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2.14.   Estructura Estelar: Eddington y Chandrasekhar. 
 
2.14.1 Introducción: 
 

La ecuaciones básicas que gobiernan un interior estelar fueron recopiladas en 
1926 por el astrofísico inglés Arthur Eddington en su libro acerca de la constitución 
interna de las estrellas. Allí se señala con claridad, por primera vez, las relaciones 
físicas que debe cumplir un interior estelar. 

 
Equilibrio Hidrostático: 
 
En el interior de una estrella un elemento de volumen debe estar en estricto 

equilibrio entre la fuerza de presión y su peso. La presión en su base debe ser mayor 
que en su parte superior exactamente en la cantidad correspondiente a su peso. La 
formulación matemática de esta condición de equilibrio permite obtener una ecuación 
para el gradiente de presión. 

 
Conservación de la Energía: 

 
La energía que sale de una cáscara en el interior de la estrella debe ser igual a la 

energía que entra, más la energía generada en la cáscara. Esta ecuación nos permite 
calcular la variación de la luminosidad como función del radio si se conoce la 
generación de energía como función del radio. 

 
Transporte de Energía: 

 
 En un interior estelar hay dos formas principales de transporte de energía: por 
radiación y por convección. Dependiendo de la opacidad del gas el transporte se 
realiza por radiación o por convección. Si la opacidad es baja el transporte radiativo es 
muy eficiente. Si la opacidad es alta el gradiente térmico se hace mayor y se establece 
la convección. El máximo valor que puede tener el módulo del gradiente térmico es el 
valor del gradiente adiabático. Si el transporte radiativo fuese a producir un gradiente 
mayor que el adiabático se establece la convección en esa zona y el gradiente térmico 
se hace igual al gradiente adiabático. 
 



 
 
 Generación de Energía: 
 

En 1938 Hans Bethe en Estados Unidos y Carl von Weiszäcker en Alemania 
descubrieron la manera que tienen las estrellas (y el Sol) de transformar Hidrógeno en 
Helio). 
 

El mecanismo propuesto se conoce como el ciclo del Carbono Nitrógeno. Cuatro 
átomos de Hidrógeno se transforman en un átomo de Helio, utilizando el Carbono como 
catalizador. Como la masa atómica del Hidrógeno es 1,008 y la masa atómica del Helio 
es 4,003, cada vez que 4 Hidrógenos se transforman en un Helio 0,029 unidades de 
masa atómica se transforman en energía. Esto corresponde al 0,7% de la masa. En 
otras palabras, cuando 1000 gramos de Hidrógeno se transforma en Helio se obtienen 
993 gramos de Helio y “7 gramos de energía”.  
 

Charles Critchfield propuso otras reacciones nucleares para transmutar 
Hidrógeno en Helio, conocidas como la cadena protón-protón. Ellas no involucran al 
Carbono (ni ningún elemento como catalizador). La cadena protón-protón es más 
eficiente que el ciclo de carbón Nitrógeno, a temperaturas inferiores a 10 millones de 
grados Kelvin. A temperaturas superiores a 20 millones el ciclo CNO es dominante. A 
temperaturas intermedias ambos procesos coexisten. 
 

La transmutación de Hidrógeno en Helio aniquila aproximadamente el 1% de la 
masa disponible. Además sólo el 10% central del Sol está sometido a condiciones de 
presión y temperatura que hacen posible las reacciones nucleares. Por ende sólo el 
0,1% de la masa solar puede ser utilizada como combustible nuclear. Como antes 
dijimos que el Sol podría vivir  1×1013 años transmutando TODA su masa esa cifra hay 
que revisarla y sólo puede vivir 1×1010 años con el combustible y la estructura que 
tiene. La edad del Sol es de 4,6×109 años y por ende el Sol vivirá aún 5,4×109 años 
antes de “quedarse” sin combustible.  
 
 



2.14.2 Evolución de una estrella como el Sol: 
 
2.14.2.1 El Sol transmuta hidrógeno en Helio en su centro. Dicha transmutación 
proporciona la energía para mantener un balance energético en el Sol. La edad del Sol 
se estima en 4 mil seiscientos millones de años.  El Sol transmutará hidrógeno en Helio 
por unos 10 mil millones de años. Durante todo ese tiempo la luminosidad del Sol y su 
temperatura superficial se mantendrán esencialmente constantes. El Sol está y 
continuará en la secuencia principal en el diagrama de Hertzsprung-Russell (H-R), 
mientras queme Hidrógeno en Helio. 
 
2.14.2.2 Cuando se acabe en Hidrógeno en el centro el Sol continuará quemando 
Hidrógeno en una cáscara alrededor del núcleo. Se inicia la contracción del núcleo lo 
que trae aparejado la expansión y el enfriamiento de la fotósfera del Sol. El Sol se 
“moverá” hacia arriba y hacia la derecha en el diagrama H-R. Se transformará en una 
sub-gigante. 
 
2.14.2.3 La contracción del núcleo continuará y la expansión y enfriamiento externo de 
la estrella. El Sol se transformará lentamente en una estrella gigante roja, contraerá su 
núcleo hasta que alcance una temperatura central de 200 millones de grados Kelvin. En 
ese momento será posible la transmutación nuclear del Helio en Carbono; tres átomos 
de Helio-4 producirán un átomo de Carbono-12. Al encenderse el Helio el núcleo del Sol 
se expandirá y con ellos sus capas externas se contraerán, aumentando también su 
temperatura superficial. El Sol pasará a situarse en la rama horizontal del diagrama H-
R.  
 
2.14.2.4  La rama horizontal es el lugar geométrico del diagrama H-R donde las 
estrellas están quemando Helio en el núcleo y el Hidrógeno en una cáscara más 
externa. El Helio le proporcionará energía a la estrella por algo similar a un 10% de lo 
que había vivido en la secuencia principal quemando Hidrógeno. El Sol vivirá mil 
millones de años adicionales quemando Helio. 
 
2.14.2.5  Cuando el Helio se empiece a agotar en el núcleo la estrella, el Sol, quemará 
Helio en una cáscara que rodeará un núcleo de Carbono-12. Además hacia fuera de la 
cáscara quemando Helio habrá una zona de Helio inerte y luego una cáscara 
quemando Hidrógeno. La estrellas empezará lentamente a contraer el núcleo y sus 
capas exteriores volverán a expandirse. La estrella seguirá una trayectoria en el 
diagrama H-R por encima de la rama gigante pero que tiende a ella; se la llama rama 
asimptótica. 
 
2.14.2.6   Cuando el Sol intente quemar el Carbono-12 será imposible que su interior, 
por compacto que sea llegue a alcanzar la temperatura para producir Oxígeno a partir 
del Carbono. El Sol arrojará una cáscara con su atmósfera al espacio, se transformará 
en una nebulosa planetaria y su núcleo se terminará de contraer produciendo una 
enana blanca. La enana blanca se enfriará con el paso del tiempo y no experimentará 
ningún cambio posterior pues su presión interna estará determinada por su densidad y 
no por su temperatura y densidad como en la materia ordinaria (ecuación de estado de 
un gas ideal). 



 



 
 



 



 
En 1931 el joven astrofísico indio Subrahmanyan Chandrasekhar estudiante de 

R.H. Fowler en Cambridge  calculó el límite de masa que puede tener una enana 
blanca, conocido hoy como límite de Chandrasekhar. Dicho límite es de 1.4 masas 
solares. La presión de electrones degenerados que soporta la enana blanca no puede 
soportar una estrella de más de 1.4 masas solares. Al alcanzar dicho límite los 
electrones degenerados se deben mover con una velocidad tan alta que empiezan a 
interactuar con los bariones produciendo neutrones a partir de los protones.  
 

Las estrellas de menos de 8 masas solares terminan su “vida” como enanas 
blancas. Las estrellas más masivas transmutarán Carbono-12 en Oxígeno-16, Oxígeno-
16 en Neón-20, Neón-20 en Magnesio-24, Magnesio-24 en Silicio-28, etc. hasta formar 
un núcleo de Hierro-56. Posteriormente la estrella implotará y explotará produciendo 
una Supernova. El producto final de la supernova será una estrella de neutrones o un 
hoyo negro. De ello hablaremos más adelante. 
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