, pasando por sucesivas
etapas de “combustion nuclear” hasta sus muertes como enanas o supernovas. A través
de este proceso, los fisicos nucleares han podido explicar coémo la mezcla inicial de
hidrogeno y helio producido en el universo primordial se ha ido transformando en la
mezcla tan interesante de elementos méas pesados que permite la vida.

En charlas anteriores se han tocado temas tan interesantes como la fisica solar (Dani
y Sergio), el diagrama HR (Arturo y Dani), la evolucion estelar (Juan), y estrellas dobles
(Eduardo). Esta charla pretende ser una primera introduccién a la nucleosintesis estelar.

La charla esta organizada en cuatro partes:

= Introduccién conceptual
= Nucleosintesis primordial

= Breve descripcion de las estrellas como centrales de fusion. Fases de la combusion
nuclearz el catapun.

= Estimacion de la abundancia nuclear y porqué la abundancia de A>56 puede ser
explicada por reacciones de captura neutrénica
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Conceptos

1. Conceptos

1.1. Energia de ligadura de un nucleo

Partamos del ejemplo atémico: la masa de un protén libre y un electrén libre son co-
nocidas. Si se ligan, se liberan b, = 13,6 eV, luego la masa del atomo de hidrégeno sera la
suma de las masas sin ligar méas la energia de ligadura

mpyg = mp + me — be

Se define energia de ligadura, b., como la energia para desligar elementos sin aportarles
energia cinética.

Definimos de forma analoga la masa nuclear como

Mupuclear = Z myp + N My + B(Zv N) (1)

Dado que es dificil encontrar nucleos pelados, se suele utilizar la masa atomica, definida
como

métomo(Z, N) = Mpuyclear T Z Mme— — be(Za N) (2)

Dado que la energia de ligadura de los nucleones seré del orden de MeV y la de los
electrones de eV, como mucho keV, se suele despreciar ésta tltima. Otra aproximacion
bastante usada consiste en aproximar a su vez la masa de protones y electrones como la
masa del atomo de hidrégeno (sistema proton-electron ligado).

1.1.1. Modelo de la gota liquida

En 1929, Gamow utiliz6 el término gota, y la analogia con una gota de agua, para
estimar la energia de ligadura nuclear. El resultado no cuadraba porque supuso un niicleo de
electrones y protones, y electrones de masa de medio MeV sometidos a energias de ligadura
de varios MeV debian ser relativistas (causando un fallo en el ajuste de los parametros).
Heisenberg, en 1932, poco después del descubrimiento del neutrén en el mismo afio, retomé
el trabajo de Gamow sustituyendo los electrones por neutrones, y el trabajo en detalle
se lo encargd a un alumno suyo, Weizsdcker; un ano después publicaba sus resultados,
condensados en la féormula semiempirica de masas.

Ya entonces se sabia que la densidad de nucleones era aproximadamente constante,
0,17 nucleones/fm?, que los niicleos tenfan una superficie definida cuyo radio era propor-
cional a AY/3 (el volumen es proporcional a A), y que la energia de ligadura por nucleén
era aproximadamente constante. A partir de estos datos, y con la férmula semiempirica de
masas, se puede predecir las masas de los estados fundamentales de los niicleos, su esta-
bilidad y explicar la fision y fusién. No da cuenta del espin, estados excitados, etc (desde
entonces se han desarrollado modelos que explican un mayor nimero de pardmetros).




Conceptos

|be(Z)| ~ eV, « B(Z,N)

Métorno(Z;N) = Zme — be +Zmp+Nmn_B(ZaN) (3)

Que la energia de ligadura B(Z, N) sea alta implica nicleos mas estables, cuya masa
Mztomo seréd menor. La formula semiempirica de masas de Weizsécker es

N-z? 7 1 "

—ad — A2 _ _
B(Z,N) = ad = bA” — s A5 ~ 57

donde los parametros a, b, s, d y § se ajustan a los datos experimentales.
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Figura 1: Ajuste a la SEMF. La fusién y la fisién son procesos que aumentan la ligadura, y por
tanto, desprenden energia.

1.2. Particulas

Algunos nombres que van a aparecer:

= Nucleén, protén y neutrén: los nucleones son los constituyentes de los nticleos. Los
protones y neutrones son los componentes mas importantes de los nicleos (en una
escala intermedia), pero no los tinicos. Segun la teoria de Yukawa (1935), los nucleones

se mantienen unidos mediante intercambio de diferentes mesones!.

IToda fuerza puede ser entendida como intercambio de particulas virtuales

_5-
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= Quarks: constituyentes mas importantes de los nucleones. Se mantienen unidos me-
diante intercambio de gluones.

= Leptones: quiza los méas conocidos son los electrones, aunque es un grupo mas extenso.
Se caracterizan porque no interaccionan via fuerza fuerte.

1.3. Seccion eficaz

La secciéon eficaz o es una magnitud fisica que se identifica como la probabilidad de
interaccién entre dos particulas. Por cada tipo de interaccién se define una seccién eficaz
(seccion eficaz de dispersion elastica, ineléastica, fusion, intercambio de nucleones, etc), y la
probabilidad de interaccion total sera (si las interacciones son independientes entre ellas)
suma de las probabilidades de interaccion. La seccién eficaz tiene unidades de area, y por
eso a veces suele confundirse con una metaforica area efectiva de interaccion, llevando al
absurdo de ser varios 6rdenes de magnitud mayor que la propia particula®. En general, la
probabilidad de interaccién debe cumplir unos ciertos requisitos de simetria, limitando las
magnitudes de las que puede depender; nosotros supondremos que depende tan solo de la
velocidad relativa de las particulas, o = o(v), aunque si puede depender de otras magnitudes
(acople de espin, isospin, etc).

1.3.1. Velocidad de reaccién

Sacado de apuntes de la asignatura “Tecnologia nuclear”, de la UniZar.

Si tenemos una cierta densidad de particulas no que pueden interaccionar con una parti-
cula 1, la probabilidad de interacciéon vendra dada por ninqo, v la velocidad de interaccién
serd por tanto nineo v, con v, = v; — v2 la velocidad relativa.

Si consideramos un intervalo de tiempo At, un total de noovAt particulas 2 habran
pasado suficientemente cerca de la particula 1 y puede que hayan interaccionado.

Si tenemos una cierta densidad de particulas nq, la probabilidad de interaccién en un
tiempo At serda ninoovAt. La probabilidad de interacciéon por unidad de tiempo (velocidad
de reaccion) sera pues:

R=nj-ng-o(v,) vy (5)

JY si las particulas 2 tienen una distribucion de velocidades? Hay que integrar (sumar);
si la particula 2 se mueve con una velocidad v, (v. relativa a 1) con una probabilidad p(v,),
tendremos:

R =niny LOO p(v.) - o(v) - v dv, (6)

Una buena aproximacion de la distribucién de velocidades puede ser la de Maxwell-
Boltzmann:

2Existen diferentes formas de estimar el volumen de una particula (a partir de la longitud de onda de
deBroglie, volumen de su distribucién de su carga, etc). En cualquier caso, remarcar que la seccion eficaz
es una probabilidad, no un area real, a pesar de tener unidades de longitud al cuadrado.

-6-
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Asi pues, puede decirse que la velocidad de reaccién depende de la temperatura.

Nota: una explicacién mas detalla puede ser encontrada en el Philips A., The physics of

stars.
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2. Nucleosintesis primordial

» Entg =~ 1079 s (para t < ty es cosmologia): existia equilibrio entre radiaciéon y par-
ticulas elementales; con una temperatura de k7" &~ 10 GeV (130 millones de millones
de K), existia una sopa de quarks y leptones (y sus correspondientes antiparticulas),
ademés de gluones y fotones. Como un gas, a medida que se expande se va enfriando.
Si las particulas estaban en equilibrio estadistico, por la alta temperatura, se puede?
escribir que el nimero de particulas N; depende con la temperatura segtn:

2 3/2 2
o | _me Ni _ (ma _(mi —my)c
Njocm;'” exp [ T ] N, (mj> exp [ T (8)

» En t; ~ 107° s: una menor temperatura no permite quarks libres; los quarks forman
toda la familia de hadrones o se aniquilan con su correspondiente antiquark.

= Ent; ~ 107 s: de toda la familia de hadrones solo sobreviven los protones y neutro-
nes, todavia libres.

» Ent; ~ 1072 s: con una tempratura de 7' ~ 10'1K se mantiene un equilibrio estadis-
tico radiacion-materia (leptones, protones y neutrones)

e t+et =947y )

e~ et = 4D (mp, —my)c %/1,3M6V=§
3/2

n+ve=p+e %Z:(m> exp[—%]

(9)

mp

= Ent; ~ 2 s: con una tempratura de T~ 10'0K ya no se puede mantener el equilibrio
estadistico radiaciéon materia; es lo que se conoce como desacoplamiento luz-materia.
Hasta ese momento, la densidad de energia de particulas y luz era la misma. A partir
de este momento, la luz se desacopla de la materia y la temperatura empieza a bajar
mas rapido. Hasta ahora, la temperatura podria describirse como:

13 MeV T 1,5-1010 K
RV T Vi

con el tiempo ¢ en segundos. Fin de la edad oscura, la materia se hace transparente a
la luz.

kT (10)

Los neutrones libres son inestables; existian libres de forma estadistica (se formaban
nuevos porque las particulas estaban en equilibrio con los fotones). En el momento
de desacoplamiento radiacién materia, se estima que k7T =~ 0,8MeV, y por tanto la
proporcién de neutrones libres fue de:

N, M, 3/2 5
_n_ (Tnp> exp [_H] ~ 0,2 = 20 % (11)

Se dice que la fraccién de neutrones se congela: ya no siguen en equilibrio y dejan de
producirse. Los neutrones libres decaen a un protén; sin embargo, los neutrones si son
estables dentro de los nucleos.

3Hay muchas hipotesis aqui escondidas...
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» En ¢, & 250 s: la temperatura ha bajado rapidamente hasta T &~ 10° K, o una energia
promedio de kT ~ 0,1 MeV: con esta temperatura ya se pueden formar nticleos (para
temperaturas mayores, las reacciéon de creaciéon de nicleos estaban en equilibrio con las
de disociacion). El nticleo més simple que puede formarse es simplemente el deuterén,
unién de un protén y un neutrdn:

T <10° K : p+n — d+vy

A partir del deuterén 2H , en adelante simplemente d, se van creando niicleos mas pesados
(la temperatura es todavia demasiado alta para hablar de atomos, y por eso se habla de
deuteron y triton, en vez de deuterio y tritio.).

d+n — t+7vy
d+n — 3He+~

t
d+d —» ' 1P
3SHe +n

(13)

La abundancia relativa de los productos depende de las secciones eficaces correspon-
dientes y de la densidad inicial de reactivos. Y la formacién de niicleos mas pesados sigue:

t+p — ‘He+r
3He+n — “He+~
‘He +* He =4 Be
‘He + p—>-3Li

(14)

No existen ntcleos estables con A = 5,8 (aunque si resonancias y estados virtuales).
A medida que el plasma se expande, se va enfriando. Debido a la barrera coulombiana la
fusién se hace cada vez més lenta, y que no existen niicleos estables con A = 5,8, no se
producen de forma apreciable nicleos mas pesados (se necesita mas temperatura). La suma
de estos dos efectos (enfriamiento del plasma y que no existen nucleos estables) se conoce
como bottleneck for further nucleosynthesis.

2.1. Balance final

El resultado de la nucleosintesis primordial es:

» Abundacia de p, *He.
» Trazas de 3He, d, "Li.

= No existen neutrones libres.
El 7Li se forma mediante la reaccion:

‘He+t — "Li+~ (15)
_0-
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Sin embargo, absorbe rapidamente un proton, disociandose en helio 4 (mayor energia
de ligadura):

"Li+p — ‘He+"He+~ (16)

Nota 1: ya en 1940, Gamow propone que el 75% de la masa del universo deben ser
protones, y el resto He-4 (el helio producido en estrellas es despreciable frente al producido
en la nucleosintesis primordial). Pero... jde donde se saca esta idea? Cuando la temperatura
baja lo suficiente como para que no se produzcan nuevos neutrones, la proporciéon de neu-
trones se congela en 1:5, ésto es, por cada neutron habra 5 protones (75 % p, 25 % He-4).Las
observaciones (con matices) estan de acuerdo con esta idea.

Nota 2: si la evoluciéon hubiera sido més lenta, no habrian sobrevivido tantos neutrones,
traduciéndose en una menor cantidad de elementos pesados.

Nota 3: la nucleosintesis (abundancia relativa de elementos), la expansion (ley de Hub-
ble), y el fondo de microondas CMB, son los tres pilares de la teoria del Big Bang.

Nota 4: con t ~ 10° afios: la temperatura ha bajado hasta T' ~ 4000K, o una energia
promedio de kKT =~ 0,25 eV: los electrones se recombinan con los niicleos y se empiezan
a formar atomos; la interaccion fotén-atomo es menor que foton-plasma y el universo de
hace practicamente transparente a la radiacion. Con ¢t ~ 107 afios: se forman las primeras
estrellas y galaxias debido a la contracciéon gravitatoria de nubes de hidrégeno y helio. Para
t ~ 13,810 afos (hoy), la temperatura del gas de fotones que se desacopl6 de la materia
al fin de la Edad Oscura seria 2.7K.

Nota 5: las hipotesis que se barajan para explicar un universo visible de materia (y no
antimateria) son que inicialmente existian més particulas que antiparticulas, que existen
procesos asimétricos a alta energia que favorecieron mayor generaciéon de particulas que
antiparticulas, o que no puede distinguirse la materia estelar de la antimateria (investigacion
en el CERN sobre propiedades de antimateria).

Nota 6: antes de desacoplarse la radiaciéon de la materia, la densidad de particulas
bajé lo suficiente como para que los neutrinos dejaran de interaccionar a una velocidad
suficiente con el resto de particulas y se desacoplaron. Dado que se desacoplaron antes que
los fotones, también se enfriaron mas (también puede verse como que la aniquilaciéon de
particula-antiparticula al bajar la temperatura calenté al fondo de fotones), y se estima que
la temperatura del fondo césmico de neutrinos debe ser de unos 2 K.

-10-
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3. Nucleosintesis estelar

3.1. Estrellas como centrales de fusion

Las estrellas son un puniado de niicleos y electrones, confinados por accién de la gravedad.
Son ademaés fuente de fotones por T >0 K, y neutrinos (electronicos), dado que las estrellas
no pueden llegar a confinarlos.

La ecuacion del equilibrio hidrostético, junto con la hipdtesis de cuerpo negro, se puede
estimar (resolviendo 3 ED acopladas) el gradiente de temperatura y densidad en el 70 %
mas interior del sol; el 30 % mas exterior tiene una mezcla convectiva adiabatica, de forma
que se determina el gradiente de temperatura mediante las hipétesis térmicas habituales en
fluidos.

Con el juego de ED y con las condiciones de contorno adecuadas (temperatura superfi-
cial, radio y masa de la estrella) se puede estimar la temperatura del centro de la estrella.
Para hacernos una idea, la temperatura de la superficie del sol es de unos 6000 K, y en el
interior de es de 15000000 K.

3.2. Combustion del H

Existen cuatro cadenas de reacciones exotérmicas que permiten convertir 4 protones en
un nucleo de helio-4 (debido a las bajas temperaturas en el interior de una estrella sélo
se producen reacciones exotérmicas). La primera, conocida como PPI usa sblo protones
como reactivos; las segunda y tercera se conocen como PPII y PPIII, que usan He4 como
catalizador. La cuarta es el conocido ciclo CNO, que utiliza como catalizador C12 (por lo
que s6lo es posible en estrellas de segunda generacion).

3.2.1. Cadena PPI

: el primer paso de la cadena es la formacion de un deuterén mediante un proceso débil;
el resto son fuertes

p+p — d+et +u, p+p — d+et +v, (17a)
p+d — 3He+~ p+d — 3He+~ (17Db)
3He+>He — *He+p+p (17¢)

Dado que el He2 ni el dineutréon tienen una vida media suficientemente larga (no son
estados ligados), la reaccion (17a) es la unica reaccién que reaccion que parta de protones.
Como producto tenemos un deuterén (por cada reacciéon). Cabe pensar que la fusion de
dos deuterones puede dar lugar directamente a un niicleo de He-4. Sin embargo, dado que
inicialmente apenas hay deuterones en la estrella, una reaccién mucho més probable es (17b)
para producir He-3.

; Qué fuerzas median la fusién en estrellas?

-11-



Nucleosintesis estelar

p+n — d+v No posible, 4 n en estrellas
3He4+n — “He+~ Z p-p no es ligado

‘He +* He —4Be °Li no es ligado

‘He + p;VgLi 8 Be no es ligado

(18)

iMediante fuerza fuerte solo no puede mantener la fusion en las estrellas! Para que cuatro
protones formen un nucleo de He-4, dos de ellos deben convertirse en neutrones, mediante
interacciéon débil. No existe ningin proceso exotérmico (salvo el mediado por la interaccion
débil) que permita formar He3 a partir de protones. Por lo tanto, salvo que exista He-4
para catalizar la reaccion, la estrella tendri que esperar a producir suficiente He3 para que
se produzca la reaccion (17c).

3.2.2. Cadena PPII y PPIII

Para no tener que esperar a la produccién de He-3, la estrella puede usar He-4 como
catalizador, segtun las cadenas PPII y PPIII

p+p - d+e +u. (19a)
p+d — 3He+r (19b)
‘He+3He — "Be+7 (19¢)

"Be+e~ — "Li+ v, (PPII) OR "Be+p — 8B+~ (PPIII)
"Li+p — %Be+~ 8B — 8Be+et + 1, (19d)
8Be — YHe +% He (19e)

En estos dos ciclos, la captura de He3 en PPI ((17¢)) es reemplazada por la captura de
He4 produciendo Be7. Tras ésto, PPII y PPIII difieren en la combustion de Be7: en la PPII
el Be7 se desintegra beta por captura electréonica; en PPIII el Be7 captura un protén para
producir B8 que decae beta a Be8

3.2.3. Ciclo CNO

Se da en estrellas masivas (requiere una temperatura mucho mayor que los procesos
anteriores) y de segunda generacion (de forma que preexista C12 a la formacion de la
estrella). Fue propuesto por Bethe y Weizsicker.

-12-
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mCi,lsNJr7

A
B+ L
BC +et +u,
+p I_'
KN 4 4
+p |_>
50 4+~
B+ L
PN +et +ve
+p L
20 44 He
]

Aunque el branching ratio (la probabilidad relativa de reaccion) de >N +p — 160+~
es pequena, detallamos el ciclo alternativo; arbitrariamente empezamos en el N14, pero
también se podria iniciar a partir del O16:

+
14N_p>150+7

A
B+ L
BN +et +v,
+p L
160 + ~
+p |_>
Tp 4~
B+ L
70 + et +ve
+p L
UN 44 He

El ciclo CNO introduce nuevos neutrones mediante captura de protén y posterior de-
caimiento beta, evitando asi la interaccién débil a dos cuerpos. Dado que utiliza ntcleos
pesados, este ciclo no puede existir en estrellas de primera generacion.

Conclusién La importancia relativa cada una de las cuatro formas de combustién de 4H
en He-4 depende de la masa (temperatura) y la composicion de la estrella. Las estrellas de
primera generacién por ejemplo no pueden usar el ciclo CNO. Para estrellas como nuestro
Sol, el ciclo CNO evita la interaccion débil inicial para formar el deuterén pero no es
la cadena que mas energia aporta debido a la alta barrera coulombiana para la reaccién
120 + p. El ciclo CNO es importante para estrellas de una masa enorme (a mayor masa,
mayor temperatura en el nicleo).

En estrellas donde las cadenas PP sean importante, los ratios dependen de la proba-
bilidad de fusiéon de dos ntcleos He3 o un He3 y He4. La captura de un He3 tiene mayor
probabilidad que He4 debido a la mayor velocidad térmica. Por lo tanto, estrellas de masa
pequeiia prefieren la cadena PPI. Este es el caso de nuestro Sol: la mayor parte de la energia

se produce mediante la cadena PPI, en menor medida PPII, y una pequena fraccion CNO
(la PPIII es despreciable).

-13-
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Nota: en una estrella tipica como el sol, el camino libre medio de los neutrinos en su
interior es de aproximadamente 107R; es decir, los neutrinos se llevan energia del sol y
la probabilidad de que interaccionen en su interior (y depositen parte de su energia) es
practicamente nula.

Nota 2: en la Tierra no es posible reproducir las condiciones del Sol (la fusién del Sol
se produce porque la densidad es alta, pero el valor esperado de la seccion eficaz con la
temperatura es pequeno), y la seccion eficaz se extrapola a esas energias tan bajas a partir
de la seccion eficaz para energias mucho mayores.

3.3. Combusiéon del He4

A medida que el He4 se acumula en el nucleo, éste se comprime hasta que la temperatura
es suficientemente alta para iniciar la combustion del He4. La combustion del Hed es muy
diferente de la del H. No hacen falta neutrones, por lo que no son necesarias las interacciones
débiles. Por otro lado, la combustion del He4 esta inhibida por el hecho de que no existen
reacciones exotérmicas con dos nacleos Hed. En particular, la masa del Be8 es 90 keV mayor
que la suma de dos nicleos He4, y por tanto el Be8 decae rapidamente (7 =~ 0,1ps) a dos
nicleos Hed.

Si el He4 y el Be8 estan en equilibrio estadistico,

‘He +* He =% Be Q= —90 keV

nBe8oC NHe4 exp _Q (20)
Niea  (ukT)3/2 kT

siendo u = 0,5mpeq, la masa reducida del sistema He4-He4. Para una densidad y tem-
peratura tipica encontramos que por cada mil millones de ntcleos de He4 existe uno de
Bes.

A pesar de que el Be8 es escaso y tiene una vida media muy corta, es posible la produc-
cion de C12 si antes de decaer absorbe otro nuicleo He4:

3a — (*He+" Be —>)12C+'y+’y Q=173 MeV (21)

Debido a la pequenia cantidad de Be8 uno esperaria que se produjera poco C12. Sin
embargo, la produccién de C12 puede favorecerse si tuviera un estado excitado cerca de la
energia de Gamow (energia para la que el valor esperado de la seccion eficaz es maximo; es
proporcional a la barrera de Coulomb). Con esta idea, apoyandose en la abundancia relativa
del C12, predijo el estado resonante anos antes de que pudiera comprobarse experimental-
mente.

A partir de C12 se pueden ir formando ntcleos mas pesados:

{1204-04 — 160 +~ Q=T7MeV (22)

160 + o — °Ne +~
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3.4. Combustion mas alla del He4

Para pasar a la etapa siguiente (combustion més alla del Hed) la estrella ha tenido que
pasar por otras anteriores:

1. T e (107,5-107) K (KT de algunos keV): cadenas PP, y a mayor temperatura, ciclo
CNO (segin masa y composicion). El rendimiento de la combustion del H es de unos
26 MeV (por cada nucleo de Hed).

2. T e (108,5-10%) K (kT de algunas decenas de keV): gigante roja, combustién hasta el
016 y Ne20. En este punto, la evoluciéon de la estrella depende de la masa: si la masa
es suficiente, la fusién de elementos pesados continuaré; sino, terminara como enana
blanca.

3. Te(5-10%2-10°) K (kT de algunas centenas de keV): sigue la fusion de C,N,0O,Ne
en elementos mas pesados.

Las etapas siguientes a la combustion del He4 son cada vez més complicadas, tanto por
la astrofisica como por la fisica nuclear que las dirigen. Las reacciones nucleares producen
maés variedad de niicleos, aumentando el nimero de cadenas posiblees.

3.4.1. Combustién del C12

Si la temperatura sigue subiendo, hasta los 5 - 108 K, comienza la combustion del C12.
Puede dar lugar a 4 productos:

ONe+*He Q=5MeV ()
BNa+p Q=2MeV ()
BMg+n Q=1MeV (})
BMg+~ Q=14 MeV

éQC +(1;QC' — %%Mg* — (23)

Las tres ultimas reacciones, marcadas con () aumentan el nimero de posibles reactivos,
aunque la més probable es la emisién alfa y la emisiéon de un protéon. La alfa y el protén
seran absorbidos por el C12 para dar lugar a N13 y O16. Notese que el Mg23, Na23 y el
N13 son los primeros ntucleos impares. Ademas, el N13 puede recorrer la siguiente cadena:

L 13
20+p » BPN+y>—> C+a — %0O+n (24)

iliberando neutrones! Empiezan a poblarse niicleos ricos en neutrones.

3.4.2. Combustion del Ne20

Si la temperatura sube otro poco, hasta los 10° K, los fotones térmicos son capaces de
foto-disociar el nticleo de Ne20 antes formado:

v+ Ne - %0 +a

El aumento de temperatura permite la fusion del Ne20 con un niicleo de He4:
-15-
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a+® Ne — My

3.4.3. Combustion del O16

Si la temperatura sigue subiendo, hasta 2-10° K, la fusion de dos niicleos O16 empezara
a dominar:

1S+
WMg+a+a
BSi +
5P +p

PO+P0 - se

3.4.4. Combustion del Si28 hasta A—56

Para una temperatura entre 3 - 10° K y 5-10° K se produce la combustién del silicio,
y asi formar cobalto-niquel-hierro.

Podriamos pensar que con la siguiente reacciéon estaba ya todo hecho:

288 +2 5i — 88N (26)

Esta reaccién no se produce, pero... jexisten fotones térmicos (ahora ya de muy alta
energia) que pueden disociar nticleos (como el silicio)!

BGi+~y — *Mg+!He (27)

JEntonces como llegamos a A=567 A medida que crece la temperatura, aumentan las
reacciones que tienen como productos protones, neutrones y alfas, y son éstos (sobre todo
los tltimos, los nicleos de He4) los que permiten escalar hasta la estabilidad de A=56.

A continuacion detallamos la cadena de absorcion de niicleos de Hed hasta llegar al Ni56:

BGi+a — BAr 4+ (28a)
BA4r+a — YCa+y (28b)
WCa+a — MTi+y (28c¢)
Ui+ — BCr++4 (28d)
BOr+a — 2Fe+y (28e)
2Fe+a — SNi+y (28f)

Las tltimas etapas hasta llegar al hierro A=56 son complicadas por diferentes razones:

1°  mientras que en el interior se desarrollan las dltimas etapas de la fusién, la parte mas
exterior de la estrella puede estar todavia en las etapas iniciales de la combustion del
He4 o incluso del H.

-16-
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2°  La temperatura en el interior de la estrella serd suficiente para iniciar la produccién
térmica de neutrinos. Dado que el camino libre medio de los neutrinos es muchas veces
el radio de la estrella, se escapan sin depositar energia en ella, y son la fuente principal
de pérdida de energia (por encima de la luminosidad).

3°  El nicleo se degenera: la presion (de degeneracion ya) puede no ser suficiente para
frenar el colapso, el termostato nuclear deja de funcionar y la combustién puede ser
explosiva.

Mediante la cadena (2) llegamos al Ni56, y se suele decir que el estable es el Fe56! El
Ni56 se desintegra beta al Fe56! Véase Fig. 2.

56
61— 3 EC —
; ——— T
[#] o . 1
= -
= = 56,
4 | EC <o -
Er— 81%
| g B+ 19% |
2_ —
12383 keV
846.7 keV
oL N _

56,

Figura 2: Ultima etapa de la fusién en una estrella, la desintegracién beta hasta el Fe56.

3.5. Colapso gravitatorio

Si la masa de la estrella es mayor que 10Me podra pasar por todas las etapas de fusién
hasta llegar a un niicleo de Feb6; si fuera menor no alcanzaria la temperatura suficiente
para llegar a un nucleo de Fe56 y moriria como enana blanca.

Si la masa es mayor que 40M@, ni la presiéon de los neutrones podria frenar el colapso
y terminaria como agujero negro. Veamos lo que ocurre para una masa entre 10 y 40Me.

Cuando en el nicleo no queda nada que quemar, implosiona: no hay nada que equilibre
la gravedad. Antes de que implosione, la estructura de la estrella sera, en general, como la
mostrada en la Fig. 3, siendo el radio de unos 10000 km (como una enana blanca).

Entre las capas del nucleo seguiran las reacciones de fusion. Cuando no quedan niicleos
que fusionar, la densidad del nucleo seguira subiendo hasta alcanzar la masa de Chandra-
sekhar. Pasada la masa de Chandrasekhar, la temperatura seguiré subiendo (la presion de
degeneracion de los electrones no es suficiente para frenar a la gravedad). La ecuacion de
estado que gobernaba el niicleo de la estrella garantizaba un comportamiento de termostato,
pero cuando la presiéon dominante es debida a los electrones degenerados, la temperatura
puede subir sin variaciéon del volumen: la presion de degeneraciéon no depende de la tempe-
ratural!

-17-
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23

Figura 3: Estructura del niicleo de una estrella de masa 25My. Las capas més exteriores pueden
haber sido eyectadas en alguna de las explosiones hasta llegar al niicleo de Fe56.

Debido a la desaparicién del termostato nuclear, la estrella se vuelve inestable:

= Fotodisociacion o evaporacién de nucleones: si la temperatura es suficientemente alta,
los fotones térmicos son capaces de fisionar nicleos ya formados (robando energia del
medio). Esto se traduce en un aumento de particulas alfa y neutrones!

13y +76 e S22 MV 430 4 dp (29)
Y si la temperatura sigue subiendo...
y4a LBYY, op ton (30)

= Neutronizacién: por captura electronica, los protones transmutan en neutrén y neu-
trino electrénico (que escapa del ntcleo):

e+ (A7) » (A, Z—-1)+vr, (31)

Un ejemplo:
e~ +% Fe — Mn + v, (32)

» Trampa de neutrinos: a densidades suficientemente grandes (por encima de la centési-
ma parte de la densidad normal en los niicleos), el ntcleo se hace opaco a los neutrinos:
el tiempo de difusién es menor que el tiempo de colapso. Que se acumulen suficientes
neutrinos permite que (31) sea reversible.

= Colapso: la implosion contintia hasta que se llega a densidades del orden de la densidad
normal en los ntcleos; la materia nuclear es incompresible y detiene el colapso. El
nicleo tiene un radio de unos cuantos km, y estd compuesto de neutrones, nicleos
A=56, protones y electrones. La materia de la corteza, al caer sobre el core, rebota
sobre su superficie y se desprende (explosion).
-18-
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Los efectos de neutronizacién, evaporacion e implosiéon tienen lugar mas o menos simul-
taneamente porque la masa del electréon, la diferencia de masas del protén y el neutrén y la
energia de ligadura nuclear son las tres del orden de MeV.

NOTA: tras cada implosién, las capas més externas, normalmente de niicleos ligeros de
masa entre 4 y 55, son expelidas al medio interestelar. Mediante diferentes técnicas puede
cuantificarse la abundancia relativa de los elementos, y las observaciones respaldan la idea
de nucleosintesis para A<56 que aqui se ha resumido.

4. Nucleosintesis explosiva

Hasta ahora, la nucleosintesis hasta A=56 requeria mayor temperatura a cada etapa,
porque la barrera de coulomb de los niicleos a fusionar es cada vez mayor. Sin embargo,
para explicar la nucleosintesis de A>56 no se necesita recurrir a temperaturas mayores: los
neutrones no tienen carga eléctrica y pueden penetrar en los niicleos facilmente... pero, jde
donde salen los neutrones?

4.1. Proceso s y proceso r

Durante la nucleosintesis estelar de elementos A <56 existen pocos neutrones libres; por
ejemplo, ya en la ultima etapa de la combustion del silicio pueden producirse nucleones
mediante las reacciones:

4328 = 3P4y 7+ 8 — 28i4+n (33)

Mr y Ms Burbidge, Fowler y Hoyle proponen los procesos s y r para explicar la nucle-
sintesis de elementos A>56. En resumen, consistirfan en la captura de neutrones de forma
lenta (proceso s) o rapida (proceso r). El proceso s poblaria nicleos pesados del valle de la
estabilidad A € (56,208), mientras que el proceso r poblaria nicleos de la linea de goteo de
neutrones, y mediante desintegraciones beta se llegaria a la estabilidad. Posteriormente se
propusieron otros procesos, como el rp.

4.1.1. Proceso s

Inicialmente teniamos Fe56; por captura de un neutrén (no puede ser captura multiple
porque hay pocos neutrones libres) y desintegracion beta (menos) se va poblando el valle
de la estabilidad hasta el Pb208 y Bi208. En proceso tiene lugar en condiciones de una
densidad moderada de neutrones, de forma que el ritmo de captura (de neutrones) es lento
comparado con el tiempo de desintegraciéon beta.

57 58 59 - 59
6 pe 207 Fe 57 Fe 57 Fe £ Co (34a)
60 - 60
0o 0" 0oL Ni (34b)

Como se puede ver en los ejemplos (34), después de una o varias capturas de neutréon
sigue una desintegracién beta, de forma que los productos no se alejan del valle de la
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estabilidad. La desintegracion beta tiene un tiempo caracteristico (cada nucleo tiene su vida
media), de forma que si el flujo de neutrones es muy alto, el nicleo seguird capturandolos
sin llegar a desintegrarse: éste es el conocido proceso r.

4.1.2. Procesor

Cada desintegracion beta ha sido precedida por la captura de decenas de neutrones. Si
no fuera por los fotones de alta energia que disocian los nucleos se llegaria a la linea de
goteo de neutrones.

8- 66 43 69 _ 69
e +10n —» %Fe s Co Cot—s Co... (35)

4.1.3. Proceso rp

Cuando tenemos un sistema binario formado por una estrella de neutrones y una gigante
roja, la primera puede robar material de la corteza de la segunda.

La corteza de la estrella de neutrones esté formada por ntcleos A=56, de forma que
cuando los protones y nicleos de He4 de su companera impactan contra la superficie, llevan
energia suficiente para producir niicleos ricos en protones y poblar asi la parte superior del
diagrama de Segré.

4.2. Explosiones supernova

La implosién del core causa que la corteza de la estrella rebote contra éste y se desprenda.
Debido a que el proceso r ha poblado ntucleos fuera del valle de la estabilidad (Co56,Ni56),
al desintegrarse calientan el medio y dan el brillo caracteristico. Las vidas medias de estos
dos ntucleos determinan la luminosidad como funcién del tiempo. El ejemplo més famoso es
la supernova de Kepler. La materia dispersada tiene A<56, y el core residual de la estrella
sera una estrella de neutrones.

La clasificacion de las novas (ntmero y letra) da cuenta de las lineas espectrales que se
ven, ésto es, de los elementos de la corteza (que a su vez esta relacionado con la masa: a
mayor masa, mas pesados serén los elementos que haya podido fusionar y que se podran
ver).

4.2.1. Supernovas Ia

Sistema binario formado por enana blanca® de C12 y O16 y una compailera menos
evolucionada.

Una enana blanca es plasma a alta temperatura, en el que la presiéon es debida mayori-
tariamente a la presion de degeneracion de los electrones (relativistas por la temperatura),
y cuya masa se debe a los iones que contenga (desde He4 hasta Fe56).

4Las enanas blancas son estrellas compactas, en las que el plasma tiene una densidad tal que la presiéon que
soporta la estrella es debida a la presiéon de degeneracion.
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Una enana blanca aislada simplemente se enfria mediante el mecanismo de Kelvin®, pero
si tiene una compaiiera a la que puede sisar materia llegara a la masa de Chandrasekhar®.
Mientras ha estado sisando materia, la temperatura ha subido, y con ella el ritmo de fusién.
La potencia liberada es suficiente para desmontar la estrella, gravitacionalmente ligada.

Este mecanismo explicarfa la abundancia relativa de elementos A=56 (las supernovas
que terminan en estrellas de neutrones no desprenden elementos de A=56).

Su luminosidad es caracteristica, ya que exploca al alcanzar la masa de Chandrasekhar.

5La luminosidad de la enana blanca se obtiene a base de disminuir su volumen

5La masa de Chandrasekhar es un valor que depende de la composicién de la estrella, y que por encima
del cual la presién de degeneracion de los electrones no puede compensar la presiéon gravitatoria, dando
comienzo asi la neutronizacion del ntucleo de la estrella.
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