Procesos nucleares en estrellas

# Interior estelar compuesto por ntcleos de los distintos elementos

# Temperaturas interior estelar — Parte de los niicleos con energia térmicas (Fe;,)
que sobrepasan las fuerzas repulsivas de Coulomb

— Reacciones nucleares de fusion: sintesis de elementos méas pesados

# Reacciones termonucleares son exotérmicas (liberan energia) hasta alcanzar niicleos
con mayor energia de ligadura por nucleén (ntcleos mas estables).

# Energia de ligadura de un nicleo (Z, A) crece desde 0 (H, A =1) a 8.8 MeV (=
E;/A) para A = 56 (*Fe). Para A mayores, decrece de nuevo
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Figura 1: Energia de ligadura por nucleén en funcién del nimero atémico

# Procesos de fusion nuclear explican la energia emitida por las estrellas a lo largo
de, prdacticamente, toda su vida



Escala nuclear de tiempos

# Fusion de nucleos de H en He:

4'H Y He : Am=4x 1,008 — 4,003 = 0,029 v.m.a

— Energia liberada por atomo de H es:

Am =0,0029 x 1,66 x 107 kg ; AE=Amc*=4x 10" J(< 10712))
# Escala de tiempos nuclear: razon entre la energia nuclear potencial de una estrella

a la energia que emite por segundo (luminosidad)
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# Ejemplo: Sol compuesto tinicamente de H. El niimero de atomos de He y la
energia nuclear potencial resultado de su conversion en He:

1My /m, =2 x 10% g/m, ~ 10" H —~ 10% J(= 10 erg)

— Luminosidad del Sol, Lo ~ 4 x 103 erg/s

— Por tanto:

7, ~ 8 x 10!V afios
— edad del Sol: ~ 5 x 10° anos

= Energia de origen nuclear explica la luminosidad estelar

— Reacciones nucleares producen nticleos més estables (mayor enegia de ligadura)



Cadena protén - protén (4'H — *He)

'H+ 'H— *D+e"+v.+ 1,44 Mev — 0,263 MeV
2D+ 'H — 3He + 5,493 MeV
SHe + 3He — “He+ 2'H + 12,859 MeV

— Es la llamada cadena p — p I. Con otro simbolismo:

YH(p,etv.)*D(p,v)*He(*He, 2p)*He + 26,2 MeV
1. reaccién: muy lenta. En interiores estelares (T ~ 10" K,p ~ 102gcem™3), la
transformacién de la mitad de los protones existentes ocurre en ~ 10'° afos.
2. reaccién: requiere pocos segundos.

3. reaccién: requiere ~ 10° anos.

= Duracion media del ciclo controlada por la primera reaccién.

\ g @%H O proton
O/' Oe" ---() -~ Ve, neutrino Q neutron

7Y, gamma-ray (O positron

© The Open University

Figura 2: Cadena protén - protén I



# Alternativamente: en lugar de la ultima reaccién se dar:

» Cadena p—p II
SHe(o,v) Be(e™v,) Li(p,v)®Be(a)*He + 25,7 MeV

= cadena p — p III
SHe(o,v) Be(p,v)®Be(etv,)®Be*(a)*He + 19,3 MeV
e La T requerida para las cadenas p — p son ~ 107 K

e Importancia relativa depende de T' (menor T para p — p [ y mayor para p — p III)

e Las secuencias proton-protéon son dominantes para M < 1,5 M.
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Figura 3: Cadenas protén - protén



Ciclo CNO (4'H — “He)

# Los nucleos de C,0 y N, aunque poco abundantes en la composicién estealr
inicial, puede inducir reacciones nucleares en las que actuan como catalizadores:

2O, ) BN (etv)3C(p, V) N(p,7)*O(etv.) * N(p, a)*C + 25,0MeV

— En lugar de la tltima reaccién puede ocurrir (probabilidad menor).

P N(p, )"0 p, )" F(eTve)"O(p, a) "N

— En lugar de la ultima en la anterior:

TO(p.7) " F(e*9)"0(p, a) °N

# Ciclo CNO domina para T elevadas (estrellas con masas > 1,5M,)
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Figura 4: Ciclo CNO
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Figura 5: Contribucion relativa de los ciclos pp y CNO a la generacién de energia en funcion de la temperatura

Proceso 3a (31He — 120
— Rangos: T~ 10° K, M > 0,5M,,

24He « ®Be(a,7)"?C + 7,3MeV

e La flecha < indica que se puede producir la reaccién endotérmica:

8Be —* He — 95keV

— 8Be tiene vida media de 2 x 107 s — muy pocos dtomos de Be se transforman
12
en “C.

— A pesar de ello, el tiempo de colisién de las particulas aw a 7' ~ 10® K es atin menor

= Proceso 3a (T~ 10°K y p ~ 10* gem™3) es el segundo en importancia en la
generacion de energia estelar.

# Cuando se han acumulado suficientes C', la captura de particulas a lleva a la
formacién de nicleos mas pesados:

2C(a, )10 + 72 MeV



Sintesis de nucleos pesados

# La quema de 2 C requiere T > 5 x 108 K. Para O, T > 5 x 10° K (barreras
culombianas muy elevadas). En caso de que se produzcan, hay varias posibilidades:

120+120_>24 Mg‘f—'}/ 16O+16O—>325—|—’y
120—|—120—>23 Mg—i—n 16O+16O—>31 S +n
12C+12O—>23 Na+p 160 +16O—>31 P+p
120 +120_>20 Ne + o 160 ‘|‘160—>28 Si 4
12C—|—12C—>160—|—2Q’ 16O—|—160—>24 Mg—|-204

e En promedio, se liberan 13 MeV para cada reaccién de C'y 16 MeV para O. Los
n y p producen rapidamente isotopos de los diferentes elementos.

Cuadro 1: Principales procesos de quema nuclear

Elemento Proceso T (umbral) Producto Energia por
10° K nucleén (MeV)
H p-p ~ 4 He 6.55
H CNO 15 He 6.25
He 3o 100 C, 0 0.61
C cC+C 600 O,Ne,Na.Mg 0.54
0) O0+0 1000 Mg,S.P.Si 0.3
Si Nricl equil. 3000 Co,Nj,Fe <0.18

# Procesos posteriores de fusion a ntucleos mas pesados no liberan energia.

# Nucleos estables de la familia de Fe (Fe, Co, Ni) se fotodesintegran a T >
7x 10 K — o — n, p (“rango de T en los interiores estelares”)



