

ABUNDANCIA


Página 1 de 1

 FUNDAMENTOS DE LA CONSTITUCION Y ESTABILIDAD DE LOS NUCLEIDOS. 

CONSTITUCION DEL ATOMO. 

Desde Rutherford, 1911 y Bhor, 1912, se sabe que un átomo consta de un núcleo cargado positivamente y una corteza electrónica cargada negativamente. En el núcleo hay dos tipos de particulas distintas: protones (cargados positivamente) y neutrones (neutros, sin carga).  Ambos, por constituir el núcleo se llaman tambien nucleones. Aunque la casi totalidad de la masa del átomo está concentrada en el núcleo, este solo representa la diezmilésima parte del diámetro del átomo.

 Los electrones (cargados negativamente) orbitan alrededor del nucleo formando una "nube tridimensional" que ocupa la mayor parte del volumen del átomo.

Cada electrón reside en una región específica del espacio que se llama orbital. El tamaño y forma de cada orbital está indicado por los valores de los números cuanticos n y l (n= tamaño, l = forma). Hay 6 orbitas nombradas desde dentro hacia fuera del átomo con las letras K a P o bien con n=1 a n=6.

· cada electron se caracteriza por 4 numeros cuanticos

· los electrones de la misma capa tienen el mismo nº cuantico principal "n"

· El nº máximo de electrones en cada capa es 2n2 

· en un átomo no pueden existir 2 electrones con sus 4 numeros cuanticos coincidentes.

· (principio de exclusión de Pauli, 1925).

La naturaleza del átomo ha podido conocerse gracias a una serie de observaciones físicas. Por ejemplo con el espectrómetro de masas se ha visto que existen otros átomos con las mismas propiedades físicas que el H, pero con masas 2 y 3 veces mayores que el H. Como en el H, de masa 1, sabemos que hay un protón (particula de masa 1 y de carga positiva para neutralizar la carga negativa del electrón) en el H de masa 2 seguirá habiendo un protón para neutralizar el electrón, pero tiene que haber ademas otra partícula neutra de masa 1 que es lo que se ha denominado neutrón. Los neutrones han podido ser aislados de los nucleos atómicos por distintos procedimientos, siendo el mas comun el reactor nuclear. La adición de un protón a un neutrón para formar un átomo de deuterio ha podido conseguirse en el laboratorio. 

El nucleo de un átomo representa un estado extraordinariamente denso de la materia.

Como los protones de carga positiva estan tan proximos entre sí ejercen una fuerte repulsión electrostatica pero se mantienen unidos por una fuerza todavia mas poderosa: la INTERACCION NUCLEAR FUERTE, transportada por los gluones.

El movimiento de los electrones alrededor del núcleo no sigue las leyes de la "mecanica newtoniana", ya que los electrones, aun siendo partículas poseen simultáneamente propiedades de ondas como sugirió Broglie, Luis de, en 1924 y como se comprobó experimentalmente cuando se descubrió que un chorro de electrones puede ser difractado por una red cristalina.

Pauli, Wolfang, en 1925 formuló el principio de EXCLUSION, que dice que 2 electrones en un átomo no pueden tener valores identicos de los 4 numeros cuanticos

Schrödinger, Erwin, en 1926 formuló una teoria de mecánica de partículas en la que incorporó las propiedades similares a las de  las ondas del electron. Esta MECANICA ONDULATORIA de SCHRÖDINGER proporciona los principios de la moderna física atómica y nuclear.

Debido a esta naturaleza ondulatoria de los electrones no se puede saber con certeza la posición que ocupa un electron en un momento dado (principio de incertidumbre de Heisenberg, 1927)

NUCLEIDO O NUCLIDO 

Es cualquier conjunto de nucleones observable por las técnicas instrumentales que utilizan los físicos nucleares, sin importar que sean conjuntos muy inestables y por lo tanto muy efímeros. Tampoco importa que tengan o no su corteza electrónica.

Por tanto podemos llamar nucleido o nuclido al núcleo de un átomo identificado por su Z y por su A. Tambien se puede definir un NUCLIDO como un isótopo específico de un elemento específico.

Cada nucleido se escribe del modo siguiente:

   A Simbolo Z  

El nº atómico, Z, es igual al nº de protones y es tambien el mumero de orden en el Sistema Periodico. Es el nº que define a cada elemento. 

La masa atómica, A,de un átomo o nucleido es la suma del numero de neutrones (N) y de protones (P). Es el nº que define a cada isótopo. La unidad en que se expresa la masa es la Uam o amu (unidad atómica de masa) y es la doceava parte de la masa del isotopo 12C6. Solamente este isótopo del C tiene un número de masa entero, sin decimales.

Para tener el P.A. de un elemento (el nº de masa que viene en la T.P. hay que conocer cuantos isótopos tiene el elemento asi como la masa y la abundancia de cada uno.

Por ejemplo:

Calcular el peso atómico del Sr sabiendo que tiene cuatro isótopos cuyas masas y abundancias se sumarizan en la Tabla siguiente:

Isotopo
Masa
Abundancia



84Sr

86Sr

87Sr

88Sr
83,9134

85,9092

86,9088

87,9056
0,5600

9,8599

7,0200

82,5601

El peso atomico del elemento Sr es la media ponderada de sus isotopos, es decir:

P.A.Sr = 1/100 (83,9134 x 0,5600 + 85,9092 x 9,8599 + 86,9088 x 7,0200 + 87,9056 x 82,5601) =  87,616.

La masa tambien se puede expresar en energia. Entre átomos, moles, masa en uam, masa en g, masa en unidades de energia existen las siguientes correspondencias:

Un átomo de 12C tiene una masa de 12 u.a.m. (=amu=unidades atómicas de masa)

Un mol de 12C tiene una masa de 12g. (por definición)

Un mol de 12C tiene 6,022045x1023 átomos (nº Avogadro)

1 a.m.u. =1/6,022 x 1023  = 1,66056 x 10 -24  g 

1 a.m.u = 1,492442 x10 -3 erg = 931,5023 MeV.    (1MeV = 106 electronvoltios)

Segun Faure, 1991, el proceso de nucleosíntesis en las estrellas produce mas de 2200 nuclidos, muchos de ellos inestables que se descomponen espontáneamente en un corto periodo de tiempo.

Segun el número de protones y neutrones que tengan estos nucleidos pueden distinguirse: 

ISOTOPOS (=Z; ( A), es decir son nucleidos con igual numero de protones (=Z) y con distinto numero de neutrones y por tanto distinta masa (( A), como por ejemplo: 

  40Ca, 42Ca, 43Ca, 44Ca, 46Ca, 48Ca  . 

A veces los isótopos de un mismo elemento reciben nombres distintos: 

1H protio 

2H deuterio 

3H tritio 

230Th ionio Io 

220R thoron


El término isótopo fue acuñado por Soddy, 1910, pero fue Thomson, 1913 el que descubrió los primeros isótopos estables.

Siempre que en geoquimica se habla de elemento se entiende que nos referimos a la suma de todos sus isótopos. Por ejemplo se dice que la abundancia del Oxigeno en la corteza terrestre es del 53.33%, pero en realidad estamos hablando de los 3 isótopos del oxigeno: 

 16O  (Abundancia= 53.20 %) 

 17O  (Abundancia= 0.02 %) 

 18O  (Abundancia= 0.11 %) 

Los isótopos se pueden dividir en: 

Isótopos estables naturales: Hay 81 elementos naturales estables que contienen 264 nuclidos estables (segun Gill, 1997, p.235). Todos estos isótopos se encuentran en los elementos naturales que tienen Z(82. Son excepción el Tecnecio (Tc43) y el Prometio (Pm61), que no poseen ningun isotopo estable a pesar de tener Z<82. El 78% de los isotopos estables naturales tienen Z par. Algunos, que ademas tienen A multiplo de 4 son muy estables. 

Isotopos inestables naturales: todos los isotopos radioactivos naturales. Hay algunos nucleidos radioactivos que a pesar de tener una vida media muy corta siguen existiendo de forma natural porque proceden de la desintegración del U o del Th, ambos de vida media muy larga. Tambien pueden ser productos de “espalación”, es decir de reacciones nucleares entre los rayos cósmicos y los átomos, bien en la atmósfera, bien en las rocas que afloran en la superficie. El Tc y el Pm se consideran isotopos naturales porque aunque no existen en el Sistema Solar sí se han detectado en algunas estrellas.jóvenes

Isótopos inestables artificiales: por ejemplo los detectados como productos artificiales de las reacciones nucleares en los aceleradores y reactores nucleares como por ejemplo la fisión inducida del 235U en los reactores nucleares.

Se han conseguido mas de 1170 isótopos artificiales de elementos naturales, asi como tambien isotopos artificiales de los elementos artificiales. 

Radionucleidos son todos los isótopos inestables o radioactivos, tanto naturales como artificiales

ISOBAROS, son los nucleidos con igual numero de nucleones, 

es decir con igual masa (=A), por ejemplo 40K19, 40A18, 40Ca20. Las radiaciones   y capturas de electrones ocasionan la formación de isobaros. 

ISOTONOS, son los nucleidos con igual número de neutrones (N), pero diferente número de protones  (Z), por ejemplo : 

 13C6 y 14N7; 14C6 y 15Ni7; 30Si14 y 31P15.

ISOMEROS,  son los nucleidos con igual número de neutrones (N) e igual numero de protones (Z), estando uno de ellos en un estado de excitación metaestable ( periodo de estabilidad (10-14s) 

ISODIAFOROS, (= exceso de neutrones), son los nucleidos con el mismo número de neutrones en exceso respecto al mismo número de protones, es decir que tienen igual N‑Z o lo que es equivalente que tienen igual A‑ 2Z. Por ejemplo el 238U92 

con A‑2Z = 238‑2*92 = 54 es isodiaforo del 234Th90 que tiene A‑2Z = 234 ‑ 2*90 = 54. 

ELEMENTO QUIMICO. 

Abarca todos los nucleidos que tengan el mismo número de protones en su átomo. Por tanto se puede definir elemento químico como una sustancia compuesta por átomos (nucleidos) que tengan todos ellos el mismo numero de protones o sea la misma carga (Z) . 

Cada elemento químico, al igual que cada nuclido se puede escribir:

   A Simbolo Z  

El nº atómico, Z, es igual al nº de protones y es tambien el mumero de orden en el Sistema Periodico. Es el nº que define a cada elemento. 

Cada elemento puede estar formado por átomos de distinta masa o isotopos. Cuando hablamos del Peso Atómico, A, de un elemento estamos hablando en realidad del RAM (Masa Atómica Relativa), es decir la relación de la masa promedio por átomo de un elemento con una determinada composición isotópica a la 1/12 parte de la masa del 12C6
Como cada elemento está constituido por isótopos en una proporción determinada (siempre la misma) y como todos los elementos tienen isótopos, los pesos atómicos de los elementos del Sistema Periódico no pueden ser nunca números enteros.

IONES 

El número de electrones corticales no afecta en realidad al nucleido, unicamente indica el estado de ionización de un elemento. Si le falta algun electrón queda ionizado positivamente (catión). Si tienen exceso de electrones está ionizado negativamente (anión) 

S I S T E M A   P E R I O D I C O

Por recomendación de la IUPAC (International Union of Pure and Applied Chemistry) las Tablas Periódicas actuales se ordenan en la forma extendida:

Los elementos se colocan en 18 columnas verticales o GRUPOS y en 7 filas horizontales o PERIODOS.

El nº de elementos en cada periodo es variable: 2,8,8,18,18,32. 

Estos numeros se pueden explicar por la estructura en órbitas de los electrones de los átomos. Cada órbita contiene 2n2 electrones. Así:



 para n=1:
2n2=2



 Para n=2:
2n2=8



 para n=3:
2n2=18



 para n=4:
2n2=32

En el Sistema Periódico TRANSP-1/18 se suelen escribir 103 elementos químicos aunque se conocen algunos mas (hasta 112).

Los elementos con Z=104 hasta Z=112 son radionucleidos artificiales de vida media corta y todavía no hay acuerdo en los nombres y símbolos que se les deben dar. No se suelen considerar en la Tabla Periódica).

Z=104 Kurkatovium o Unnilquadium  o Rutherfordium (Rf)

Z=105 Hahnium (Ha) o Unnilpentium o Dubnium (Db)

Z=106 Unnilhexium o Seaborgium (Sg)

Z=107 Unnilseptium o NielsBohrium (Ns) o Bohrium (Bh)

Z=108 Hassium (Hs)

Z=109 Meitnerium (Mt)

Z=110 Ununnilium

Z=111 Unununium

Z=112 Ununbium (Uub)

Todos estos son artificiales y de vida media corta por lo que no se suelen considerar.

Sólo los 92 primeros elementos son naturales (unos 1700 nuclidos) aunque en la Tierra no existen ni el Pm= Prometio (Z=61) ni el Tc= Tecnecio (Z= 43), que se ha detectado en las estrellas pero no en la Tierra. Excepcionalmente se han encontrado cantidades trazas de Neptunium (Z=93) y Plutonium (Z=94) en minerales de Uranio, con lo que tambien se les podría considerar como naturales.

Sólo hay 83 elementos naturales estables (unos 264 nuclidos naturales estables).

El Pm y Tc asi como otros 20 elementos artificiales son elementos radioactivos de vida media muy corta (letras vacías en la T.P.) y estan constituidos por un único isótopo radioactivo (los que no  tienen decimales en su numero de masa ). 

En la Tabla Periódica, algunas columnas o grupos se conocen mejor por su nombre que por el número del grupo.

Así los elementos del grupo 1 a excepción del H se conocen como METALES ALCALINOS.

Los elementos del grupo 2 son los METALES ALCALINOTÉRREOS.

Los del grupo 17 son los ELEMENTOS HALÓGENOS y los del grupo 18 son los GASES NOBLES.

Los elementos de los grupos 3 al 12 se llaman ELEMENTOS DE TRANSICIÓN, para distinguirlos de los ELEMENTOS DE LOS GRUPOS PRINCIPALES (1,2 y del 13 al 18).

Los LANTANIDOS (Z desde 57 hasta 71) se agrupan en una misma casilla (la del La57) y los ACTÍNIDOS (Z desde 89 hasta 103) tambien se agrupan en una casilla (la del Ac89), en el grupo 3.

Los lantanidos junto con el Y constituyen el grupo de las TIERRAS RARAS. y todos ellos tienen un quimismo muy similar.

Tambien los elementos se pueden dividir, de acuerdo con sus propiedades físicas en METALES y NO METALES. Los límites entre ambos grupos no son netos y los no metales del borde a menudo se llaman METALOIDES.
Muy pocos de los metales aparecen en la Naturaleza como tales. Los metales son electropositivos, es decir tienden a formar compuestos en los cuales sus atomos pierden electrones y forman cationes. Por ejemplo, el Na forma Na+ tanto en el ClNa como disuelto en agua.

Las principales propiedades de los metales son:



Conductividad electrica y termal alta



Reflectividad alta (lustre metálico)



Ductilidad mecánica



Maleabilidad



Pueden sustituir al H+ en los ácidos

Los no metales son mas electronegativos. Forman iones negativos (aniones) como el Cl-. Se combinan entre ellos con enlaces covalentes y suelen formar moleculas pequeñas tales como el CO2 y H2O.

Los metaloides tales como el B, Si, Ge, As, Sb y Te actuan con carga positiva en vez de la negativa como les correspondería por ser no metales, pero nunca forman cationes libres sino que forman oxianiones combinados con el oxígeno, como BO33-, PO43-, SiO4=. Estos oxianiones se mantienen fuertemente unidos aunque sufran cambios químicos.

 ESTABILIDAD DE LOS DISTINTOS TIPOS DE NUCLEIDOS
La estabilidad de los distintos tipos de nucleidos condiciona:

1‑ Regularidad de abundancias de los nucleidos.

2‑ Inestabilidad de los elementos radioactivos. 

Su estudio entra de lleno en la fisica atómica 

La estabilidad del nucleo depende de la relación N/Z= nº neutrones/ nº protones y segun esto pueden darse 4 tipos de nucleos esquematizados en la TRANSP-2/18   
En general:

1‑Nucleidos con A (=Z+N) multiplo de 4. Son excepcionalmente estables. 

2‑Nucleos PAR‑PAR. Nucleos con grupos de 2p y 2n forman "estados completos" o "cerrados" y son extraordinariamente estables. p. ej. 4He  o 12C. 

3‑Nucleos PAR‑IMPAR o IMPAR‑IMPAR. Suelen ser inestables. Se originan cuando a un núcleo par‑par se le añade 1 proton  ó 1 neutron. Esta nueva particula queda unida al nucleo por un enlace relativamente debil y se origina inestabilidad.  Esto hace que no existan 5He o 13C estables, es decir IIMPARXPAR. o parXimpar.  Como excepciones se tienen los núcleos: 2H, 6Li, 10B, 14N, siendo los tres primeros isotopos muy raros de sus respectivos elementos. 

4‑Nucleos con NUMEROS MAGICOS de nucleones.- Existen tipos de nucleos con nº de protones o/y neutrones: 

2, 8, 20, 28, 50, 82 y 126   

que son muy estables y por tanto muy abundantes. Los valores dados se llaman NUMEROS MAGICOS. La razón de que los núcleos sean más estables cuando tienen "números mágicos" de nucleones se puede explicar con la teoria de que los nucleones del nucleo se disponen en capas de modo similar a los orbitales electrónicos.. Las "capas" completas tendrian los valores dados anteriormente  y se consideran muy estables de modo similar a los gases nobles y a los iones con configuración de gases nobles. 

Los elementos que tienen nº magicos dobles, es decir nº mágico de protones y nº magico de neutrones son muy estables, por ej :



208Pb82 que tiene 82 protones y 126 neutrones

 2-2 ABUNDANCIAS CÓSMICAS DE LOS ELEMENTOS

IMPORTANCIA DEL CONOCIMIENTO DE LAS ABUNDANCIAS COSMICAS DE LOS ELEMENTOS. TRANSP- 3/18
La abundancia, distribución y comportamiento de los elementos químicos en el cosmos es uno de los tópicos clásicos de la astrofísica y la cosmoquímica. En geoquímica es también importante realizar este estudio ya que:

- una de las principales finalidades de la Geoquímica es establecer las leyes que rigen el comportamiento, distribución, proporciones relativas y relaciones entre los distintos elementos químicos.

- Los datos de abundancias de elementos e isótopos en los distintos tipos de estrellas nos van a servir para establecer hipótesis del origen de los elementos.
- Los datos de composición del Sol y las estrellas nos permiten establecer hipótesis sobre el origen y evolución de las estrellas. Cualquier hipótesis que explique el origen del Sistema Solar debe explicar también el origen de la Tierra, como planeta de dicho Sistema Solar.

- Las distintas capas de la Tierra presentan abundancias diferentes de elementos. El conocer la abundancia cósmica nos permite tener un punto de referencia común. Así, sabiendo cuales son las concentraciones normales de los elementos en el cosmos las diferencias con las abundancia en la Tierra nos pueden proporcionar hipótesis de los procesos geoquímicos que actuaron sobre la Tierra originando migraciones y acumulaciones de los distintos elementos, que modificaron sus proporciones y abundancias respecto al Cosmos.

   FUENTES DE DATOS DE ABUNDANCIAS COSMICAS DE LOS ELEMENTOS 

Estos datos deben obtenerse a partir del estudio de la materia cósmica. La materia cósmica comprende:

Gas interestelar, de muy baja densidad (10-24 g/cm3) y Nébulas gaseosas o nubes de gas interestelar y polvo.  

Las nébulas gaseosas se producen cuando una porción del medio interestelar está sujeta a radiación por una estrella brillante y muy caliente. Entonces fluoresce y emite un espectro de línea brillante (que se estudian por métodos espectroscopios). Por ejemplo las nébulas de "Orión" y "Trifidos". Las ventajas de estas nébulas difusas para el estudio de las abundancias son:

‑Su uniformidad de composición.

‑El que todas sus partes sean accesibles a la observación, al contrario de lo que ocurre en las estrellas.

También tiene desventajas:

‑Solo se observan las líneas de los elementos más abundantes.

‑Cada elemento se observa solo en uno o pocos estadios de ionización aunque puede existir en muchos.

‑La mayoría de las nébulas exhiben una estructura filamentosa o estratiforme  es decir que ni la D ni la T son uniformes de un punto a otro. A partir del medio interestelar (gas interestelar y nébulas gaseosas) se están formando continuamente nuevas estrellas.

Galaxias. 

En ellas está concentrada la mayor parte de la materia cósmica.

‑Los diámetros  de las galaxias son del orden del 1018 Km.

‑Las distancias entre galaxias son del orden de 1019 Km.

‑Cada parte del cielo del tamaño aparente de una luna contiene como promedio una galaxia. La galaxia en la que se encuentra nuestro Sistema Solar es la Vía Láctea. La galaxia más próxima es la de Andrómeda. Las galaxias más lejanas que podemos detectar están a 8 mil millones de años luz. Cada galaxia está constituida por millones de estrellas. Para hacernos una idea de la pequeñez del tamaño de las estrellas comparado con las galaxias y la escasez de estrellas en una galaxia podemos comparar las estrellas con esferas de un centímetro de diámetro separadas por distancias análogas a las que separan a las distintas capitales europeas.

Radiaciones cósmicas. 
El Sol. La muestra mas representativa del Sistema Solar es el Sol. La composición del Sol es esencialmente la composición del Sistema Solar ya que constituye el 99.86% de la masa , correspondiendo únicamente el 0.14% a la masa de los planetas. Por tanto la luz del Sol nos daría una información de primera mano acerca de la composición de las capas mas superficiales del Sol, precisamente las menos afectadas por las reacciones termonucleares que están ocurriendo en su núcleo. Sin embargo hay dos dificultades principales cuando se hacen estimaciones de abundancias de elementos en el Sistema Solar basados en el espectro solar:

‑ los factores de conversión entre propiedades de las líneas espectrales y las abundancias de los elementos no son bien conocidas para algunos elementos.

‑ algunos elementos están en abundancias que resultan demasiado pequeñas en relación con su sensibilidad espectral como para permitir la detección. 

Estrellas observables por métodos astrofísicos (espectroscópicos) - Se ha visto que el 95% de las estrellas tienen una composición esencialmente similar a la del Sol. En ellas, al igual que el Sol, del 50 al 80% parece ser H. Este elemento, unido al He forma prácticamente del 96 al 99% de la masa de todas las estrellas, llegando en algún caso a representar hasta el 99% de su masa. 

Nébulas gaseosas, Sol y otras estrellas nos dan información sobre todo acerca de la abundancia de los elementos volátiles. 

Aparte de las superficies de La Tierra y La Luna, los meteoritos son los únicos miembros del Sistema Solar de los que tenemos muestreo directo. Su composición nos da idea de la composición -en elementos no volátiles- del material planetario. Las condritas tienen una composición homogénea para muchos elementos y ademas, cuando es posible la comparación con los datos del espectro solar resulta que la concentración de los elementos es similar. Por tanto, en una primera aproximación se puede decir que la composición de las condritas representa la composición original de la materia en el Sistema Solar, excepto para los elementos volátiles. 

Resumiendo, tenemos como fuentes más importantes para estudiar las abundancias cósmicas:

*1) El Sol y las estrellas observables por métodos astrofísicos (para los elementos volátiles). 

2) Las nébulas gaseosas y el gas interestelar. 

3) Los rayos cósmicos

*4) La corteza de la Tierra y de otros planetas del Sistema Solar. 

*5) La atmósfera e hidrosfera de la Tierra ( y de otros planetas)

*6) Los meteoritos (para los elementos no volátiles) y los cometas. 

Debido a las limitaciones de los instrumentos de análisis espectral nuestro conocimiento de la materia cósmica se confina a las estrellas de nuestra galaxia y a algunas estrellas y nébulas extragalácticas próximas. En particular los datos más importantes son los que obtenemos de 1, 4, 5, 6 ya que estos objetos son los que forman el universo local en que nos encontramos.   

METODOS DE OBTENCION DE DATOS DE ABUNDANCIAS COSMICAS DE LOS ELEMENTOS 

Para obtener los datos de abundancias cósmicas se hace uso de las técnicas indirectas y directas.  En general para obtener información sobre algo es preciso que entre el observador y el objeto a estudiar exista un intercambio de materia o energía. Si hay un intercambio de materia se recurre al análisis directo de los materiales utilizando técnicas de análisis químicos (métodos geoquímicos). Si hay únicamente intercambio de energía (radiaciones del espectro electromagnético) los métodos utilizados hacen uso de determinadas longitudes de este espectro son los métodos utilizados en astrofísica y con mucho los más útiles (espectrografia* de las atmósferas estelares).

Ambos métodos son complementarios y ambos se emplean para obtener datos geoquimicos aunque solo los primeros , de análisis químico , entran de lleno en el ámbito de esta rama de las Ciencias Geológicas. Ejemplo: estudio de las rocas de la superficie de un planeta 

1) por métodos geoquímicos (intercambio de materia).

Por ejemplo, las muestras lunares recogidas por los astronautas fueron analizadas posteriormente por métodos físico-químicos. (Fluorescencia de rayos X, Análisis químico por vía húmeda etc.). Los datos indican que esas rocas son basaltos de tipo V.H.A. (Very High Alumina)

2) Por métodos espectrográficos (intercambio de energía) Así, se puede estacionar en órbita una sonda espacial y cada vez que sobrevuela la zona que interesa estudiar, Mare Imbrium, hace medidas espectroscópicas de reflexión de radiaciones en el infrarrojo. Estas medidas se envían telemetricamente a la Tierra y al analizarlas vemos que corresponden a las características de una roca basáltica tipo V.H.A. 

3) Por técnicas mixtas. Algunos planetas del Sistema Solar, relativamente próximos se estudian por técnicas que podríamos denominar "técnicas mixtas": Se envían sondas que realizan "in situ" los análisis químicos y los transmiten a Tierra por técnicas de telecomunicación. Proporcionan datos de superficies y atmósferas.

ESPECTRO ELECTROMAGNETICO. FUNDAMENTO DEL ESPECTROSCOPIO 

El espectro electromagnético comprende desde los mortíferos rayos gamma de 10-11m (menos de una milmillonésima parte de 1m) hasta las ondas de radio de mas de 90 Mm de longitud.


Solo algunas de estas ondas llegan a la Tierra por las “ventanas” que permiten a las ondas de luz visible y a algunas ondas de radio e infrarrojas penetrar nuestra densa atmósfera.


Los distintos tipos de estrellas emiten en distintos intervalos del espectro electromagnético y para estudiarlas usamos también distintos tipos de telescopios capaces de estudiar e identificar preferentemente en dichos intervalos:




Telescopios ópticos




Telescopios de infrarrojos




Telescopios de ondas de radio (radiotelescopios)




Telescopios de neutrinos

Las medidas de abundancia de los elementos en el Sol. otras estrellas y en las nébulas se hacen por medio de la espectroscopía.

El fundamento del espectroscopio se inicia con Newton,1666 cuando descompuso un rayo de sol (luz blanca) en los 7 colores en que está compuesta , haciéndola pasar por un prisma triangular de vidrio .Cuando estos 7 colores se enfocaban con una lente en un punto único quedaba restablecida la luz blanca

Los distintos colores de la luz corresponden a 


Distintas longitudes de ondas o frecuencias de oscilación (interpretando la luz como ondas)


Distintas energías de los fotones (interpretando la luz como partículas.

Las longitudes de ondas de la luz visible se miden generalmente en ANGSTROMS (Å)
(Å=10-8cm)


Newton estaba tratando de pulir lentes y siempre le quedaban mal, las imágenes eran borrosas. Por mas que perfeccionaba el pulido le seguían quedando imágenes borrosas hasta que al fin pensó que la culpa no era del pulido sino de la misma luz.

Tras su experimento con el prisma comprendió el problema: Las lentes enfocan cada uno de los colores a distancias distintas y por eso la imagen total era borrosa

El fundamento del espectroscopio es análogo: El astrónomo hace pasar la luz a través de una delgada rendija y la descompone en sus distintos colores con ayuda de un prisma de vidrio o de una rejilla de difracción en una superficie de espejo recubierta de metal. Cada diferente  longitud de onda de la luz aparece en el espectro como un color distintivo y cada elemento químico transmite una serie de líneas espectrales características, su "huella dactilar".

La interpretación de estas líneas espectrales fue posible a partir de 1859 gracias a los experimentos de Bunsen (químico alemean) y Kirchoff (físico alemán), ambos maestros de Mendeleiev y descubridores del análisis espectral. (se les ocurrió viendo a distancia de muchos Km. un incendio en el puerto de Hamburgo, con llamas amarillo anaranjadas, características del Na y sabiendo despues que se trataba de un incendio en un almacen de salazones).

Las importantes conclusiones que sacaron de sus experimentos quedan resumidas en las llamadas LEYES DE KIRCHOFF:

1ª ley de Kirchoff: Un sólido incandescente, 

un líquido incandescente o    emiten un ESPECTRO CONTINUO

un gas incandescente a A.P.

es decir, producen luz en distintas longitudes de onda en un rango muy amplio.

2ª ley de Kirchoff. Gases incandescentes a baja presión emiten un ESPECTRO DISCONTINUO que se compone de líneas brillantes individuales llamadas LINEAS DE EMISION.


El nº de líneas y las longitudes de onda de estas líneas son características del gas usado.

3ª ley de Kirchoff: Cuando la fuente de un espectro continuo se ve a través de un gas a baja presión aparecen líneas oscuras en el espectro continuo exactamente a las mismas longitudes de onda que las líneas brillantes emitidas cuando el gas a baja presión se pone incandescente. Las líneas oscuras se llaman LINEAS DE ABSORCION.

Para entender las leyes de Kirchoff  y entender por qué los átomos emiten o absorben luz en unas ( características que producen las líneas, hace falta conocer la estructura del átomo

En el átomo de Bohr las órbitas electrónicas no están al azar, sino que únicamente son posibles unas órbitas específicas. Las fuerzas eléctricas mantienen unidos los electrones (-) al núcleo (+)

Si un electrón pasa de una órbita a otra hay un cambio de energía.

Si el paso es desde una órbita externa a otra interna la energía disminuye o como dicen los físicos atómicos el átomo cambia a un estado de energía mas bajo. Como la energía no puede perderse debe aparecer de otra forma. De hecho aparece como un fotón de luz producido o emitido por el átomo: PROCESO DE EMISIÓN.

Puesto que los dos estados de energía atómica correspondientes a las dos órbitas tienen valores específicos, su diferencia tiene también un valor específico, es una cantidad de energía específica correspondiente a una longitud de onda también específica. Por tanto las LINEAS de EMISION son características de cada átomo (elemento)

Si por el contrario el paso es desde una órbita interna a otra externa quiere decir que pasa a un estado de mayor energía para lo cual necesita tomar energía de algún sitio y puede ser un fotón de luz que el átomo encuentra y absorbe: PROCESO DE ABSORCIÓN

De este fotón el átomo absorbe una cantidad de energía precisamente igual a la diferencia de energía entre los dos estados de energía atómicos. Otra posible fuente de energía es la energía cinética de otros átomos en movimiento. Esta energía puede ser cogida por el átomo al colisionar con electrones libres o con otros átomos. El átomo coge solo la energía específica que necesita de la energía cinética que lleva la partícula con la que choca de modo que después de la colisión la 2ª partícula continua moviéndose pero a menor velocidad

Si un átomo de H bajo ciertas condiciones produce una línea de emisión de luz roja ((= 6563Å) podrá producir una línea de absorción a la misma ( bajo otras circunstancias. Esto puede probarse y experimentarse en el laboratorio.

La consecuencia importante de esto es que nos permite analizar la composición de las estrellas.

La superficie de una estrella es un gas incandescente a A.P. y como tal (1ª ley de Kirchoff) radia luz consistente  en un “continuum” de longitudes de onda (la luz blanca que recibimos del Sol). Pero como la atmósfera exterior, fría, es un gas a B.P., por la 3ª ley de Kirchoff, superpuestos al espectro electromagnético continuo aparecerán los espectros de absorción de los elementos presentes en la atmósfera externa, fría, de la estrella. Dichos espectros de absorción consisten en una serie de líneas oscuras, nítidas, cada una de las cueles puede ser identificada con un elemento químico. En realidad como cada elemento puede tener muchos electrones, pueden hacer muchos saltos característicos, de modo que un único elemento da muchas líneas de absorción

Por ejemplo, si estamos estudiando el espectro de absorción de una estrella y vemos en él líneas a los 6563 Å  sabemos que es porque en esa estrella hay átomos de H y que esos átomos son capaces de existir con los 2 estados de energía necesarios para producir la línea de absorción.

Si analizamos el espectro de una nébula gaseosa se observan líneas de emisión a 6563 Å . Esta observación no solo nos indica la existencia de H en la nébula sino que nos da idea de las condiciones existentes en ella pues por la 2ª ley de Kirchoff sabemos que para que un gas incandescente emita líneas en vez de un espectro continuo debe estar a baja presión.

Por tanto las nébulas deben de estar compuestas por gases incandescentes a baja presión.

El núcleo del Sol, que es el disco que vemos a simple vista, es muy caliente (GASES a A.P.) y EMITE o RADIA luz como un espectro continuo. Ello es debido a que cuando los átomos están a A.P. sus niveles de energía están perturbados por los efectos eléctricos de los átomos vecinos y por eso sus niveles de energía dejan de ser tan específicos y emiten en un espectro continuo en el que todas las frecuencias están representadas.

En la atmósfera solar, que solo se ve si hay un eclipse (GASES a B.P.) los elementos ABSORBEN parte de la radiación (solo las frecuencias apropiadas a sus propias energías de ionización) Esto da miles de líneas oscuras denominadas "LINEAS DE FRAUNHOFER" porque fueron descubiertas por Fraunhofer en 1814.

   Hay por tanto dos tipos de espectros: de emisión y de absorción.

ESPECTROS DE EMISION (ELECTRONES PREVIAMENTE EXCITADOS QUE SALTAN A NIVELES MAS BAJOS DE ENERGIA) 

Durante el calentamiento, los electrones de los átomos se mueven continuamente a niveles de mayor energía y después vuelven a sus niveles originales. La energía extra la reemiten como radiación electromagnética de una frecuencia característica.

ESPECTROS DE ABSORCION (ELECTRONES QUE ABSORBEN CALOR Y SALTAN A NIVELES MAS ALTOS DE ENERGIA)

Cuando los átomos absorben calor sus electrones saltan a niveles mas altos de energía. Aunque parte de ellos vuelven a saltar el número de saltos a niveles altos(absorción) excede al número de saltos a niveles bajos (emisión) porque los átomos se calientan por colisiones entre unos y otros. Los átomos se ionizan. Los gases ionizados se están escapando continuamente del Sol. 

Debido a estas colisiones la superficie de la atmósfera solar alcanza hasta 106 ºC en tanto que la atmósfera solar inferior solo tiene unos 6000ºC.

Como cada elemento ABSORBE y EMITE energía (dependiendo de que se caliente o se enfríe) siempre en unas longitudes de onda determinadas que se conocen para cada elemento, no hay mas que comparar el espectro de emisión de un elemento determinado (que se ha obtenido en la Tierra) con el espectro de absorción del Sol. Si coinciden es que dicho elemento está presente en el Sol. Esto es un análisis cualitativo, es decir se sabe que el elemento en cuestión está o no presente.

Para hacer el Análisis espectroquímico cuantitativo, es decir para saber cuanto hay, se hacen una serie de placas fotográficas con distintas exposiciones, es decir, con distintos tiempos.

La intensidad de las rayas va a ser dependiente de la cantidad de elemento y de la temperatura, pero pueden hacerse correcciones hasta que se consigue que la intensidad dependa únicamente de la cantidad del elemento presente. El análisis espectroscópico se ha desarrollado  hasta un nivel en que las líneas espectrales de una estrella permiten al astrofísico deducir ademas de la composición la temperatura, presión, densidad, la fuerza de gravedad, las fuerzas eléctricas y magnéticas, las turbulencias  y los movimientos de convección del calor en una región especifica de una estrella.

Los factores de calibración usados para traducir la densidad de líneas de absorción en abundancia de elementos deben ser estimados teóricamente por lo cual puede haber diferencias entre distintos autores.

Sin embargo se cree que los datos son bastante aproximados para un factor de 2 por lo que como las abundancias de los elementos difieren por un factor de 1012  la indefinición no tiene importancia.


Se supone que la capa mas externa, fría, de la estrella es representativa del material a partir del cual la estrella acrecionó.

 Diferencias de abundancias entre los distintos medios y regiones del Universo. 

En la TRANSP-6/18 se tienen abundancias (de los elementos más abundantes) en diferentes estrellas, y en material interestelar. De la observación de este cuadro se deduce que las abundancias relativas en las distintas regiones del Universo son análogas en rasgos generales. Las discrepancias se explican por variaciones locales de las condiciones físicas presentes o pasadas en el lugar en cuestión. Otras variaciones se explican por el estadio de evolución de la materia en determinados medios, es decir habrá diferencias entre estrellas más o menos avanzadas en su evolución.  

‑Si se comparan entre si las abundancias de los elementos en distintos sistemas estelares (ALLER, 1961,p.236) vemos que cualitativamente la composición de las regiones más distantes del Universo observadas con el espectrógrafo, se parece a la composición de nuestra región local. De los datos que se tienen hasta la fecha se puede decir que no hay diferencias de abundancias entre nuestra galaxia y otras galaxias lejanas.

‑Si se comparan las abundancias encontradas en los análisis espectrales de las estrellas con las encontradas en las radiaciones o rayos cósmicos si se encuentran diferencias (WEDEPOHL, p. 6) Estas diferencias se relacionen con el origen de las partículas de alta energía de las radiaciones cósmicas y con reacciones secundarias en la atmósfera terrestre.

‑Si se comparan las abundancias estelares con las abundancias en los meteoritos o en los planetas vemos que en estos últimos (meteoritos y planetas) hay mayor proporción de elementos pesados, de Z (nº de protones) elevados. Esto se explica por las condiciones en que estos materiales se originaron: procesos de empobrecimiento  en elementos ligeros por fenómenos de desgasificación durante la formación y evolución de los planetas a partir de materia solar.

TABLAS Y COMPILACIONES DE ABUNDANCIAS COSMICAS DE LOS ELEMENTOS. 

Basándose en los datos de abundancias de los elementos en distintos medios, algunos autores han compilado tablas de abundancias cósmicas, entre ellos: Suess, H.E.,Urey, H.C. 1956, Cameron, A.G.W., 1959, Aller, 1961. Todos ellos mencionan los elementos que ocurren naturalmente (( 92) y no incluyen en cambio los (( 55) radioactivos.

 En la TRANSP-7/18 se tienen los valores compilados por Cameron. En estas tablas se suelen expresar las concentraciones en relación a la abundancia de oxigeno (O=1) o de Silicio (Si=106). Las diferencias entre las abundancias cósmicas propuestas por los distintos autores dependen de que estos hagan más o menos hincapié en los datos obtenidos en distintos medios. Hay que tener siempre  en cuenta que lo que se denominan "Abundancias cósmicas" son en realidad abundancias en las zonas  del Universo accesibles a nuestra observación y estudio que son el Sistema Solar y sus inmediaciones, es decir una parte local de nuestras galaxia (Vía Láctea). Los valores espectroscópicos obtenidos para los elementos volátiles solo representan las capas superficiales de las estrellas y puede que no sean representativos de la composición de toda la estrella. Por ejemplo, nuestro conocimiento de la composición química del Sol viene dado por la luz de su superficie, que representa menos del 1% de la masa solar. Debido a todo esto las estimaciones de las abundancias cósmicas están siempre cambiando y son números estimativas.

Sin embargo las abundancias relativas, para la mayor parte de los elementos si que se consideran correctas.

REPRESENTACIONES GRAFICAS DE LOS DATOS DE ABUNDANCIA, LEYES DE ODDO Y HARKINS. 

En vez de expresar las abundancias cósmicas de los elementos en un cuadro (como el de la TRANSP-7/18 estudiado anteriormente) se puede expresar gráficamente para conseguir una mejor visualización.  Generalmente las representaciones se hacen en un diagrama binario en el cual se pone en ordenadas la abundancia de los elementos y en abcisas el P.A. o el nº atómico (Z) de los mismos. Esto se debe a que la abundancia de los elementos depende de su estabilidad y esta depende de la constitución de su núcleo.  Esta debe quedar reflejada en el parámetro que se elija para las abcisas. Si en abcisas se elige el peso (masa) atómico, se reflejan las proporciones relativas de los distintos isótopos de un elemento determinado. En cambio si se pone el número atómico (Z) se reflejan únicamente las abundancias de los distintos elementos. En la TRANSP-8/18 tenemos una representación de este tipo:

Abcisas: Número atómico Z

Ordenadas: Abundancia relativa en p.p.m. (g/T), en escala logarítmica, porque las diferencias de abundancias de unos elementos a otros son muy grandes.

De la observación de esta figura de abundancia relativa de los elementos puede deducirse los siguientes rasgos fundamentales: 

1º) Se pueden hacer dos grandes grupos de elementos (separados por línea vertical de trazos): 

‑Elementos de Z<83: Estables

‑Elementos de Z>83: Inestables 

2º) Los elementos H y He son con mucho los más abundantes en el cosmos. Se supone que el H es la materia primordial a partir de la cual se formó el Universo. Entre el H y el He constituyen conjuntamente más del 99% en peso de todos los átomos. Tras ellos siguen los elementos de la 2ª mitad de la 1ª fila del S.P.:

C, N, O y Ne 

3º) La abundancia decrece exponencialmente desde el elemento con nº de masa (A)=1 (Hidrógeno) hasta el de A=100 (Ru). A partir de este la disminución es menos marcada y esta enmascarada por numerosas fluctuaciones (la línea curva de trazos sugiere la tendencia general de disminución de la abundancia).

EXCEPCIONES: 

-En los primeros lugares, tras H y He hay una depresión marcada en D, Li, Be, B, que presentan abundancias muy pequeñas respecto a las de los elementos vecinos: H, He, C, N y O.

‑A continuación del O hay una disminución paulatina con alguna irregularidad  como la del F y Sc.

‑Después viene un pico acusado: Fe y Ni. El pico tan marcado del Fe indica abundancia anómala del mismo (que se explica por un proceso especial de formación: "procesos de equilibrio").

A partir de aquí (Z( 30) la abundancia ya va disminuyendo exponencialmente con variaciones poco acusadas.

4º)- Los elementos de Z par son siempre mas abundantes que los elementos vecinos de Z impar (LEY DE HARKINS; 1917)
En la figura se han unido los elementos de Z par (He, Be, C, O,...) con una línea y los de Z impar (H, Li, B, N, F,...) por otra. Resultan dos curvas casi paralelas. Si se coge un elemento de Z par y se le compara con los dos elementos vecinos siempre el par es el mas abundante, por ejemplo: N7<O8>F9. Si en vez de unir los elementos de Z par y los de Z impar entre si, hubiésemos unido por orden de Z creciente tendríamos una línea en zig-zag, que se puede considerar como la visualización de la ley de Harkins y que se observa muy bien, como se verá posteriormente en el diagrama de abundancias de las Tierras Raras.

5º)- Entre los nucleidos ligeros (hasta el Sc) aquellos cuya masa atómica (A) redondeada al número entero más próximo es múltiplo de 4 (por ejemplo 16O 20Ne 24Na 24Mg 28Si) son más abundantes que los vecinos (LEY DE ODDO, 1914) Esta ley la cumplen (con excepción del H y N) los 12 elementos mas abundantes en todo el Universo: H, He, C. N, O, Ne, Mg, Si, S, Ar, Ca y Fe.

6º)- Existe una tendencia a que los nucleidos ricos en protones (>Z) y de peso atómico (A) elevado sean escasos.

7º)- Los nucleidos de N par son más abundantes que los de N impar (de aquí que los isobaros de A par son mas abundantes que los de A impar).

De la existencia de todas estas regularidades se deduce que la abundancia cósmica de los elementos depende de la constitución de su núcleo y no de sus caracteres químicos. Todos estos rasgos se explican en mayor o menor medida por la hipótesis de que los elementos se han formado por síntesis estelar. Esta hipótesis es admitida actualmente por todos los autores, aunque en los detalles está en plena evolución.

Visualización de la ley de HARKINS en un diagrama de abundancia de T.R. en distintos medios. 

La ley de Harkins que se cumple claramente en el Cosmos queda enmascarada cuando estudiamos abundancias de los distintos elementos en la corteza terrestre ya que esta se originó por procesos de diferenciación geoquímica que enmascaran las abundancias primitivas. Sin embargo si consideramos únicamente los elementos que forman el grupo de las T.R.,  como todos ellos tienen un comportamiento químico similar no se han comportado selectivamente en los procesos de diferenciación (es tan difícil de separar las T.R. entre si como si fuesen isótopos del mismo elemento). Así, en la TRANSP-9/18 en que se representan:

ordenadas: Abundancias de las T.R.

abcisas: Numero atómico (Z) de las mismas, se observa claramente:

1º) que se cumple la ley de Harkins, es decir que las T.R.de Z par son más abundantes que las de Z impar.

2º) que la abundancia de las T.R. en los distintos medios es bastante similar. 

Explicación de las anomalías del diagrama Abundancia cósmica- Número atómico.

Todas las regularidades e irregularidades que existen en dicho diagrama pueden explicarse por los caracteres de constitución de los átomos o por las condiciones de su formación.

- Son más abundantes aquellos elementos cuya combinación de p y n en el núcleo sea más estable (p par y n par).(Ley de Harkins)

- De los (1000 nucleidos conocidos, únicamente unos 270 no son radioactivos. Estos son los más abundantes.

‑Algunos elementos tienen todos sus isótopos radioactivos, de aquí su ausencia en la tierra y su extraordinaria escasez en el cosmos. Ejemplo de ellos son los siguientes elementos, todos ellos de Z impar y N impar:

Z=43 Tc (tecnecio). El isótopo de más larga vida del tecnecio tiene una vida media de 2.2 * 105 años.  Se ha detectado recientemente en el espectro de las estrellas gigantes, proporcionando así evidencia de la formación continua de elementos químicos en el Universo.

Z=61 Pm (promecio); Z=85 At (astatio); Z=87 Fr (francio)
‑La anormal escasez de los elementos 2H, Li, Be y B se explica porque se destruyen en reacciones nucleares nada más formados:

2D + p ( 3He

3He + 4He (  7Be +    

7Be +  ß  ( 7Li

7Li +  p  (  24He

7Be +  p  ( 8B

8B  (  24He 

‑El gran predominio de los 10 elementos: H, He, C, N, O, Ne, Mg, Si, S, Fe se explica al formarse todos ellos en prácticamente todo tipo de reacciones termonucleares en las etapas normales de la evolución de las estrellas.

‑La escasez de los elementos pesados se debe a que se forman en procesos secundarios de la combustión  del H o del He. Otros procesos de formación son muy poco frecuentes. 

ORIGEN DE LOS ELEMENTOS. HIPOTESIS SOBRE SU FORMACION. 

NUCLEOSÍNTESIS. REACCIONES NUCLEARES. 
Una vez que se conocen las abundancias cósmicas relativas de los elementos hay que tratar de establecer hipótesis acerca de como se han originado estos elementos. La hipótesis elegida debe explicar dichas abundancias relativas.

 Puesto que el H y el He constituyen el 98% del Universo y se encuentran siempre en parecidas proporciones (74% H y 24% de He) todas las hipótesis coinciden en señalar los núcleos de H o protones y los de He como el material base a partir del cual se formaron todos los demás, suponiendo que dichos átomos se formaron en el momento del origen del Universo (nucleosíntesis COSMOLOGICA).

En cuanto al resto de los elementos, su abundancia disminuye con el Z muy rápidamente hasta los elementos del grupo del Fe. Aunque en muchas estrellas las abundancias relativas son parecidas hay estrellas con distintos elementos y en distintas cantidades. Para explicar esto se supone que los elementos hasta el grupo del Fe se han originado en las estrellas (NUCLEOSÍNTESIS ESTELAR).

Para explicar la síntesis de los elementos mas pesados que el Fe se necesita mayor cantidad de energía que la existente en las estrellas normales. Por eso se cree que se han formado en un tipo especial de estrellas: las supernovas. (Nucleosíntesis  EXPLOSIVA).

Por último, los elementos Li, B y Be son inestables en las condiciones existentes en las estrellas. Para explicar su existencia se ha recurrido al fenómeno de ESPALACION, es decir reacciones nucleares por interacción de los rayos cósmicos con la materia. (Nucleosíntesis GALACTICA).

NUCLEOSÍNTESIS COSMOLÓGICA

Se cree que los elementos H y He  se han originado al mismo tiempo que el Universo. Actualmente hay dos hipótesis principales para explicar el origen del Universo:

HIPOTESIS DEL BIG-BANG O DE GAMOW SOBRE EL ORIGEN DEL UNIVERSO 

La mayor parte de los autores, siguiendo a Gamow, creen que el Universo comenzó con una gran explosión o "BIG-BANG" hace unos 20000 o 15000 M.a. y que ha evolucionado desde entonces de acuerdo con las leyes de la Física.

La violenta explosión ocurrió en una zona tan pequeña como una moneda, en un momento de temperatura infinita ((1010K)y en un tiempo muy pequeño, de fracciones de nanosegundos (10-9 s). 

Durante la explosión, una pequeña parte de la inmensa energía se transformaría en materia (quarks). Poco tiempo después de la explosión (10-5s)los quarks libres se unirían para formar protones, neutrones y otros hadrones. (La teoría predice que los bariones producidos serían 75% de protones y 25% de neutrones).

 Después los protones se unieron entre sí para formar núcleos de 2H, 3H y 4He y quizá también de algunos otros elementos como el Li. Esta nucleosíntesis en la sopa primordial materia/radiación se piensa que terminaría en unos 102s y que durante este proceso se habrían formado prácticamente todo el He y el D existentes en la actualidad.

Después de la formación de la materia tuvo lugar la expansión, acompañada de un rápido enfriamiento (T=100 x 106, temperatura del núcleo del Sol) y a partir de este momento las fuerzas de la Naturaleza adquirieron las propiedades actuales.

Después de otra expansión toda la materia ocuparía una región de tamaño igual a nuestro Sistema Solar.

Esta era la situación existente pasado solo 1 minuto del Big-Bang y las condiciones eran todavía demasiado calientes para que los electrones fuesen capturados por los núcleos.

Pasados los 3 primeros minutos habría todavía gran cantidad de energía (luz, neutrinos y antineutrinos) y solo una pequeña cantidad de núcleos. Se calcula que por cada mil millones de fotones (109 fotones) existiría una única partícula nuclear.

Unos 30 minutos después del Big-Bang, la materia del Universo sería fundamentalmente 1H y solo habría un 22 a 28% en masa de 4He. Habría también algunas trazas de 2H y 3He y algún elemento mas como el Li.

Puede que transcurriesen unos 100.000 ó 300.000 años antes de que apareciesen los átomos neutros, con electrones en sus órbitas. Esto solo pudo ocurrir cuando la temperatura había descendido hasta unos 5000 ºK. El Universo sería entonces varios miles de veces más pequeño que ahora.

Los átomos neutros formarían nubes de gas a partir de las cuales evolucionaron las estrellas y cuando el Universo alcanzó 1/5 del tamaño actual emergieron las galaxias.

La mayor parte de los elementos pesados que forman los planetas terrestres se formarían por reacciones nucleares en las estrellas cuando el Universo tenia la mitad del tamaño actual.

La hipótesis del Big-Bang ha tenido mucha difusión y es aceptada prácticamente por todo el mundo porque el modelo teórico predice las abundancias de los siguientes núcleos:

 1H: 75%

 2He: 100 ppm

 3He: 20 ppm

 4He: 25%

 7Li: 0,0005 ppm (0,5 ppb en la literaatura anglosajona)

y estas abundancias coinciden con las que se pueden medir en el Cosmos.

De ello se puede deducir no sólo que la hipótesis es correcta sino que estos nucleidos ligeros son una reliquia del Big-Bang y no el producto de procesos  mas recientes, como creían los científicos para el He y el Li..

HIPOTESIS DE CREACION CONTINUA, DE HOYLE SOBRE EL ORIGEN DEL UNIVERSO

Fue Hoyle, precisamente el que dio el nombre de Big Bang, peyorativamente, a la hipótesis anterior. Él pensaba por el contrario que el H seguiría creándose continuamente en el Universo a medida que este se expande.

NUCLEOSINTESIS ESTELAR


Tanto si aceptamos una u otra hipótesis, lo que tenemos es una gran cantidad de H y una pequeña proporción de He. Para explicar el origen del resto de los elementos se elaboraron una serie de teorías, tales como la hipótesis de equilibrio, la hipótesis de la fusión polineutronica, la de captura de neutrones en condiciones de no equilibrio o hipótesis (, ( y ( por sus autores (Alpher, Burbidge   y Gamow) 

Todas estas teorías más antiguas han quedado en parte incorporadas a la teoría actualmente más difundida, la hipótesis de la Nucleosíntesis o Síntesis Estelar.

HIPOTESIS DE SINTESIS ESTELAR O nucleosíntesis, PARA EXPLICAR EL ORIGEN DE LOS ELEMENTOS
A partir del H, el más abundante en el Universo, todos los demás elementos  mas pesados se producirían con posterioridad en las estrellas, por procesos de nucleosíntesis. Esto lo demuestra el hecho de que  estrellas de edades diferentes tienen también composiciones químicas diferentes, que pueden ser detectadas espectroscopicamente. Por ej. las supernovas tienen cantidades anormalmente altas de 254Cf98. Otro ejemplo: el Tc y el Pm no existen en el Sistema Solar, pero si se han detectado en otras estrellas. El isótopo de mayor vida media del Tc (99Tc) tiene una vida media de 2.2 * 10 5 años, lo cual es muy corto para que aparezca en la Tierra. El hecho de que existan en algunas estrellas es una prueba que se están creando en ellas con posterioridad al Big-Bang. 

 Si la nucleosíntesis de todos los elementos hubiese tenido lugar durante el big-bang su distribución sería uniforme en todo el Universo. 

Fueron Burbidge, Margaret; Burbidge, Geoffrey; Fowler, William y Hoyle, Fred  quienes iniciaron esta hipótesis (que llamaron B2FH, por los autores)  que ha venido evolucionando desde 1957 y que ha venido incorporando parte de otras hipótesis anteriores en una unidad coherente.

Actualmente está aceptada por todos los autores y tiene la ventaja de que los datos y experiencias nuevos se van incorporando muy bien a la hipótesis

Aunque quedan en ella muchas lagunas y puntos no muy claros, nos proporciona una idea de lo que ocurre en las estrellas y de como es en las estrellas donde se forman los distintos elementos.  Una estrella puede considerarse como una "fábrica de elementos" Este proceso de fabricación no es muy eficiente puesto que solo el H y el He constituyen el 98% de la masa del Universo conocido.

 Todos los elementos y sus isótopos se sintetizan a partir del núcleo de H por una serie de reacciones termonucleares de fusión. La fusión solo puede ocurrir:

· Si hay una alta densidad de materia, en cuyo caso los núcleos pueden chocar entre sí

· Si hay una alta temperatura > 10x 106K, para que los núcleos choquen con una energía cinética lo bastante fuerte para que puedan vencer la repulsión electrostática mutua. Esto solo ocurre cuando se aproximan los núcleos a distancias del orden de 10-14 m que es cuando la INTERACCION NUCLEAR FUERTE  empieza a funcionar

Estas condiciones solo se pueden dar en las estrellas. Las reacciones nucleares se van sucediendo a lo largo de la vida de una estrella estableciéndose una secuencia de síntesis de nuevos elementos mas complicados a partir de otros más simples "nucleosíntesis".

Estas reacciones son las que originan la energía que radia una estrella en todo el campo del espectro electromagnético. El análisis de estas emisiones es lo que nos permite conocer que ocurre en ellas y que caracteres fisicoquímicos tienen, en especial cual es su composición.

Antes de seguir adelante con la hipótesis de la nucleosíntesis es necesario conocer también las estrellas y como se forman.

CARACTERISTICAS DE UNA ESTRELLA
Lo que observamos a simple vista de una estrella es su brillo, pero este depende de su temperatura, de su tamaño, de la cantidad de energía que irradia y de la distancia a la Tierra. Para intentar cuantificarlo hay distintas escalas:

La LUMINOSIDAD es la energia (o cantidad total de luz que emite en todas las frecuencias) que la estrella emite por cada segundo. La luminosidad del Sol se ha fijado arbitrariamente en +1. A partir de la luminosidad de una estrella se pueden deducir: el tamaño, la masa, la Temperatura  y la densidad de la estrella.

El tamaño está en relación también con la luminosidad. Las estrellas más masivas son más luminosas y emiten energía a un ritmo mayor

La MAGNITUD es una medida de la luminosidad de una estrella

MAGNITUD APARENTE
Esta escala se estableció para clasificar las estrellas por su brillo según aparecen a un observador de la Tierra. Esta escala no es satisfactoria puesto que el brillo es solo aparente. Por ej. el Sol, que es una estrella mas bien pequeña y que emite menos energía que muchas otras queda calificada en primer lugar con este sistema. Se le asigna una magnitud aparente de -27.

MAGNITUD ABSOLUTA
Es el brillo de una estrella corregido según se observaría si se estuviese a una distancia fija que se ha puesto arbitrariamente en 10 parsecs o 32,6 años-luz desde el Sol

Con este sistema la magnitud aparente del Sol (-27) se transforma en una magnitud absoluta próxima a +5

TIPOS DE ESTRELLAS. DIAGRAMA DE HERTZSPRUNG‑RUSSELL 
En 1908, Hertzsprung ( en Dinamarca) desarrollo un sistema muy simple para clasificar todos los millones y millones de estrellas. Trazó un diagrama en el que dispuso todas las 

estrellas ordenadas por su luminosidad (magnitud absoluta) y por su tipo espectral o temperatura.

Este diagrama, completado también casi simultaneamente por Russell (en América) permite caracterizar a todas las estrellas según la situación que ocupen en el mismo. 

Se llama diagrama de Hertzsprung-Russell y muestra el color y la temperatura de cada estrella. TRANSP-10/18 En abcisas viene marcada la clase espectral, o color (TEMPERATURA) existiendo las siguientes clases o tipos espectrales: O, B, A, F, G, K, M, N  (Oh!, Be A Fine Girl, Kiss  Me Now)

En ordenadas se pone el brillo intrínseco (magnitud absoluta o luminosidad). 

De este modo cada estrella tiene una posición bien definida en el diagrama (al igual que cada ciudad tiene una posición bien definida en un mapa) Por ejemplo el sol es del tipo espectral o color G y su magnitud absoluta es de +5 (correspondiente a tomar la luminosidad Sol = 1) por lo que se sitúa prácticamente en medio del diagrama.

Las estrellas de tipo espectral O hasta A son las de mayor T (25000-11000ºK) y emiten fundamentalmente en UV. Son estrellas blancas-azules, de gran luminosidad.

Las estrellas de tipo espectral F hasta K son de T intermedia (8000-5000ºK) y emiten fundamentalmente en el espectro visible. Las que corresponden a la clase G son estrellas amarillas.

Las estrellas de tipo espectral M son las de menor T (5000-3000ºK) y emiten en el espectro visible y en IR. Son estrellas rojas, de débil luminosidad.

 El diagrama H‑R muestra muy claramente los distintos tipos de estrellas:

Primeramente hay que distinguir dos poblaciones distintas: 

Las estrellas cerca del Sol se denominan POBLACION I y entre ellas hay una pequeña cantidad de polvo y gas. Son estrellas relativamente jóvenes y ricas en elementos pesados. La relación Fe/H en estrellas como nuestro Sol pertenecientes a la P.I. es unas 100 veces mayor que en estrellas pertenecientes a la P.II.

En cambio en otras regiones del espacio más alejada de nuestro Sistema Solar no hay polvo ni gas interestelares y se denominan estrellas de la POBLACION II. En la figura se han marcado de distinto color para ver la diferencia entre una y otra población. No hay enanas blancas pertenecientes a la población II, pero los astrónomos creen que sí deben existir aunque no se hayan descubierto todavía. Las estrellas de la P.II son mas aantiguas y pobres en elementos pesados, pero hasta ahora no se han descubierto estrellas constituidas unicamente por H y He 

SECUENCIA PRINCIPAL: La mayoría de las estrellas, incluido nuestro sol se encuentran en una estrecha banda que se inicia en el ángulo superior izquierda y sigue hasta el inferior derecha del diagrama y que se denomina secuencia principal.  Las estrellas más calientes en el extremo O de la secuencia son unas 10 veces mayores que las estrellas más frías, del extremo N como se intenta representar en la TRANSP-10/18 Aunque las estrellas de la secuencia principal se agrupan en el diagrama H-R, en el espacio están desperdigadas, naturalmente) 

Fuera de la secuencia principal se tienen los siguientes tipos de estrellas:

GIGANTES ROJAS: Como su nombre indica son estrellas mucho mayores (unas 100 veces) que las de la secuencia principal y radian energía principalmente en la porción roja del espectro M y N. 

Betelgheuse, en la constelación de Orión, tiene 20 Mo, una temperatura en superficie de 3000K y está a una distancia de unos 500 años luz.

SUPERGIGANTES: Son las estrellas más brillantes (parte superior del diagrama H‑R.) El color de una supergigante puede ser de cualquier tipo espectral, desde O hasta M. Es un tipo de estrellas bastante raro por lo que están representadas muy pocas en el diagrama.

Rigel en la constelación de Orión es una estrella gigante azul, con una T=10.000K y a una distancia de unos 800 años luz 

ENANAS BLANCAS: Son estrellas muy poco brillantes con un color blanquecino correspondiente a los tipos B, A, F. Estas estrellas son poco brillantes porque son muy pequeñas.(unos 10.000 Km. de radio y de 104 a 108 g/cm3 de densidad). La enana blanca promedio no es mayor que el planeta Urano. Debido a su poco brillo se proyectan unas 10 magnitudes absolutas por debajo de una estrella de su misma clase espectral que corresponde a la secuencia principal.   
ESTRELLAS DE NEUTRONES

Son estrellas muy densas (de 1011 a 1015g/cm3) y pequeñas, de unos 20 Km de diametro, pero con una masa mayor que la del Sol, de modo que un poco de material de esa estrella del tamaño de una uva pesaría unos 100 M de Toneladas.

AGUJEROS NEGROS

Son más pequeñas y densas que las estrellas de neutrones. Tienen pocos Km. de radio y una densidad de 1016 g/cm3. Aunque los agujeros negros no  emiten ningun tipo de radiación su existencia se puede inferir de la influencia de su fuerte campo gravitatorio.

ESTRELLAS T-TAURI: 

Estas estrellas son similares a las Cefeidas o estrellas de brillo variable, pero su ciclo no se repite con regularidad, sino que aumentan su brillo súbitamente alrededor de 1 unidad de magnitud. La estrella parece "flare up" y su cambio de brillo es irregular.  Siempre se observan con una espesa nube  de polvo alrededor.  No son pulsantes. Se supone  que el cambio de brillo puede ser debido  a que grandes cantidades de polvo caen a la estrella y disturban su fotosfera. Los astrónomos creen que las estrellas T-Tauri son estrellas jóvenes que hace poco que empezaron a brillar. 

ESTRELLAS "NOVAS" O "SUPERNOVAS"

 A veces una estrella que ha estado brillando regularmente durante años aumenta de brillo unas 15 magnitudes, es decir, se hace un millón de veces más brillante de lo que era. 

Una NOVA es una enana blanca que va acompañada de otra estrella (estrellas binarias) y que sufre una explosion en su superficie y pasa por un breve periodo de alta luminosidad. 

Antes de la explosión las enanas blancas son invisibles a simple vista. Durante la explosión la estrella se ve a simple vista y por eso se la llama "nova" porque se ve de nuevo en el cielo. Después de unos días el gas se expande en el espacio y se enfría. La estrella desarrolla una nueva fotosfera y cromosfera y se hace de nuevo una enana blanca normal. Algunas novas son repetitivas, es decir que explotan varias veces durante su tiempo de vida. Cada explosión puede durar unos pocos meses.

Se supone que el H y He de la estrella acompañante es atraido por gravedad hacia la enana blanca que se va calentando. Cuando la T llega a 10 M de K comienza la reacción H ( He de forma violenta. La energia de esta fusión hace que aumente el brillo de la estrella en unas 10000 veces.

Las SUPERNOVAS pueden ser de dos tipos:

  Supernovas de Tipo I o de detonación del C: Se originan como las "novas" en los sistemas binarios de una enana blanca con otra estrella. Cuando el material que cae sobre la superficie de la enana blanca sobrepasa la masa máxima que puede soportar la P del gas degenerado de electrones (es decir cuando se sobrepasa 1,4 M solares o limite de Chandrasekar) la enana blanca colapsa y la T sube tanto que el C se fusiona por toda la estrella a la vez resultando una explosion violenta. Explota la casi totalidad de la estrella y no queda ningun resto central sino que la masa de la estrella se desperdiga formando  NEBULAS o masas de nubes de polvo en el espacio 

Supernovas de Tipo II o de colapso de núcleo

Cuando las estrellas muy masivas, por sucesivas reacciones nucleares adquieren una disposicion zonada con el nucleo de Fe. Como las reacciones de fusion normales no pueden hacer que el nucleo funda la gravedad hace que el nucleo se colapse y explote. La materia que cae en el núcleo comprimido de la estrella rebota y origina una onda de choque que reverbera hacia fuera y causa la explosion de la estrella.

Las supernovas se conocen desde la antiguedad porque su luminosidad es tan fuerte que pueden ser observadas a simple vista:

Por ejemplo la Nébula del Cangrejo, en Tauro, son los restos de una supernova que explotó en el año 1054 d. C. según se sabe de datos de astrónomos chinos. 

Descripción de la supernova del año 1054 segun la Crónica del Obsevatorio de Pekin

"En el primer año del Periodo Chihha, en la 5ª luna, el dia de Chi-Chou (es decir el 4 julio de 1054) una gran estrella apareció a unas pocas pulgadas al SE de T'ien-Kuan (es decir al SE de la estrella ( de Toro). Hizo falta mas de un año para que se extinguiese gradualmente"

  (tambien fue observada por los indios amasazi)  Actualmente las fotografías muestran una nube de gas en expansión que aumenta cada año unos 60 millones de millas.  Como está tan lejos este tremendo aumento no supone en la foto sino una pequeña fracción de pulgada. En el centro de la nebulosa hay una estrella palida pero muy caliente, que es el residuo de la explosion. Es una estrella de neutrones o "pulsar" de masa un 25% superior a la del Sol, que se puede considerar como un único e inmenso átomo de muy alta densidad, que gira unas 30 veces por segundo, pero se han descubierto pulsares con giros de hasta 642 veces por segundo. La masa de la nube en expansión es un 10% menor que la masa del Sol.

En 1572 una explosión de supernova fue observada por Tycho Brahe.

En 1604 hubo otra explosión de supernova observada por Kepler.

Desde entonces no ha habido ninguna otra supernova en nuestra galaxia. Se ha calculado que la explosión de una estrella a supernova acontece en nuestra galaxia una vez cada 300 años como promedio.  

En 1987 hubo una explosión de una supernova, la SN 1987 A, en la gran Nube de Magallanes. Durante la explosión desapareció una estrella Gigante Roja, 20 veces más masiva que nuestro Sol. En 1994 se tomaron imágenes con el HUBBLE que mostraron ondas o círculos concéntricos alrededor de la supernova. Los productos de la combustión están en un punto central que se piensa se está expandiendo a un ritmo de 3000 Km./sg. Hasta ahora no se ha observado ninguna estrella de neutrones en su interior. Durante la explosion de la supernova SN 1987 A se detectaron por primera vez los "neutrinos"

SISTEMAS BINARIOS DE ESTRELLAS: A menudo las estrellas están por parejas formando sistemas binarios de estrellas que giran alrededor de un centro de gravedad común. Son muy útiles para determinar las masas.  Las más conocidas son Mizar y Alcor en la Osa Mayor. 

GRUPOS O "CLUSTERS" DE ESTRELLAS: A veces las estrellas están juntas formando grupos o "clusters" de estrellas, constituidos por desde unas 40 estrellas a varios miles de ellas acumuladas en la misma región del espacio, por ejemplo las Pléyades en la constelación de Taurus. En grandes clusters globulares se han contado hasta 50000 estrellas. Los astrónomos piensan que las estrellas de un grupo o cluster se habrían formado al mismo tiempo y a partir de la misma nube de polvo y gas. 

VIDA O EVOLUCION DE UNA ESTRELLA 
Los astrónomos piensan que los distintos tipos de estrellas y su posición en el diagrama de Hertzsprung‑ Russel no representan  sino una etapa de la vida de una estrella. Por supuesto que una estrella no es un ser vivo, pero si la hipótesis es cierta tienen un ciclo vital a semejanza del de los animales: nacen, crecen, sufren un desarrollo interno y finalmente mueren, devolviendo al espacio el material del cual estaban formadas, de modo que nuevas estrellas puedan vivir.

Por supuesto también que ninguna estrella ha sido observada a lo largo de su ciclo vital completo porque el proceso toma mucho tiempo, entre 20.000 y 10 millones de años dependiendo de la masa.
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Sin embargo se supone la teoría correcta porque se han visto diferentes estrellas en diferentes estadios de desarrollo y se ha podido construir una teoría matemática para mostrar como un estadio de desarrollo puede seguir a otro. 

(Es como si un extraterrestre observase la población mundial durante unos pocos dias. Al cabo de ellos podria tener una idea de las distintas etapas de crecimiento y evolucion de un ser humano).

La evolución de las estrellas depende de su masa inicial fundamentalmente y también de la relación H/He en la nube de gas a partir de la cual se formaron.

 ‑En las regiones "frías" del espacio interestelar existe, aunque muy enrarecida (10 -24 g/cm3) una cierta proporción de materia gaseosa y partículas sólidas. El "gas interestelar" esta constituido fundamentalmente por átomos de H y de He producidos durante la expansión inicial del Universo. Además el medio interestelar tiene elementos de mayor Z sintetizados por reacciones nucleares en los interiores de estrellas antiguas que explotaron al final de su evolución.

Además contiene compuestos de H y C que son los precursores de la vida.

‑En ciertos puntos de este espacio interestelar y por causas no bien conocidas, aunque se supone que por efecto de diferencias en la presión del gas, por presión de radiación o por efecto de campos magnéticos comienzan a concentrarse estas nubes  de gas y polvo, las "NEBULAS”. En el caso de nuestra nébula solar se cree que la condensación empezaría al llegar a la nébula las ondas de choque de la implosión de una supernova en las proximidades de la nébula. Estas ondas de choque comprimirían a la nébula solar que iniciaría así su colapso gravitatorio.

-Poco a poco va aumentando la densidad.  Una nébula interestelar de suficientes densidad y tamaño es inestable y tiende a colapsarse gravitacionalmente en piezas más pequeñas, porque según aumenta la densidad aumenta también la gravedad, de modo que una única nébula se fragmenta en varias acumulaciones de materia o protoestrellas o más raramente en una única protoestrella, como en el caso de nuestro Sol.

- El hecho de que unas veces se formen estrellas aisladas como nuestro Sol y otras veces estrellas múltiples, parece que depende de la velocidad de giro de la nebulosa inicial: si gira muy deprisa la nebulosa se rompe y se forman varias estrellas. Si gira mas despacio no se fragmentaran y se forma una única estrella. En nuestra galaxia son mas frecuentes (80%) las estrellas binarias y múltiples, que debido a sus campos gravitatorios hacen imposible para cuerpos de masa planetaria el que consigan tener órbitas estables alrededor de ellos.

Tampoco protoestrellas únicas, muy grandes, son adecuadas para la formacion de sistemas planetarios porque tienen una evolución muy rápida. Por ejemplo una estrella de 40 masas solares evolucionaría en tan solo 1 M.a. por lo que no daría tiempo a que se originase un sistema planetario.

‑Una vez nacidas las estrellas van siguiendo una evolución  hasta que mueren. Esta evolución depende de 

· su masa

· de que sean estrellas aisladas o sistemas binarios o múltiples.

· de la relación H/He en la nébula a partir de la cual se formaron.

‑Durante los distintos procesos de evolución y como consecuencia de las reacciones nucleares se van formando distintos tipos de nucleidos "nucleosíntesis" Una estrella puede considerarse, pues, como una fábrica de elementos. 

EVOLUCION DE UNA ESTRELLA DE MENOR MASA QUE NUESTRO SOL

Una estrella de unas 0,25 Mo tiene una esperanza de vida de unos 20.000 M. años. Como el Universo tiene unos 15.000 M. Años ninguna de estas estrellas ha salido todavia de la Secuencia Principal.

Como la gravedad en una estrella de masa pequeña es debil el núcleo es pequeño y estas estrellas tienen baja luminosidad, bajas T y se proyectan en la zona inferior derecha de la Secuencia Principal

EVOLUCION DE UNA ESTRELLA DE MASA SIMILAR A LA DEL SOL

La nébula solar (a partir de la cual se formó nuestro Sistema Solar) se formo hace unos 6000 x 106 a. como resultado de  explosiones terminales de antiguas estrellas. Estas estrellas habrían sintetizado elementos que además del H y He estarían en la nébula. Se supone que la nébula solar inicial tendría un diámetro de 1/2 parsecs (~15 trillones Km.). La masa de dicha nébula seria de unas 100 masas solares.

 El proceso mecánico de contracción de la nube bajo su propia gravitación produce energía calorífica. Este proceso se denomina "Contracción de Helmholtz" o también "Contracción de Kelvin" y se basa en el principio de que en un gas obligado a ocupar un volumen más pequeño, las partículas tropiezan unas con otras liberando energía, por lo que se calienta. En un momento dado la nube se ha calentado lo suficiente como para radiar energía en la parte infrarroja y visible del espectro y entonces la nube pasa a ser una estrella. Durante este primer estadio de desarrollo la estrella posee un color rojo oscuro.  La luminosidad inicial seria 2 a 3 veces mayor que la actual.

 Esta fase duraría unos 10 a 50 x106 a.(para estrellas de masa solar) y durante este tiempo expulsaría aproximadamente un 25% de su masa original en forma de "viento solar" "ESTADO T-TAURI". Durante este periodo toda la materia gaseosa en la proximidad del Sol fue expulsada fuera y solo permanecerían los planetesimales sólidos de diámetros de unos 10 m. Este viento solar en las estrellas de tipo T-Tauri es muy activo (de hasta 200 Km./seg.) y va despejando los restos de polvo y gas que las rodean.

En la nebulosa oscura de la región Taurus de la galaxia se han encontrado varias estrellas (al menos 17) de masa aproximadamente igual a nuestro Sol (de 0,5 a 2 masas solares)

embebidas en una densa nébula de polvo y gas de alrededor de 1 pársec (3,26 años/luz) de diámetro.

Estas estrellas son muy jóvenes (~ 1 M.a.) y presentan temperaturas y luminosidades características de su juventud.

Están en un estado de colapso gravitacional preliminar tanto a la ignición como a su entrada en la secuencia principal. Una de ellas es precisamente la T-Tauri que ha dado el nombre a las protoestrellas de este tipo y que se cree que refleja el comportamiento de nuestro Sol en un primer estadio de su evolución.

‑Al seguir el proceso de contracción gravitatoria, sigue aumentando la T. Gradualmente aumenta su brillo y el color se hace menos rojo (Cambio de color desde M hasta G en el diagrama H‑R, TRANSP- 10/18-). Cuando la Temperatura alcanza unos 8 x106 K  comienzan las reacciones termonucleares, formándose He a partir del H, emitiéndose energía en forma de radiaciones electromagnéticas (luz). Entonces es cuando "nacen" como verdaderas "estrellas" para nosotros. y cuando entran en la secuencia principal del diagrama H-R.(estadio 2) Se supone que el  Sol alcanzaría la temperatura de combustión del H en unos 100000a. El Sol, actualmente en esta etapa tiene una temperatura superficial de 5800 ºK y ha entrado en la secuencia principal en la clase espectral G (debido a su masa)
Al principio la compresion gravitatoria es mayor que la presion de radiación y la estrella continúa comprimiendose. En unos 50 M.a. la estrella alcanza un equilibrio entre las fuerzas gravitatorias y de radiación, cesa de contraerse y alcanza una luminosidad y temperatura estables con lo que se situa en la Secuencia Principal del diagrama de Herzsprung- Russel. Desde el punto de vista de los planetas el estadio 2 o secuencia principal, es el más importante  de la vida de una estrella, precisamente por la regularidad de su luminosidad, ya que cuando una estrella es variable los cambios de temperatura destruirían toda la vida del planeta.  Además es el estadio más largo de la vida de la estrella.  El tiempo que una estrella permanece en la secuencia principal depende de su masa. Como El Sol se ha calculado que durará  probablemente unos 9000 M.a.(Puesto que el sol se calcula que tiene unos 5000 M.a. no le quedan a la Tierra sino otros 4000 M.a.)

 Durante todo el estadio 2 está teniendo lugar la reacción: 

H ( He  en el interior de la estrella. Las cenizas de He por gravedad se van acumulando en el núcleo. Cuando 1/8 del núcleo solar esté transformado a He comienzan a producirse cambios. La temperatura del núcleo no es todavía bastante alta para que comience la fusión del He, pero el núcleo comenzará a contraerse (por gravedad) y a calentarse. La combustión del H se desplaza desde el núcleo hasta la periferia. El núcleo se sigue comprimiendo con lo cual aumenta mas la temperatura y el ritmo de combustión de H en las capas más externas aumentará.Es lo que se llama fusion en el borde. Según el aumento de calor alcance las capas más externas estas se expandirán y enfriaran.  Cuando hayan pasado unos 9000 o 10000 M.a. la expansión y enfriamiento de las capas externas causaran la transformación del Sol en una estrella de diámetro doble que el actual. Será también el doble de brillante de cuando empezó a lucir. La temperatura superficial disminuirá hasta unos 2000ºK., dando entonces un halo rojizo.  En los siguientes 1000 Ma. la estrella vuelve a duplicar su diámetro hasta alcanzar el  estadio 3 de la estrella, o estadio de Gigante Roja (1º). De hecho la estrella se ha transformado en una Gigante Roja, con brillo variable porque el equilibrio de fuerzas en el interior de la estrella ha sido perturbado. En solo un centenar de millones de años se hace 50 veces mayor y 500 veces más brillante. Durante esta expansión engolfara y volatilizara los planetas interiores: Mercurio, Venus y la Tierra probablemente. El siguiente estadio es mas corto pero muy complejo: comienza la fusión de átomos de He pero es rápidamente interrumpida por la explosión del núcleo "Helium flash". Después del flash la temperatura del núcleo disminuye, se para la fusión del He y se ralentiza la fusión de la capa de hidrógeno. Las capas externas, que se habían expandido comienzan a contraerse. Este estadio de contracción y enfriamiento continuará durante unos 10000 años.

Con esta contracción la temperatura del núcleo comienza a subir de nuevo hasta mas de un centenar de millones de grados y el He puede empezar su combustión a C. Las cenizas de C se van concentrando en el núcleo en tanto que la zona de combustión del He se va desplazando al exterior. Vuelve entonces al estadio de Gigante Roja (2ª), esta vez cien veces mas deprisa que la primera vez. Los flashes explosivos en la capa de He pueden ocasionar que la estrella fluctúe en tamaño varias veces según se mueve hacia el máximo de expansión. En estas estrellas de masa similar a la del Sol, esta segunda aproximación al estadio de Gigante Roja es la definitiva. (el fin de la estrella empieza cuando la temperatura de su nucleo ya no es suficiente para provocar nuevas reacciones de fusion). Aunque el núcleo de Carbón nunca llega a la combustión, la fusion de He en la capa externa es un proceso violento acompañado por explosiones grandes y cada explosion arroja gas hacia el espacio. Las capas externas están tan poco sujetas por la gravedad que solo la presión de radiación de la luz es suficiente para arrojarlas hacia fuera de la estrella. 

Finalmente todo lo que queda de una estrella de masa solar es un nucleo rico en C rodeado opor una capa de He que disminuye lentamente. Cuando la fusion de He en el borde cesa, la estrella muere. Queda una enana blanca, pequeña (de tamaño aproximado al de la Tierra), muy densa, con baja luminosidad pero altas temperaturas superficiales, que brillara únicamente por el calor interno remanente y que cuando se enfríe dejara de radiar luz visible y se transformara en una estrella muerta, una enana negra, desplazandose hacia el rincon derecho del diagrama de Herzsprung- Russell

De una estrella de masa >1,2 Masas solares se llega a una enana blanca de R=10.000 Km y densidad entre 104 y 108 g/cm3.

EVOLUCION DE UNA ESTRELLA MÁS MASIVA QUE NUESTRO SOL (por ej. 5 veces más masiva)
Si la estrella es más masiva que nuestro Sol la evolución es diferente. Por ejemplo, una estrella 5 veces más masiva que nuestro Sol es 1000 veces más luminosa, su temperatura superficial es de 18000 K y su periodo de vida en la secuencia principal es mas corto, de   67,6 M.a. (frente a los 9000 M.a. del Sol)

Mientras permanece en la secuencia principal esta convirtiendo H en He. La T es muy alta (debido a la intensa contraccion gravitatorio ) y no solo se produce la fusion p-p sino tambien el ciclo C-N-O. Con los dos ciclos activos las estrellas queman su combustible muy rapidamente. El He se va acumulando en el núcleo Como consecuencia de ello el núcleo de la estrella se contrae, su densidad aumenta y la temperatura del núcleo aumenta lentamente durante esta fase de combustión de H. El aumento de temperatura acelera las reacciones de fusión y causa la expansión de la capa externa de la estrella.

Cuando el núcleo se empobrece en hidrogeno el ritmo de producción de energía disminuye y la estrella se contrae, elevándose la temperatura del núcleo todavía más.

El lugar de máxima producción de energía se traslada desde el núcleo a las capas externas. Los cambios resultantes en luminosidad y temperatura ocasionan que la estrella se salga de la secuencia principal hacia la zona de las gigantes rojas.

Como consecuencia la capa externa se expande, baja su temperatura superficial y por tanto se pone de color rojo. Al mismo tiempo, la capa en la cual el H está reaccionando cada vez se hace más estrecha y la luminosidad de la estrella declina. Todos estos cambios son los que transforman una estrella de la secuencia principal en una gigante roja de mucho mayor tamaño. Por ej. la estrella 5 veces más masiva que el Sol aumenta unas 30 veces de tamaño, justo antes de que comience la combustión del He.

Cuando la temperatura del núcleo alcanza 100 x 106 K comienza la fusión del He por el "proceso triple alfa" que convierte 3 núcleos de He en un núcleo de 12C. Al mismo tiempo continuo la combustión de H en la capa externa. Las luminosidades y la temperatura superficial (color) de las gigantes rojas se hacen cada vez más variables a lo largo de su evolución reflejando cambios en los ritmos de producción de energía en el núcleo y en las capas externas.

Por este proceso de acumulación en el núcleo de las cenizas de cada reacción nuclear se desarrollan núcleos muy densos debido a la síntesis de elementos cada vez más pesados.

En el caso de estrellas más masivas los núcleos de C por fusión producen Ne y Mg y la fusión del O produce S y Si.

En estrellas muy masivas el Si puede quemarse hasta Fe formándose toda una serie de elementos intermedios.

El momento de la explosión a supernova depende de la masa de la estrella

En algunas estrellas [M ( 2M(] la explosión a supernova tiene lugar durante el estadio de combustión del 12C y 16O

En estrellas de mayor masa y densidad [M ( 5M(] se completa la combustión del 12C y 16O y la explosión a supernova acontece durante o minutos después de la combustión del 28Si (proceso "e")

En el caso de las estrellas muy masivas [M ( 30M(] se llega al final del proceso-e. Entonces la estrella está estratificada, con el núcleo enriquecido en los elementos del grupo del Fe y con las capas externas con los otros elementos y se alcanza una situación critica, con una temperatura de unos 10000 Millones de ºK.

Cuando la estrella ha desarrollado su núcleo de hierro la muerte es inminente. El Fe tiene un núcleo fuertemente unido, tiene la mayor energía de enlace por nucleón, por lo cual las estrellas cuyo núcleo sea de Fe ya no pueden geneeerar energía por fusión. Cuando la temperatura alcanza los 5000 x 106 K se producen neutrinos de alta energía en números muy grandes. Moviéndose a la velocidad de la luz, fluyen hacia fuera de la estrella lo bastante deprisa como para gastar la energía del núcleo en un solo día.

Solo un colapso cada vez más rápido puede mantener la alta temperatura que a su vez acelera la avalancha de neutrinos hasta que el colapso pasa a ser un proceso "runaway".

Cuando se alcanzan temperaturas de unos 6000 x 106 K hay un cambio abrupto de la tendencia de las reacciones nucleares. El Fe se desintegra a He y neutrones. La estrella debe ahora sacar de su reserva gravitacional toda la energía que antes sacaba de las reacciones de fusión. Como resultado se tiene el colapso total: en un segundo o dos la estrella implosiona. Toda la masa se agolpa en el centro con una densidad de mil millones de toneladas por cm3. Los electrones se comprimen con los protones de los nucleos para formar neutrones (los neutrones ocupan un volumen mucho menor que cuando había protones y electrones) y el núcleo entero de la estrella bajo las inmensas presiones pasa a ser un supernucleo de neutrones, una increíblemente densa estrella de neutrones.

Cuando el núcleo se colapsa (implosión), las capas externas de la estrella pierden soporte. El material externo cae hacia abajo y su energía dinámica se transforma rápidamente en calor. La temperatura aumenta hasta que acelera la combustión nuclear del H y los elementos ligeros en la capa externa.

El núcleo se colapsa hasta que su radio se reduce a unos 10 Km. y su densidad se hace del orden de unos 1011 a 1015 g/cm3.

Eventualmente estas estrellas se vuelven inestables y explotan como supernovas. La explosión de la supernova hace que la mayor parte de la materia sea proyectada al espacio a alta velocidad (10*106 m/sg) y solo queda un residuo muy denso:(un único e inmenso átomo de unos 30 Km. de diametro, de gran densidad, unos 1056 g/cm3 y de giro muy rápido), una ESTRELLA DE  NEUTRONES, con periodos de rotación muy rápidos y que emite ondas de radio (PULSAR).

Los núcleos como el Fe y otros de parecida masa se transforman por fisión, en partículas más simples: partículas (, neutrones, etc.

La fisión del Fe absorbe gran cantidad de energía, que se obtiene de la contracción de toda la estrella, con lo cual materiales de capas externas pasan al núcleo, mas caliente, donde puede tener lugar la fusión. Se produce así una reacción en cadena en la cual la combustión aumenta la temperatura, lo que a su vez aumenta el ritmo de la combustión.

La estrella no tiene tiempo de ajustarse y en tanto el núcleo se colapsa las capas externas explotan.

El colapso del núcleo o implosión tiene lugar muy rápidamente ((1sg), produciendo una densa "estrella de neutrones" o "pulsar" y en casos especiales un "agujero negro", donde la gravedad es muy fuerte.

En cambio, en las capas externas, gran parte del material que quedaba sin quemarse lo hace en segundos con lo que las capas externas explotan y son lanzadas al exterior, al espacio interestelar a gran velocidad (10x106m/s). La explosión produce una luminosidad del orden de 100 a 100000 millones de estrellas. Por eso los antiguos astrónomos ya conocían este hecho y lo interpretaban como nacimiento de nuevas estrellas. De ahí el nombre latino de Novas o Supernovas. En la actualidad sabemos que no son estrellas nuevas, sino estrellas al final de su evolución  que repentinamente se vuelven brillantes a causa de producción de energía rápida en sus núcleos. 

La luminosidad de una supernova decae exponencialmente durante  unos 56 días. No es una coincidencia que el 254Cf se desintegra por fisión espontanea con una vida media de 56 días.

Las supernovas contribuyen al fenómeno de la nucleosíntesis de dos maneras muy importantes:


 (a): proporcionan un flujo de neutrones muy alto ocasionando una serie de reacciones muy rápidas de captura de neutrones llegándose a formar elementos como U, Th e incluso Pu.

Estas reacciones solo son posibles gracias al intenso calor existente en ese momento de la explosión y por eso todos los elementos con >Z que el Fe son muy escasos en el Universo.

Como los protones tienen carga positiva son rechazados por los núcleos de los nucleidos muy pesados y solo las altas energías presentes en el momento de la explosión de algunos tipos de supernovas pueden explicar la génesis de isótopos ricos en protones por el proceso "p".

Bajo estas condiciones también ocurrirían las reacciones de fotodesintegración: ((,(), ((,p), ((,n)


(b)La explosión hace que vuelvan a esparcirse por el espacio interestelar los elementos más pesados que quedan "congelados" a Temperaturas y Densidades distintas a las que había cuando se formaron. De estos elementos unidos al H inicial puede surgir una nueva estrella . 

Nuestro Sol es una estrella formada de esta manera, con los desechos de una supernova. Se ha calculado que el 10% del material solar es reciclado y el resto son H y He iniciales.

  De acuerdo con esta idea todos los elementos existentes en la Tierra que están formando parte de rocas, vegetación, seres vivos, etc. estuvieron una vez contenidos en el interior de una estrella. El Sistema Solar debe ser de al menos 2ª generación puesto que en él existen elementos que solo se han podido formar en el momento de la explosión a supernova de la estrella anterior.

 REACCIONES NUCLEARES
Para comprender bien los procesos de nucleosíntesis o procesos nucleares por los cuales se originan los elementos en las estrellas (*) conviene recordar el mecanismo de reacciones nucleares. 

En las reacciones nucleares cuando hablamos de electrones no son electrones de la corteza electrónica sino negatrones, o sea electrones del nucleo.

La única excepción en que intervienen electrones de la corteza electrónica es la captura de K, en la que un electron de la capa K mas interna es capturado por el nucleo

Esquemas de las reacciones nucleares en estos procesos: 

· Nucleido emite ß- (**) ß+: Se pierde una carga. A=constante y Z aumenta o disminuye en una unidad. 

· Nucleido captura p: A aumenta en 1 unidad y Z aumenta en 1 unidad.

· Nucleido emite ( (4He2): A disminuye en 4 unidades y Z disminuye en 2 unidades. 

· Nucleido captura n: A aumenta en 1 unidad y Z permanece constante. 

Blanco (proyectil, residuo) Producto final.  TRANSP- 11/18
14N7 (n, p) 14C6    14N7 + n ( 14C6 + p 

14N7 (n, )15N7    14N7 + n ( 15N7   

15N7 ( , p)14C6    15N7 ‑ p ( 14C6 

(*) Las reacciones nucleares pueden darse en las estrellas debido a que en estas se cumplen las dos condiciones necesarias:

1ª) UNA ALTA DENSIDAD DE MATERIA, ya que para que ocurran fusiones primero tiene que haber choques entre los nucleos y en el espacio interestelar la materia es tan tenue que es practicamente imposible que se produzcan colisiones.

2ª) UNA ALTA TEMPERATURA, ya que los núcleos se repelen entre si electrostaticamente. Solo con altas temperaturas los nucleos tienen energias cinéticas tan elevadas que llegan a juntarse lo suficiente para que la interacción nuclear fuerte se haga mayor que la repulsion electrostática
(**) Los neutrones aislados del núcleo atómico son inestables y sufren desintegración radiactiva transformandose en un proton:



n (  , (-) p

NUCLEOSÍNTESIS (O PROCESOS NUCLEARES POR LOS QUE SE ORIGINAN LOS ELEMENTOS EN LAS ESTRELLAS)
Las teorías de nucleosíntesis o formación de los nucleidos en las estrellas se basan en el estudio de las reacciones nucleares, ya sean observadas directamente en el laboratorio ya sean deducidas de acuerdo con la teoría nuclear. También se basan en observaciones de los distintos tipos de estrellas y sus propiedades. 

   El que una estrella alcance las etapas que se enumeran a continuación depende de la temperatura que alcance durante el proceso de evolución y esto a su vez depende de la masa inicial de la estrella. Por ejemplo, la mínima masa que se necesita para que se lleguen a producir elementos de mayor masa que el Fe es de unas 6 veces la masa del Sol.

 Los principales procesos nucleares, por los cuales se sintetizan los elementos en las estrellas son: TRANSP-12/18 

1‑ Combustión de H (H ( He) temp.( 5 a 15 x 106ºK 


Tiene lugar durante la casi totalidad ((90%) de la vida de la estrella (secuencia principal).  Es el que ocurre actualmente en el Sol.  A T>4x106ºK también participan Li, Be y B. A T>15x106ºK participan C, N, O. Se producen He, C, N, O.

2‑ Combustión de He (He ( C, O, Ne, Mg) temp ( 100x106ºK 




Ocurre cuando la estrella se transforma en una Gigante Roja o Supergigante. Se producen C, O, Ne y Mg.

3‑ Combustión de C y O o captura de ( (C ( O, Ne, Mg, Si, S, Ar, Ca, Ti).

 


temp.( 800 a 2500 x 106ºK 



Al final de esta etapa la temperatura puede llegar a ser de unos 3000 x 106ºK.





Se producen 20Ne, 23Na, 23Mg, 24Mg, 28Si, 31P, 31S y 32S.

4‑ Combustión de Si, proceso e o proceso de equilibrio (Fe, férridos) temp.( 3000 x 106ºK 




Por encima de esa temperatura el ritmo del proceso nuclear se acrecienta grandemente y se alcanza un  equilibrio estático entre el núcleo, los protones libres y los neutrones. Bajo tales condiciones se producen los  elementos del pico del Fe. 



Combustión explosiva. La estrella explota transformándose en una supernova.

5‑ Proceso s o de captura de neutrones en una escala de tiempo lenta     

                   Se producen elementos hasta 209Bi83. 

6‑ Proceso r o de captura de neutrones en una escala de tiempo rápida.
                Elementos transuránidos. Elementos pesados entre A=70 y A=209. 

                Ocurre en el momento de la explosión a nova o supernova. 

7‑ Proceso p       Isótopos ricos en protones. 

8‑ Proceso x      Elementos ligeros inestables a gran temperatura (Li, Be, B). 

  Combustión del Hidrógeno
TRANSP-13/18
El H es el elemento más abundante en las estrellas. (( 90%). 

Dependientemente de la masa de la estrella y de la presencia o ausencia de otros nucleidos atrapados durante la condensación de la estrella hay distintas posibilidades de combustión de H para formar He. 

La reacción ocurre en la parte central de la estrella, donde la materia está más densa y caliente. Una estrella parecida a nuestro Sol, durante la etapa de combustión de H tiene una densidad en su núcleo de unos 100g/cm3 y una temperatura de entre 5 a 15 Millones de ºK. 

    La reacción más probable de combustión de H es:


 1H1 (p, ß+ ()2D (p, ()3He (3He, 2p)4He

Es una reacción exotérmica (26,73 MeV) y la única que da un producto estable, ya que si se unen dos protones para dar 2He, este es inestable e inmediatamente se desintegra de nuevo en 2 protones.

Además se pueden producir las siguientes:


3He((,() 7Be (e-, () 7Li (p, ()8Be ( ,4He)4He

Q= 25,6 MeV. (4% pérdida)


3He((,() 7Be (p, () 8B ( ,ß+( )8Be ( ,4He)4He

Q= 19,1 MeV. (29% pérdida)

Las tres cadenas de reacciones para la producción de 4He pueden ocurrir simultáneamente y como consecuencia de ellas el H se va consumiendo y sus "cenizas", He, se van comprimiendo en las zonas centrales. La estrella no aumenta su volumen pero sí de masa. Además de producir núcleos de He hay liberación de energía. 

Este proceso ocurre durante la Secuencia principal de la vida de una estrella y puede ocurrir durante un tiempo de unos 10000 M.a. para estrellas de masa similar a la de nuestro Sol (M() o de unos 10 M.a. para estrellas más masivas (7 M.a. para 25 M( )

Ciclo doble C-N-O 

Además, si en la composición inicial de la estrella, por ser de segunda generación, existían inicialmente C y Ne, en esta primera etapa pueden ocurrir además las reacciones catalíticas del ciclo CON que consiste tambien en la formación de He a partir de los protones.

Como los elementos C, N, O, tienen barreras para la fusión de mayor energia potencial que las que tiene el H, estas reacciones necesitan una mayor temperatura pero en cambio los tiempos de reacción son menores.

En nuestro Sol las reacciones CON constituyen menos del 10% de las reacciones de combustion del H. En cambio en estrellas mayores son las reacciones dominantes y esto explica la menor duracion de su vida en la Secuencia  Principal.

Consta de dos subciclos:

‑Ciclo C‑N. 

Comienza cuando la temperatura del núcleo de la estrella se hace alta  

     12C6 (p, () 13N ( ,ß+( ) 13C (p, ( ) 14N (p, ( ) 15O ( ,ß+ () 15N (p, ( ) 12C 

El efecto de este ciclo es producir un nuclido de 4He2 a partir de 4 protones, actuando el 12C como catalizador.

-Ciclo N-O. 

Se solapa en parte con el ciclo anterior. La reacción 15N(p, ( )16O es muy poco frecuente (ocurriría 4 veces mientras que la 15N(p, ( )12C ocurriría 10.000 veces), pero también puede haber algo de 16O presente en el material inicial.

15N(p, ( )16O 8 (p, () 17F ( ,ß+( ) 17O (p, ( ) 14N

‑Ciclo Ne‑Na.

20Ne (p,  ) 21Na ( ,ß+ ) 21Ne (p,   ) 23Na (    ,ß+ ) 22Ne (p,    ) 23Na (p, () 20Ne. 









23Na (p, ) 24Mg. 

  Durante estas combustiones la pérdida de masa es muy pequeña (( 0,7%) de modo que la masa total de la estrella apenas disminuye en grandes lapsos de tiempo.

En tanto ocurre la combustión de Hidrogeno hay un equilibrio que se llama equilibrio hidrostático entre el colapso gravitacional y la radiación o energia resultante de la fusión. Una vez que el H del nucleo se agota el equilibrio se rompe:

El interior de la estrella se colapsa aumentando la T, lo que permite el comienzo de la combustion del He.

Las capas externas se expanden y enfrian. La fusión de H continua en las capas externas

DATOS ACERCA DEL SOL (en Skinner, J.B. et al., 1999)

M(= 99,86% S.S. = 1000 MJupiteer

Composición global: 72% H, 26% He, 2% otros. 

Fusion H ( He: cadena pp (90% fusión, 88% energía), ciclo CNO (10% fusión, 12% energía). Se gastan 400 MT de H cada segundo.

Tiempo que tarda la luz del Sol en llegar a la Tierra: 8,5 minutos

Nucleo del Sol (donde ocurre la fusión del H):

Radio: 170.000 Km.

Temperatura: 8 a 15 MK (hasta 40 MK segun Sagan)

Densidad: 100 g/cm3
Composición: 62% He y 38% H

Capa radiativa:(420.000 Km. espesor)

 los electrones absorben los ( y hacen que esta capa sea opaca

Capa convectiva: (105.500 Km. espesor)

Fotosfera (450 Km. espesor). Su superficie es lo que vemos desde la Tierra.

Temperatura: 5800 K (8000 K en interior y 4000 en superficie)

Cromosfera (2500 Km espesor) y Corona : transparesntes. Solo se pueden observar cuando hay un eclipse total de Sol

‑Combustión del Helio o proceso 3(
Mientras tiene lugar la combustión del H a He se libera energía y la expansion termica contraresta la contraccion gravitatoria. Pero cuando la mayor parte del H del núcleo se agota, ya no se libera más energía y en el núcleo de la estrella se va acumulando el He, con lo que se contrae (o colapsa), hasta llegar a una densidad de unos 100000 g/cm3.(un dado de 1cm de arista pesaría 100 Kg)

En tanto el núcleo se comprime (colapsa), las zonas externas de la estrella se expanden para retener el calor más efectivamente, con lo cual se enfrían, pero tienen todavia una temperatura suficiente para que continúe el proceso de combustión del hidrogeno. En este estadio la estrella es muy grande e irradia energía a baja temperatura superficial por lo que aparece rojiza y se llama Gigante Roja o Supergigante. (Ej. (-Escorpio: Antares) 

El núcleo por su parte alcanza temperaturas muy altas, del orden de unos 100 x 106ºK como resultado de la liberación de energía gravitatoria durante el colapso. Con esta temperatura es posible ya la combustión del He ("helium flash") para formar 12C según las reacciones: 


4He ((, ) 8Be inestable ; Q = + 0,09 MeV

Aunque la vida media del 8Be es muy corta (2,6 x 10 -16 s ), se supone suficiente para que se forme una pequeña concentración de equilibrio (se estima que hay 1 núcleo de 8Be por cada 109 partículas ( ) que permita la reacción:

8Be ((, () 12C  

Debido a la corta vida del Be esta reacción se suele escribir:

           4He ( 4He  4He , (  )  12 C 
(proceso 3() 

La probabilidad de que esta reacción ocurra realmente es pequeña pero no imposible, ya que no solo hay grandes concentraciones de núcleos de He de alta energía sino que además hay una gran cantidad de tiempo (alrededor de 100 M.a.) durante el cual el proceso puede ocurrir. 

También durante este estadio parte del 12C producido o el que ya hubiese en la estrella por ser de 2ª generación puede dar lugar a reacciones sucesivas con partículas ( :
 12C ((, ) 16O8.   (7,2 MeV)

 16O8 ((, ) 20Ne10.  (4,7 MeV)

 20Ne10 ((, ) 24Mg12.  (9,3 MeV)

 En este estadio no se pueden producir núcleos más pesados. Aunque la composición precisa del gas al final de este estadio de combustión de He no se conoce con exactitud, lo que sí es seguro es que en las estrellas masivas  los núcleos más abundantes son 

 12 C y 16O.

Y en las estrellas muy masivas los nucleos mas abundantes son 16O y 20 Ne, llegando incluso al 24Mg 

A partir de la etapa de gigante roja con el He quemándose en las zonas centrales y el H en las zonas más externas, pueden ocurrir dos posibilidades (dependiendo de la masa inicial de la estrella): 

1‑ La envoltura externa se separa de la estrella y se dispersa. Deja un residuo (el núcleo antiguo) con aspecto de estrella pequeña, azul, intensamente luminosa y caliente que se va contrayendo hasta llegar a la categoría de enana blanca (formada fundamentalmente por C en estrellas de M( y tambien por O, Ne y Mg en estrellas mas masivas). La materia queda fijada y no vuelve a entrar en el ciclo del Universo. 

2- En estrellas unas 4 veces mas masivas que el Sol el núcleo se puede calentar tanto que puede comenzar la combustion del C y O.

 Combustión de C y O o captura de ( 
En estrellas masivas (4M() cuando la mayor parte del He se hubiese quemado ocurriría de nuevo una contracción gravitatoria acumulándose en el núcleo las cenizas de He, lo que acarrearía  un aumento de temperatura del núcleo ((800 K), con lo que podrían comenzar las reacciones de combustión de C y O 

- Burbidge et al. Proponian que esta combustión tendría lugar por sucesivas capturas de (:

 12C (( ,( ) 16O (( , ( ) 20Ne (( ,(  ) 24Mg  (( , ( ) 28Si (( , ( ) 32S (( , ( ) 36Ar  (( , ( ) 40Ca (( , ( )

 44Ti ( ,ß+()  44Sc ( ,ß+() 44Ca (( ,(  ) 48Ti .

- Actualmente se supone que antes de que ocurra esto tienen lugar fusiones del 12C y 16O consigo mismos según las siguientes reacciones (a T (800 x 106ºK):(segun White, esto solo podría ocurrir en estrellas de >8M(
12C (12C,p) 23Na

12C (12C,() 20Ne

12C (12C,n) 23Mg

Y con los protones libres de la primera reacción:

12C (p, )13 N ( ,ß+()13 C

Y con las partículas ( libres de la segunda reacción:

13C ((,n)16O

16O ((, ( )20 Ne (( , ( ) 24Mg (( , ()28 Si

La combustión del 16O ocurriría a temperaturas mas altas de unos 2000 a 2500 Millones de ºK

16O (16O, n)31S16
16O (16O, p)31P15
16O (16O, ()28Si14
Hacia el final del proceso de la combustión de oxigeno los núcleos principales son 28Si, 31P y 31S y la temperatura es de unos 2500 Millones de ºK. 

Las temperaturas alcanzadas en este momento son suficientes para que ocurran las siguientes reacciones de fotodesintegración del 31P, 30Si y 29Si, todos ellos con menor energia de enlace que el 28Si:
             31P (( ,p)30Si

             30Si (( ,n)29Si

             29Si (( ,n)28Si

 En cambio el 28Si no sufre fotodesintegración hasta que no se alcanzan temperaturas mas altas, de 3000 Millones de ºK.

Estrellas algo mas masivas que el Sol, entre 4M(  y 8M( pueden desequilibrarse totalmente cuando empieza la combustión del C.

En estrellas de M >8M( la evolución continuaría a un ritmo cada vez más rápido con la combustión del Ne y del Si.

Proceso "e" o proceso de equilibrio o de combustión del 28Si 
( en estrellas de > 8M(, con T( 1000 x 106 K y (( 10 x 106 g/cm3 ).

Como consecuencia de la combustión del C y O se ha ido formando un núcleo consistente fundamentalmente en 28Si. Con T de 1000 x106 K y densidades de 107 g/cm3 puede comenzar el proceso conocido como combustion de Si o proceso-e (equilibrio). La combustión de silicio es el ultimo estadio de la producción de energía de una estrella. Difiere algo de los estadios previos ya que la temperatura nunca llega a ser lo bastante elevada como para que se fusionen dos átomos de Si.

El proceso comienza con la fotodesintegración  del  28Si .La fotodesintegración es un proceso endotérmico, por el que  se pueden producir una gran variedad de reacciones nucleares activadas por la radiación electromagnética fundamentalmente del tipo ((,() sobre núcleos mas pesados. Estas reacciones de fotodesintegración son inversas de las de fusión y ocurren cuando la energía de la radiación ( se hace lo bastante alta. Se forman núcleos cada vez mas ligeros y quedan libres p, ( y n segun las reacciones:

Por ej: 28Si14 ((, p)27Al13 ((, p)26Mg12 ((, n)25Mg12 ((, n) 24Mg12

28Si14 ((, ()24Mg12

24Mg12 ((, ()20Ne10 ((, ()16O8 ((, ()12C6 ((, 2() 4He2
Las partículas que se liberan en la fotodesintegración (p, ( y n) pueden ser recapturadas por el 28Si14 y por otros núcleos de la cadena anterior como 24Mg12, 27Al13  con lo que se van formando núcleos mas pesados, hasta llegar a núcleos de masa 56 como son 56Fe26  y 56Ni28. Son cientos de estas reacciones. Por ejemplo:

24Mg12((, p)27Al13((, p)30Si14 
28Si14((,()32S16((,()36Ar18 ((,()40Ca20 ((,()44Ti22 (a partir del 28Si14 estas reacciones no pueden ir mas allá del 44Ti porque este es inestable)
30Si14((,()34S16((,()38Ar18 ((,()42Ca20 ((,()46Ti22((, p)49V23((, p)52Cr24 ((,()56Fe26
Tambien estos núcleos mas pesados pueden sufrir desintegraciones, como por ej.:

56Fe26((, 4n) 13 (
Y tambien las partículas alfa se pueden fotodesintegrar:

( ((, 2n) 2p

Por tanto hay una serie de reacciones nucleares constructivas en las que se gastan protones, particulas alfa y neutrones con formación de núcleos mas pesados y una serie de reacciones de fotodesintegración, destructivas, en las que estan quedando libres protones, partículas alfa y neutrones. Cuando el ritmo de las ecuaciones constructivas y destructivas se iguala, se alcanza un equilibrio nuclear estadístico, steady state o equilibrio estacionario y la estrella tiene ahora una estructura zonada.

En el núcleo de la estrella los nuclidos mas abundantes son los de masa 56 (Fe, Co, Ni) y como estos nucleos son los que tienen mayor energia de enlace por nucleón TRANSP-15/18 es imposible que se produzcan más reacciones nucleares exotérmicas. 

Todas las reacciones de nucleosíntesis estudiadas hasta ahora eran exotérmicas porque la energía de enlace del núcleo producto era mayor que las de los reactantes, pero con la producción de elementos del grupo del Fe la estrella finaliza las reacciones que pueden suplir energía, porque el 56Fe está en el máximo de la curva de energía de enlace por nucleón y a partir del Fe hay una disminución muy rápida de la energía de enlace al aumentar la masa.

Es decir que en los elementos más ligeros que el Fe las reacciones de fusión son exotérmicas, producen mas energía que las de fisión y por tanto se producen mas facilmente fusiones.(los "productos" de tales fusiones tienen mayor energia de enlace que los "reactantes"). En cambio, mas allá del Fe que tiene la energía máxima de enlace, las reacciones de fusión son endotermicas, necesitan aporte de energía y por tanto  no van a ocurrir espontáneamente. 


Como el Fe ya no se puede fundir el núcleo de la estrella es una esfera inerte, sometida a gran presión de gravedad y contracción. Lo único que se resiste a esa contracción es la presión hacia fuera de la estrella de las particulas, presión que depende del nº de partículas y de su energía media. (un nucleo de Fe con 56 nucleones ejerce la misma presion que ejerce un proton)

Cuando el núcleo de la estrella se calienta parte de los nucleos de Fe se disocian en nucleos mas pequeños, aumentando el nº de particulas nucleares y elevando la contribución de los nucleones a la presion. La disociacion aumenta el nº de partículas, con lo que aumenta la presión, pero como la disociación es endotermica, gasta energía que coge de las paartículas y esto hace que disminuya la presión. Aunque los dos efectos son contrapuestos la disminución de presión es mas importante que el aumento de presión debido al nº de partículas.

Por tanto se rompe el equilibrio. Predomina la fuerza gravitatoria  y el resultado es el COLAPSO o IMPLOSION DEL NUCLEO, que tiene lugar en milisegundos. 

Desde el comienzo de la fusión del Si las reacciones se dan a gran velocidad y en un dia aproximadamente la cantidad de Fe acumulado en el núcleo excede el llamado LIMITE DE CHANDRASEKHAR, equivalente a unas 1,4 M(. Entonces ocurre la implosión y lo que se construyó en un día tarda en derrumbarse menos de 1 segundo.  La presión gravitatoria, hacia el centro de la estrella es tan fuerte que los electrones libres son forzados a fundirse con los protones para dar neutrones, lo que libera una gran cantidad de neutrinos (()


p (e-,() n

Los neutrones ya no se pueden comprimir mas. La densidad del nucleo de la estrella puede alcanzar los 270 x1012 g/cm3, que es la densidad de un nucleo atómico. Es decir que el nucleo de la estrella es como un unico e inmenso atomo de neutrones.

Los neutrinos se escapan de la estrella llevandose energia, con lo que se enfría el sistema.

Aunque no se entiende bien todo el proceso se cree que la implosión genera unas ondas de choque, que llega a la superficie del nucleo de Fe en una fracción se segundo y continua a traves de las sucesivas capas de la estructura en cebolla de la estrella. Cuando alcanza la superficie de la estrella se origina una violenta explosión (la estrella se transforma en una SUPERNOVA) y la estrella brilla miles de veces mas fuerte que antes. Todas las capas externas se expulsan hacia fuera. El brillo de la supernova disminuye al cabo de aproximadamente un año y todo lo que queda es una nube de gas brillante en expansión y una estrella de neutrones, caliente, que se va enfriando progresivamente

Las ondas de choque procedentes de una supernova podrian  comprimir una nube difusa de polvo y gas interestelar haciendole alcanzar la densidad requerida para que la gravedad siguiera agrupando materia dispersa y se formasen una o vaarias estrellas.

A partir de los años 70 se ha observado que efectivamente en las capas de gas en expansion que rodean los restos de antiguas supernovas hay enjambres de estrellas jóvenes.

Esta es la explicación que se da para la formación de nuestro Sistema Solar.

Proceso s (slow) ‑Captura de neutrones en escala de tiempo lenta.  
Los procesos de captura de neutrones son de enorme importancia en las estrellas durante los estadios avanzados de su evolución. En las estrellas de 1ª generación pueden producirse neutrones durante el estadio de Gigantes Rojas, antes de llegar al estadio de Supernovas, al final del periodo de combustión del He. En las estrellas de 2ª generación pueden producirse neutrones de un modo lento pero continuo ya en la secuencia principal por reacción de los núcleos de C, O y Ne con He para emitir neutrones. Algunas de estas reacciones que son posible fuente de neutrones y que pueden ocurrir durante el ciclo doble C-N-O son:


13C ((, n) 16O 


17O ((, n )20Ne

 
22Ne((, n) 25Mg


21Ne ((, n ) 24Mg 

La reacción más importante es la última ya que la cantidad de 21Ne que se forma en el ciclo Ne‑Na de la combustión del H es considerable. 

Los neutrones liberados por estas reacciones no pueden combinarse con partículas para formar núcleos estables sino que son capturados predominantemente por núcleos más pesados (principalmente 56Fe ) a un ritmo que depende de su abundancia. 

Bajo las condiciones existentes en los núcleos de las estrellas gigantes rojas el intervalo de tiempo que transcurre entre sucesivas capturas de neutrones para un núcleo pesado dado puede ser del orden de 5 a 10 años hasta de miles o incluso cientos de miles de años. 

Cuanto más lento sea el flujo de neutrones hay mas posibilidades de que un isótopo radiactivo se desintegre espontáneamente emitiendo ß en vez de servir de blanco para otro neutrón. Un nuclido capata neutrones hasta que la energia de enlace de los nucleones es tan baja que ya no puede sujetar mas. Entonces "espera " hasta sufrir la desintegración ß-, aumentando la carga (protones) y disminuyendo el nº de neutrones con lo que queda listo para aceptar mas neutrones  

  Supongamos un nucleido (Z,A). Por captura de un neutrón puede formarse el nucleido (Z, A+1). Si el ritmo de captura de neutrones es lento, dará tiempo a que este nuclido formado generalmente inestable sufra desintegración ß-. transformándose en (Z+1, A+1). Este nuclido, ya más estable, puede ser bombardeado por un neutrón y capturarle transformándose en el (Z+1, A+2), que a su vez se desintegrará por emisión de ß- transformándose en (Z+2, A+2) Así se puede repetir el mismo proceso hasta llegar a nuclidos tan pesados como el 209Bi83. 

El que por este proceso no se pueden formar elementos más pesados se debe a que cuando se forma 209Bi + n ( 210Po + ß-, este elemento es inestable y se descompone según:

210Po ( 206Pb + (. Del 206Pb  por captura de neutrones se puede llegar de nuevo al 209Bi pero por este proceso no se puede llegar a nuclidos más pesados. 

  Considerando este proceso la abundancia de un elemento será tanto mayor cuanto su peso atómico sea más próximo al del "núcleo semilla" 56Fe a partir del cual comienza generalmente el proceso s. También será tanto más abundante cuanto sea más estable y por tanto más reacio a capturar un nuevo neutrón. 

El proceso "s" explica la existencia de Tc en las estrellas por la  reacción:

 98Mo42(n, )99Mo42( , ß-.   )99Tc43
(la vida media del 99Mo es de solo 67 horas).

El Tc tiene una vida media relativamente corta por lo que no existe ni en la Tierra ni en el Sistema Solar. Por tanto el hecho de que exista en algunas estrellas es una prueba de que se está generando en ellas.

NUCLEOSINTESIS EXPLOSIVA


Los procesos r y p solo se pueden explicar bajo las condiciones de extrema energia que ocurren durante la  explosion de una estrella masiva a supernova.

Una vez que el nucleo estelar está formado en gran parte por Fe se alcanza una fase critica. Se rompe el equilibrio existente hasta el momento entre la expansión termica y el colapso gravitacional. 

Proceso "r" (rápido) ‑Captura de neutrones en escala de tiempo rápida. 

Para producir elementos mas pesados que el 209Bi83 se ha propuesto el proceso "r". Este proceso tiene lugar durante el estadio de Supernova. Una explosión de supernova produce una luminosidad del orden de 108 veces la del Sol. La luminosidad decae exponencialmente con una vida media de unos 56 días. Durante la explosión de la supernova la captura de neutrones es tan rápida que no da tiempo a que los nuclidos formados se desintegren por emisión de ß-, por lo cual se forman nuclidos con gran número de neutrones. Los principales nuclidos formados por el proceso "r" son aquellos comprendidos entre  A=76 y A=204, aunque se pueden formar hasta A=276. 

Por ejemplo, del nuclido (Z, A) por sucesivas capturas de neutrones vamos obteniendo los nuclidos (Z, A+1), (Z, A+2), etc. 

Por este proceso puede explicarse el origen de los isótopos ricos en neutrones de algunos elementos como por ejemplo el 78Ni y también los elementos radioactivos pesados Uranio y Torio. A altas temperaturas la fotodesintegración puede reducir el efecto del proceso "r".

Para que haya un flujo de neutrones grande y por tanto su captura sea muy rápida las condiciones han de ser muy especiales. Además de darse estas condiciones durante la explosión de la supernova, según Hoyle se dan también durante el momento del colapso (implosión) del núcleo de una estrella de neutrones. Esta implosión tendría lugar en un tiempo muy corto, del orden de un minuto y el flujo de neutrones producidos es tan intenso que las capturas de neutrones se hacen a un ritmo de segundos (en vez de años o miles de años como en el proceso s) Condiciones análogas existen durante las explosiones termonucleares terrestres. En las explosiones de bombas H, cuando el 238U de la bomba está expuesto a un intenso flujo de neutrones se forman cantidades sustanciales de 254 Cf.

Se cree que en las supernovas tambien se forma  254 Cf y el hecho de que el brillo de las supernovas decaiga exponencialmente en 56 dias se relaciona con el periodo de semidesintegracion del  254 Cf que es de 60 dias.

Proceso "p" ‑Producción de isótopos ricos en protones de los elementos pesados.
Los relativamente raros isótopos ricos en protones de los elementos pesados y que no se hubiesen producido por los procesos de captura de neutrones se pueden explicar por una rápida captura de protones o procesos "p". 

Este proceso sería similar al proceso "r", pero siendo de protones el flujo dominante de partículas. Para dar a los protones, cargados eléctricamente, una gran velocidad se necesita muchísima energía por lo que se supone que ocurriría únicamente en un tipo especial de estrellas, en las supernovas de tipo II. Se supone que estas estrellas contienen capas ricas en H que al mezclarse con capas más calientes conteniendo elementos más pesados permiten que estos reaccionen capturando protones. 

A partir de los elementos originados durante los procesos r y p se forman nuclidos ricos en protones por procesos (p, ( ) o  ((  , n)  

En la TRANSP-17/18 se tienen ejemplos significativos de formación de nuclidos por procesos "s" y "r". En todas ellas puede observarse como los isótopos de un elemento dado van aumentando de peso atómico por captura de neutrones hasta que se alcanza uno que es inestable y que por desintegración produce un nucleido isobaro de otro elemento que sirve de blanco a nuevos neutrones proyectiles, creándose nuevos isótopos más pesados hasta que se encuentra uno inestable.

Se observa que el 113In49 que es un isótopo rico en protones que solo puede ser producido por el proceso "p" es mucho menos abundante (4,3%) que el 115In49 (95,7%) que puede producirse en el proceso "s".

Los isótopos del Sn50 117,118,119,120 pueden producirse tanto por el proceso "s" como por la desintegración de nucleidos ricos en neutrones creados por el proceso "r". En cambio el isótopo 116Sn no puede producirse en el proceso "r" porque el 116Cd es estable y no se desintegra por lo que escuda al 116Sn del proceso "r". Todos ellos suman el 87,5% de abundancia. Los isotopos 112, 114 y 115 que solo se pueden producir por el proceso "p", solo suman el 2%. Los isótopos 122Sn y 124Sn solo pueden producirse por desintegración de isótopos padres con exceso de neutrones creados en el proceso "r" ya que el proceso "s" finaliza con el 121Sn que es radioactivo.

Con esto se tiene una idea de como las abundancias relativas de los diferentes isótopos de un elemento pueden relacionarse con los procesos de captura de neutrones.

NUCLEOSINTESIS GALACTICA

Proceso "x", de ESPALACION  o de producción de D, Li, Be y B 
La escasez del D (2H), Li, Be y B entre otros se debe a que o bien se forman en muy pocas reacciones nucleares o se destruyen fácilmente por ser etapas de tránsito en reacciones muy normales, que producen partículas ( :

           2D (p, ) 3He

           3He((, ) 7Be (p, ) 8B (  ) 24He 

               7Be (ß+, ) 7Li (p, ) 24He 

Se piensa entonces que la producción de estos elementos debe ocurrir de forma especial, en zonas de baja densidad y temperatura, habiéndose sugerido las siguientes posibilidades: 



(1) reacciones nucleares en estrellas magnéticas desprovistas de H y en enanas rojas. 



(2) productos de espalación (espalacion es el fenómeno que se produce cuando los rayos cósmicos chocan con los nucleos de atomos) sobre nuclidos de C, N, O y Ne en el medio interestelar, nébulas gaseosas y estrellas T‑Tauri. 



(3) captura de neutrones y procesos de espalación en las capas en expansión de las supernovas. 

Sin embargo por estos procesos las cantidades que se producirían de dichos elementos serían mínimas y además una vez producidos se destruirían en reacciones destructivas inducidas por protones tales como:


6Li(p,3He)4He


7Li(p,()4He


9Be(p,()6Li


10B(p,()7Be

Por tanto sigue siendo un problema explicar su origen. 



(4) Otra posible explicación es que cuando las nébulas se condensan para formar estrellas de 2ª generación los núcleos mas pesados pueden formar   agregados sólidos. En regiones de baja densidad,   pero sometidas a campos magnéticos muy potentes se acelerarían algunas partículas. Estas partículas aceleradas, de gran energía ("fast protons") podrían bombardear los agregados sólidos y producir fisiones que originarían los núcleos de Li, Be y B.  Así se explicaría la pequeña  cantidad de estos elementos en relación con otros de nº atómico similar.

Resumen teoría Nucleosíntesis
Las teorías de nucleosintesis se han superpuesto al diagrama de abundancias cósmicas en la TRANSP-18/18 

La edad de los sistemas estelares más antiguos parece ser del orden de 10.000 M.a. es decir, doble que la del Sol. Este se formó de residuos de estrellas que explotaron a supernovas, devolviendo  parte de su materia al medio interestelar. 
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