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1.1- Neutrinos solares

En el corazéon del Sol la fusién
de H en He ocurre a través de
la ‘cadena p-p’, que parte con la
reaccion

p+p—Di+et +r., (1)

donde v, es un ‘neutrino’, una
particula que solo se acopla con
la materia mediante la interaccion
débil.
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¢ El grueso de los v, emitidos se escapan del Sol.
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1.1- Neutrinos solares

® |Lacadena p-p, asi CNO Cyele

como otros caminos
de fusién de H en He,
es muy sensible a la
temperatura.

log
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¢ Elflujo de v, en la tierra es una medida de la temperatura
en el centro del Sol.
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1.1- Neutrinos solares

Los neutrinos se logran detectar con experimentos dedicados,
por ejemplo con Super-Kamiokande (1 km bajo tierra en
Japén), que usa la radiaciéon de Cherenkov debido a la
propagacion a velocidad > ¢/n de las particulas secundarias
generadas por la interaccion débil de v, con agua.
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1.1- Neutrinos solares

® A pesar de la dificultad
de detectar ve,

multiples experimentos Observaciones
confirmaron que el flujo || Neutinos solares

Helio- y astero-sismologia

de neutrinos solares es
solo ~ 1/3 del
esperado por la teoria
de interiores estelares.

e Este es el “solar
neutrino problem”, que
obsesiond a
astrofisicos y
particulistas desde ‘ Pl s

1968 hasta 2002 ;ﬁﬁ’*ﬁfﬁ/ﬂgi’ : Estrellas pulsantes
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1.1- Neutrinos solares

¢ |a resolucién del ‘solar neutrino problem’ (del ~2002) se
debe a que estas particulas tienen masa, y pueden
cambiar de ‘sabor’ (o “neutrino flavor”) entre ve, v, 0 v,:

Va) = 3251 Uaglvs), cona =€, por.

Observaciones

e Este fendmeno requiere que los v, tengan masa, aunque ciiectas
aun no se haya medido (< 2 x 10737 kg). TrSp——
. 7 s Estructura estelar
® En el caso de los neutrinos més energéticos, se puede E——
confirmar mediante experimento que los neutrino v, Tansporto adave
generados en reactores de particulas efectivamente T e
cambian de sabores: Uraormalsmo para
10 Ecuaciones de
< 08 estados
S ™ Modelos politrpicos
§ 0.6 Gas degenerado
\g 04 —/ ‘fe Limi\eéeEding\on
= || ;“ P:Isz;clones;stelares
o strellas variables
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com/articles/ncomms

https://


https://www.nature.com/articles/ncomms7935.pdf
https://www.nature.com/articles/ncomms7935.pdf

1.1- Neutrinos solares

e Temas de presentacion:
® Supernova SN 1987A y supernova neutrinos.

® El detector “lceCube” y “multi-messenger astronomy”.
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1.2- Helio- y astero-sismologia

e | as estrellas, y el sol, siempre tienen algin grado de

variabilidad.
® En el caso de observaciones no resueltas, las variaciones Oksorvaciones
en luminosidad L(t) se pueden deber a cambios en el Neutinos solares
radio estelar, y los correspondientes cambios en la
. . . Estructura estelar
velocidad radial aparente de la estrella, o bien a o Hoesialiea
variaciones en la distribucion de la temperatura superficial. e rm
e Las variaciones radiales de pequefia amplitud son g
. . . Una formalismo para
oscilaciones radiales: comecion
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1.2- Helio- y astero-sismologia

e Ademas de las oscilaciones

radiales, la propagacion de
ondas de sonido a través de la
estrella generan perturbaciones
locales en la superficie de
temperatura y/o velocidad en la
linea de vision.

Las ondas de sonido se refractan
en el interior de la estrella
porgue su velocidad depende de
la temperatura local

(Cs ~ /KT /(umy)). A su vez,
se reflejan en el ‘borde libre’
correspondiente a la superficie.
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¢ Una medicion astero-sismologica “integrada”, es decir o ———
no-resuelta, consiste entonces en descomponer una serie
de tiempo en sus modos de Fourier.



1.2- Helio- y astero-sismologia

® En el caso de mediciones resueltas, se descomponen la
serie de tiempo de la imagen en arménicos esféricos.

I=4, m=4
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1.2- Helio- y astero-sismologia

e Un ejemplo de observatorio helio-sismologico es GONG -
Global Oscillations Network Group,
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1.2- Helio- y astero-sismologia

e Ejemplo de medicion para el Sol:

v [mHz]
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1.2- Helio- y astero-sismologia

e Entonces en base al monitoreo 24h del Sol, se puede
construir un diagrama entre la frecuencia de oscilacién y
su escala angular /. Este espectro de potencia, o la
relacién entre frecuencia temporal y escala lineal en la
superficie arroja informacién importante sobre la O
propagacion del sonido en el interior estelar. drectas

Neutrinos solares

Spherical Harmonic Degree (/)

Estructura estelar
Equilibrio hidroestatico
Transporte radiativo
Ecuaciones de estructura

9. Transporte mecénico de
3 energia
Una formalismo para
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4 Ecuaciones de
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Modelos politrépicos
Gas degenerado
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Period (min)
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Pulsaciones estelares
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https://www.pnas.org/content/96/10/5356



https://www.pnas.org/content/96/10/5356
https://www.pnas.org/content/96/10/5356

1.2- Helio- y astero-sismologia

¢ Ejemplo de espectro de potencia Solar (satélite SOHO):

frequency (mHz)

0 50 100 150 200 250 300
angular degree ¢

e El monitoreo helio-sismologico arroja mediciones de
espectro de potencias que estan en pleno acuerdo con la

teoria de interiores estelares y el modelo estandar del Sol.

e Esta convergencia fue uno de los primeros indicios en
revisar el modelo estandar de particulas.
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2.1- Equilibrio hidroestatico

e Es posible inferir la estructura interna de una estrella
desde primeros principios, es decir planteando las
ecuaciones que rigen la estructura de la estrellay su
evolucion.

e Una primera ecuacién que gobierna al estructura estelar
es el equilibrio hidrostatico:

oP(r) _ p(r)GM(r)
or @)
e Para un sistema dinamico,
Pr __p(nNGM(r) 8P(r). @)

Pore = or
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2.1- Equilibrio hidroestatico

® | a masa encerrada dentro del radio r es

M(r) = /0 r dM(r) = /0 ' 4rrip(r)dr. (4)

e Entonces otra ecuacion relaciona la masa encerrada con
la densidad: "y
r
8; ) = 47rr2p(r). (5)

® Con el perfil de densidad p(r) podriamos entonces

calcular la presion en el centro del Sol (ver ejemplo 5.1 de
Leblanc).
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2.2- Transporte radiativo

¢ En el Cap. A vimos que en un medio opaco, como en
interiores estelares, el flujo bolométrico radial (flujo de
Eddington) esta dado por la aproximacion de Rosseland:

& 1 0BOT
H(r)_/o dVH”(r)__STHpaiTE’ (6)
donde B = [;° dvB, = L.

¢ El flujo se relaciona con una luminosidad L(r),
correspondiente a la luminosidad que tendria la estrella si

se truncaraenr:
_ ( L(n)
4nH(r) = (47”2) . (7)

® Tenemos la ecuacion de transporte de energia radiativa
(tarea):
oT(r) 3kpp
or = bdnregTs ) ®)
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2.2- Transporte radiativo

¢ A diferencia de la atmoésfera estelar, en el interior se
genera luminosidad por unidad de volumen, con una tasa
e(r).

¢ Elincremento de luminosidad correspondiente a un
cascaron dr es dL(r) = 4nr?p(r)e(r)dr, por lo que una
ecuacion que relaciona L(r) con €(r) es

32(: ) 4xrp(r)e(r). )
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2.3- Ecuaciones de estructura

e Las Ecs. 2, 5, 8y 9 se pueden reescribir en funcion de
M(r) como variable independiente, en lugar de usar
directamente r (tarea):

oM T 4xrA(M) 1o
% Ty (12)
% _ _%L(M). (13)

¢ Este conjunto de ecuaciones describe entonces un interior
estelar con transporte radiativo de energia. Se suele
discretizar estas ecuaciones usando una malla lineal en
M.
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2.3- Ecuaciones de estructura

¢ Para que el conjunto de ecuaciones Ecs.10, 11,12y 13
quede completamente definido, es necesario especificar
la ecuacion de estado:

P=P(p.T.(X}). (14)

que depende de las abundancias {X;}7 , de las A
especies que constituyen la estrella. Estas especies estan
a su vez relacionadas por reacciones quimicas, y las
{Xi}2, se calculan usando la ley de masa-accion (para la
cual es necesario conocer el potencial quimico w;(T, P)
de cada especie).
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2.3- Ecuaciones de estructura

Observaciones

* Dado el conjunto de ecuaciones, las soluciones para el e e
interior estelar requieren ademas de condicién de bordes. Helo-y astro-sismalogia
. Estructura estelar
* En el centro de la estrella se debe cumplir L(M =0) =0,y oo naossiaco
r( M — 0) — O Transporte radiativo
- , Transporte mecanico de
¢ En la superficie, se puede usar un modelo de atmésfera, o us: ‘_
: e oA
bien, en su ausencia, simplemente P(M = M,) =0,
p(M=M,)=0yfinalmente T(M = M,) = T.. Ecuaciones de

Modelos politrépicos
Gas degenerado
Limite de Edington
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2.4- Transporte mecanico de energia

e Como vimos en el Cap. A, el fendmeno de difusion
radiativa, con un flujo dado por

1607397 4c du

He=F . §=——" 2 7272
R s 3ap 05 3an0s’

(15)

ocurre de una manera similar a un proceso de difusion,
los cuales son descritos por la ley de Fick:

flux ~ —DV cantidad siendo difundida (16)

con D= %cl, donde / es el libre camino medio de las
particulas responsables por la difusion.

e Entonces para radiacion Ig = 1/apg, con
oo 1 0B,
1 Jo dva-FF

— = e OT 17
aR fooo dl/aaBV ( )

es un libre camino efectivo para los fotones.
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2.4- Transporte mecanico de energia

e Ademas del transporte radiativo de energia, si el libre
camino medio de las particulas, y en particular de los
electrones I = 1/(no), es comparable al de los fotones,
entonces la difusién de calor puede ser un proceso
importante.

directas

¢ Sila ecuacién de estado es la del gas ideal, tipicamente el Neutinos solres
libre camino medio de las especies es despreciable ante o —
Ir. Pero algunos interiores estelares son ‘degenerados’ Equibro icrestétco
(ver mas adelante), y en ese caso los electrones tienen un oo
libre camino medio /, comparable o mas grande que /g.

Observaciones

Ecuaciones de estructura

Una formalismo para

® En el caso de conduccién de calor, tenemos entonces un
flujo de energia similar al radiativo: S0
Modelos politrépicos
Ho - _160T20T (1g)  ewim
cond = Sacond 8r ’ Pulsaciones estelares

Estrellas variables
Estrellas pulsantes

CON aond = Keondp- Notar que Ec. 18 difiere de Ec.5.39 en
Leblanc porque en estos apuntes uso el coeficiente de
absorcion total, mientras que Leblanc lo define por u. de
angulo sélido (i.e. dividido por 4r).



2.4- Transporte mecanico de energia

e Podemos juntar los dos términos de transporte de energia
con

I_Itol = Hcond + HR =
_ 160T° 0T _160T°0T _
Slﬁlcondp or 3/~€Hp or o
160T3 0T
~ 29090 (19
Sﬁtotp or ’ ( )
eon 1 1 1
=— +— (20)

Kot Rrad Kcond
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2.4- Transporte mecanico de energia

e Otro mecanismo de transporte de energia es la adveccion
de energia, es decir su transporte mecanico a través de
movimientos convectivos, o ‘conveccién’.

¢ Este fendmeno hidrodinamico ocurre, por ejemplo, en
presencia de un gradiente de temperatura pronunciado.

e Se puede observar de manera controlada en laboratorio:

Vial & Hernandez 2017, Physics of Fuids, 29, 7

Inestabilidad de Rayleigh-Bernard, figura extraida de la defensa de doctorado de Manuel Vial, Fluidodinamica, FCFM.
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2.4- Transporte mecanico de energia

® En presencia de gravedad, el movimiento vertical sobre
una barra o cinta caliente conduce a la formacion de
plumas térmicas:

e Teoria:

Figura extralda de la defensa de doctorado de Manuel Vial, Ing Mecanica, FCFM.

e Experimento:

n(z,y)

t=12835s t=3835s t=063.35s8

@?

w/Wy

- - - 0 1 2
/W) /Wy, /Wy

Figura extraida de la defensa de doctorado de Manuel Vial, Ing. Mecanica, FCFM.
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2.4- Transporte mecanico de energia

e Grandes movimientos convectivos ocurren en el manto
terreStre, Observaciones

directas
a Mid-ocean ridge i
bduction zone — g exmmmmmm—s Hotspot Hotspot tracks and BT L
large igneous provinces Helio- y astero-sismologia
Subduction Estructura estelar

Equilibrio hidroestatico
Transporte radiativo
Ecuaciones de estructura

660km-\

\ L chemically zoned -
1,000km '\ | mantle plume Una formalismo para

\ | conveccion

Ambient lower .
mantle Ecuaciones de
estados

2.900km Modelos politrépicos
et Gas degenerado
boundary

Limite de Edington

Koppers et al. 2021, Nat Rev Earth Environ 2, 382.
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https://doi.org/10.1038/s43017-021-00168-6

2.4- Transporte mecanico de energia

¢ Y también en la fotdsfera solar, donde se observan los
“solar granules”:
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2.4- Transporte mecanico de energia

¢ El gradiente de densidad %’ en presencia solo de
R

transporte radiativo cumple con el equilibrio hidroestatico.
Pero si el gradiente de densidad es inferior para un elto.

Observaciones

de volumen especifico, existird un des-balance y una drecias
fuerza de flotabilidad que impulsara el elemento de Heloy atero-sismoogia
VO | umen. Estructura estelar
Equilibrio hidroestatico
e Si este movimiento vertical es suficientemente rapido, Tansporto adalve
durante el desplazamiento de una celda convectiva no
habra tiempo de relajacion termal, y usamos la Una ormalimo para
aproximacion adiabatica. Ecuaciones de
. . . L, ., estados
* Entonces, habra inestabilidad y se gatillaré la conveccidn Modelo poirspcos
. . . . m 7 . Gas degenerado
si el gradiente de densidad adiabatico es mas empinado e
que el radiativo: Pulsaciones estelares
op| _ op (21) | o
orl,s Orig




2.4- Transporte mecanico de energia

El criterio para la gatilla de conveccion de Ec. 21 es
conocido como criterio de Schwarzschild.

® Pasando al In, el mismo criterio se puede escribir
d1In(p) dIn(p)| (22)
or adi or R
e Usando ahora una ecuacion de estado P « pT,
dn(p) _ dIn(P) B dIn(T) (23)
or g or g or g

Por otro lado, para un proceso adiabatico y cuasiestatico,
P x p7, donde v = g—c es el indice adiabatico, y

dIn(p)
ar

1 9In(P)

= 5 (24)
adi

adi
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2.4- Transporte mecanico de energia

® Finalmente, llegamos a una forma mas util del criterio de
conveccion (tarea):

S (2= 1\ _ 9In(T)
R v ) 9In(P)
e Usando la aproximacion de Rosseland y el equilibrio

hidrostatico (tarea, notar distinta notacién para xg
comparado con Leblanc):

_ 3kp 1 P v—1

~9In(T)
K= 8in(P)

\Y% = Vadi. (25)

adi

donde g es la aceleracion de gravedad.

* Vemos entonces que las regiones con alta opacidad kg
serdn mas propensas a gatillar conveccion. Esto ocurre
por ejemplo en regiones donde hay elementos
parcialmente ionizados (es decir con fraccion de
ionizacion ~0.1), donde los niveles excitados de iones
estan poblados y contribuyen a aumentar la opacidad de
lineas.
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Una formalismo para conveccién
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2.5- Una formalismo para conveccion

® Queremos estimar el flujo de energia H, oy
correspondiente a conveccion.

i H dIn(T) . Observaciones
e Notamos que en realidad el gradiente ain(F) | Sera disis
cel

Neutrinos solares

menos empinado que el caso adiabatico, e intermedio con Peligysaiesinsont
el caso radiativo: Vg > Ve > V,a. Por otro lado, el medio  Tloveeees
que rodea la celda convectiva y en el cual se gatilla la it
conveccién también es un promedio entre transporte Tarporo mesénnde
radiativo y convectivo, y tiene un gradiente distinto V eq:

VR > Vined > Vadi-
estados

¢ Para que se gatille el movimiento vertical de la celda, el Modelespalficos
criterio de Schwarzschild pide que o oo

Limite de Edington

Ecuaciones de

Pulsaciones estelares

Vined > Veel. (27) Estrellas variables

Estrellas pulsantes



2.5- Una formalismo para conveccion
¢ En la teoria de conveccion de ‘longitud de mezcla’
(“mixing-length”), una celda convectiva sube una cierta
distancia Ar antes de equilibrarse con el medio. Al
terminar su ascenso, existe una diferencia de temperatura
AT = T.y — Tieq cOn el medio, y si Ar es pequefio:

AT ~ [(“)T or ] (28)
or med

or cel -
° Podemos reescribir AT en Ec. 28 usando que

= T252E El equilibrio hidrostatico da
8|n(P) . pg
ar P’ (29)
dIn(P _
y asuvez ( ) — =4% =1 donde H > 0 es la escala

tipica donde var|a P.
e Con esta notacion,

oT T
E el - 7ﬁvcel (30)
oT T
W g - vaed (31)
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2.5- Una formalismo para conveccion

¢ Sila velocidad tipica de una celda es v, y considerando
equilibrio de presion en todo r, el calor entregado por u.
de volumen de celda es pcp AT, y el flujo de calor es

Feonv = 4mHeony = pcp VAT. (32)

Podemos estimar v considerando que, por el ppio de
Arquimedes, la fuerza de flotabilidad que actia sobre una
celda de volumen V,, es igual al peso del volumen
desplazado, es decir Faq = pmead, ¥ la fuerza neta que
eleva la celda es F = Viei(pmea — pee1)g, de manera que la
fuerza neta unidad de volumen es

f: (pmed - pcel)g = gA,D .

Usando una ecuacién de estado de gas ideal, P « pT,y
como AP = (pmed - pcel) =0,

Ap = —%AT. (33)

e L a expresién para AT en Ec. 28 da entonces

f— (%) (Vined — Veer) AT (34)
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2.5- Una formalismo para conveccion

e Suponemos ahora que las celdas fueron aceleradas por f
en una distancia //2. El trabajo correspondiente, si
suponemos que (%) (Vmea — Vee) €5 constante durante
el ascenso de la cela (es decir si nos quedamos a orden QRS

directas

1 ) , es Neutrinos solares

Helio- y astero-sismologia

Estructura estelar

I/2 2 o .
/ )g Equilibrio hidroestatico
W= / f(Ar)d(Ar) = = [ — V med — Cce . 35 Transporte radiativo

Ecuaciones de estructura

Transporte mecanico de
energia

e Al término de la aceleracion la energia cinética de la celda
es 1pv2 ~ ¥, donde el factor § da cuenta aprox. que la Ecuaciones de

mitad de W trabaja contra friccion. e tineos
e Con este analisis,

Gas degenerado
Limite de Edington

Pulsaciones estelares

— H 1 /2 / Estrellas variables
V = <98> (H) (vmed _ VCEI)1 /2 , (36) Estrellas pulsantes



2.5- Una formalismo para conveccion

¢ Finalmente reescribimos el flujo convectivo de calor, Observaciones
directas
Neutrinos solares

C T H 1 /2 / 2 Helio- y astero-sismologia
Hconv = p8,;_ <98> (H) (Vmed - VCel)S/z . (37) Estructura estelar

Equilibrio hidroestatico
Transporte radiativo
Ecuaciones de estructura

* En la practica, se reemplaza Vied POr VR Y Vel PO Vadis Y tanspote mecancoso
se trata a //H como parametro libre. R

® Problema: calcule el gradiente de temperatura si la Ecuaciones de
conveccion domina el transporte de energia (tarea, ver e tineos
Sec. 5.3.3.4 de Leblanc). Gas degonorado

Limite de Edington

Pulsaciones estelares
Estrellas variables
Estrellas pulsantes
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3.1- Modelos politropicos

e Se puede reescribir (tarea) la ecuacion de equilibrio
hidrostatico, Ec. 2:

10 (r?oP
r72 5 N E = _47T Gp (38) Observaciones
p directas
Neutrinos solares
e Si pudiésemos relacionar P(p) directamente, sin pasar por =~ i
P Estructura estelar
la estructura termal y quimica de la estrella, entonces .
Ec. 38 describiria completamente la estructura estelar. Terspereadatve
¢ Es con este fin que se introdujeron los modelos e
politropicos, en que la ecuacion de estado se simplifica a: e
Ecuaciones de
1 estados
P=Kp", (39)  DiE——

Gas degenerado
Limite de Edington

donde n es el indice politrépico (“polytropic”). Pulsaciones estelares

e Un ejemplo de politropo (“polytrope”) es el caso de una vt st
estrella completamente convectica, en la que la ecuacion
de expansion adiabatica reemplaza la ecuacion de
estado: P x p%2y n=1.5.



3.1- Modelos politropicos

e Es usual re-escribir Ec. 38 para p(r) introduciendo una
funcion auxiliar 6(r), tal que Observaciones

directas
Neutrinos solares

p( r) — pcan ( r) , (40) Helio- y astero-sismologia

Estructura estelar

. Equilibrio hidroestatico
donde p. es la densidad en el centro estelar. Transporto radiatvo
Ecuaciones de estructura
e Con este cambio, Ec. 38 da la ecuacion de Lane-Emden S
(tarea) : Una formalismo para

conveccion

10 2 89(C) Ecuaciones de

2 a9, =—0" 41 estados

¢ o ( 9 e G —
y a2 _ (Z:é)pg c Limite de Edington

donde ¢ =

r
« Pulsaciones estelares
Estrellas variables
Estrellas pulsantes
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3.2- Gas degenerado

e Hasta ahora, con la excepcion de los politropos, la
ecuacion de estado que hemos usado para describir el
interior estelar es la del gas ideal, en el cual no hay
interaccion entre las particulas:

P = nkT = —L_kT, (42)
wMmy

donde n es la densidad de nimero total de las A especies
y 1 es el peso molecular promedio,

A
_ 2im1MaXa
- A
> et Ma
en que la suma incluye a los electrones. Recordamos que
las concentraciones {X;}4 , corresponden a X; = &,
Se demuestra (tarea) que, para un plasma completamente
ionizado (ver ejemplo 5.5 de Leblanc),
B 2
3X+ 541

: (43)

ju (44)
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3.2- Gas degenerado

e Sin embargo, los constituyentes de la materia estelar son
fermiones, y cumplen el principio de exclusion de Pauli.

¢ A altas densidades es posible que la densidad de estados
cuanticos para alguna especie, en particular para los
electrones, sea comparable con su densidad de ndmero.
Entonces la interaccion entre electrones, por el principio
de exclusion, puede llegar a dominar la presién.
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3.2- Gas degenerado

e En una tratamiento semi-clasico, el principio de incerteza
AXApy > &, 0 sea AxApy ~ hen el mejor de los casos,
fuerza un volumen minimo en el espacio de fase:

AxAyAzApyAp,Ap; = h°. (45)
y

® El nimero de estados ¢ por unidad de volumen y con
momentum inferior a p es entonces

_ 14 3
®(p) =25 37P", (46)

contando los 2 estados de spin por celda en el espacio de
fases.
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3.2- Gas degenerado

¢ Consideramos ahora N electrones dentro de una caja dura
con volumen V. Los electrones van llenando niveles de
energias (con E, « n?), y el ultimo nivel ocupado tiene la
‘energia de Fermi’ Eg, correspondiente al momentum pr.

e Tenemos entonces

N = &(pF) = V%pﬁ-, (47)
y 3n 1/3
pr = [SW] h, (48)
conn=N/V.

* \Vemos que en un gas degenerado, la longitud de onda de
De Broglie es comparable con n—'/3, |a distancia
promedio entre particulas.
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3.2- Gas degenerado
® Podemos estimar la energia interna en el limite
2
no-relativista, e(p) = £-:

PF V4 5
Ex — /0 €(P)Gs 33 407l (49)

donde gs = 2 para electrones. Sustituyendo N de Ec. 47
llegamos a (tarea):

302
e Recordamos ahora que en un gas no-relativista, P = %E—\f
(ver Ec. 25 del Cap. B):
_ PR
P = nSm’ (51)
o bien, usando Ec. 48,
P [3173
P KNRn , con KNR 5m |:87r:| (52)
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3.2- Gas degenerado

Observaciones
directas

® En el caso ultra-relativista, i.e. si ¢(p) ~ pc, un desarrollo Neutinos soares
s . Helio- y astero-sismologia
analogo al anterior, pero estavezcon P = 1B (Ver ' *
3V Estructura estelar
Cap. B), conduce a (tarea): Equilbrio hidroestatico
Transporte radiativo
1 Ecua:iones de estructura
hC 3 3 l’;a;s;::ne mecanico de
P = KURn4/37 con KUR = T g (53) Una?orrp;\ismopara
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Limite de Edington
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3.3- Limite de Edington

¢ Los fotones también contribuyen otra fuente de presion en
el interior estelar. Para un cuerpo negro, la presion de
radiacién ejercida en el recipiente es Pr = %0 T

® El momentum de un fotén es p = £, y vimos en el Cap. A
que la aceleracion debida a la absorcion de fotones es

9r = 1/ kyH,dv. (54)
CJo
e Tomando en cuenta gg, la ec. de equilibrio hidrostatico se
escribe: 5P
oy = 9 - gs] (55)
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3.3- Limite de Edington

® En un plasma completamente ionizado la principal fuente
de opacidad es la dispersion de fotones por electrones,
i.e. el “scattering” de Thomson. Este proceso tiene una
seccion eficaz aproximadamente constante

or ~6.6107®cm2.

La opacidad correspondiexnte es

k] = [T, (56)
P
De Ec. 54, para Thomson scattering
1 1 L
9= rTH = o e 7)

Si gr > g, las capas estelares correspondientes ya no
estan ligadas y la estrella se rompe bajo el efecto de la
presion de radiacion (ver ejemplo 3.6 de Leblanc, tarea).

Cong= % llegamos al limite de Eddington:

47 Ge
KT

M (58)

Lea =
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3.3- Limite de Edington

e Para una estrella de hidrégeno puro, ne ~ mLH y

T _ o1 o 2 y—1
K —mHNO.Sgcmg .

v

¢ | aluminosidad de Eddington es entonces (tarea):

Lgaq M
= 331OOM—®.
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O Pulsaciones estelares
Estrellas variables
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4.1- Estrellas variables

e Existe una gran variedad de estrellas variables. Cuando
las variaciones estelares ocurren en una estrella solitaria,
y se deben a cambio internos en su estructura, las
variaciones se pueden ver como pulsaciones estelares.

¢ Algunas de las estrellas variables intrinsecamente son de
especial importancia en astronomia por la existencia de
relaciones entre periodo y luminosidad, que permiten
estimar las distancias de cumulos estelares y galaxias.
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4.1- Estrellas variables
e Resumen estrellas variables:

T T T T T | I
CLASSICAL TN end
-6~ CEPHEIDS VUil -
7 f RV TAURI VARS,
I B CEPHEI VARS.
_a / ////// //// RED SEMI-
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- W - directas
-2 /19 WL w virainis //// N e
RR LYRAE / s VARS, Helio- y astero-sismologia
L VARS. \(! ,l L\ﬁr;ﬁ\ SEJE | SO[L_ = T Estructura estelar
o T F E — Equilibrio hidroestético
L ,,.L- 3 SCUTI VARS. = | Transporte radiativo
My ; / SPECTRUM & = Ecuaciones de estructura
2+ mh MAGNETIC VARIABLES — ‘(I;aen;;iz:nemecénicnde
E\E'\rgRF b T TAURI STARS T Una formalismo para
ab CEPHEIDS — 7 | SR
L (NovaE) pop. 1 SUN //’:/f . Eouaciones de
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L 2 Gas degenerado
Limite de Edington
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SPECTRAL TYPE 65



4.1- Estrellas variables

® Resumen estrellas pulsantes:

-10- T T

-8—

=6~ Betelgeuse
-

i)
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O Pulsaciones estelares

Estrellas pulsantes
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4.2- Estrellas pulsantes
e Ejemplos de estrellas variables: Ceféides (Cepheides),
RR-Lyrae, variables Mira (o ‘Long Period Variables’ en

general).
¢ Un ejemplo de estrellas pulsante es § Cephei (el prototipo
de las Ceféides clasicas) Observacions
directas
35 6750 Neutrinos solares
37 Q 6500 Helio- y astero-sismologia
5 07: Estructura estelar
é 39 g 6250 Equilibrio hidroestatico
g 4.1 5 6000 Transporte radiativo
= Ecuaciones de estructura
4.3 & 5750 Transporte mecanico de
45 5500 emgh
0 Una formalismo para

conveccion

Ecuaciones de
estados

Z 115 10 Modelos politrpicos
= —_
g 1 =% 0 G'asbdegener‘ado
£ S, E Limite de Edington
2 L %10
E 5 = Pulsaciones estelares
g 1.06 2 2 20 Estrellas variables
Z 1.03 =5 30}
2 100 40
Time (days) Time (days)

Figura reproducida de Leblanc.



4.2- Estrellas pulsantes

¢ Las pulsaciones Ceféides se deben a un ciclo de
opacidad en las capas donde He esta parcialmente
ionizado. Dadas las condiciones fisicas justas, la alta
opacidad puede acumular calor que en lugar de
transportarse por conveccion, se transporta mediante el
modo de pulsacion radial. Al empujarse la region de
transicion de He, baja su opacidad, y se escapa el calor
acumulado volviendo al inicio del ciclo.

e Si consideramos que estas pulsaciones son modos
radiales de ondas de sonido, podemos estimar el periodo
tipico, con el tiempo que demora el sonido en cruzar un
diametro estelar:

Ry
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donde ¢ = 7{ es la velocidad del sonido.
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4.2- Estrellas pulsantes

® Para una estrella con densidad constante, usando

Observaciones

equilibrio hidroestatico se calcula P(r) para llegar a (tarea, — roe
ver Leblanc 5.7.3):
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4.2- Estrellas pulsantes

® Problema: Use el teorema del virial para relacionar la
temperatura interna promedio de una estrella
(no-relativista) con su densidad promedio y su masa.
Luego, imponga que la densidad promedio es comparable
con la del gas degenerado de electrones, impidiendo asi
contraccion gravitacional. Si la temperatura minima para
fusion nuclear es de ~ 107, cual seria aproximadamente
la masa minima para una estrella?

e Tema de presentacion: ;Cual es la distancia mas lejana
medida para una Cefeide?
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