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Reácciones nucleares· con10 fuen
te de energía estelar 

[;"',p·•"\\,t, N el proble~a de la constitución interna de las es

[~ ,.~~~ t~~llas t~opez~mos con un fenómeno cuya explica

,-:~·~'-·¡ r;¡J._j!~.~~~ c1on es 1m posible dar a base de los conceptos clá-
• ,:t~ rµ,f$.,~~~N • d l F' · M • -r 1 f d 1 

:~:d':~~ s1cos e a 1s1ca. e renero a a uente e a 

cual las estrellas sacan I~ energía suficiente para compensar 

durante millo:Qes de años. las pérdidas de energía por radiación. 

que podemos o·bservar. Así. por ejemplo. la radiación solar ~s 

de 3.8X10 33 ergs/seg.; es decir. de _l.2Xl0 41 
ergs/año. Esta 

inmensa energía no puede tener .s~ • origen en una con tracción 

estelar. una combustión química. un proceso ~adiactivo u otro 

fenómeno corriente sin que se produzcan cambios apreciables 

en la estrella dentro de tiempos relativamente _cortos. {;' 

Con.sideremos. por consiguiente. primero todas las diversas 

formas de energía de las c~ales se compone la energía total de 

una estrella. Tenemos: 1) la energía correspondie~te a las ma

sas en reposo de las partículas elementales. ~~mo son protones. 

neutrones, electrones: 2) la energía. de ligación entre estas par

tículas elementales al componer el· núcleo atómico: 3) lá energía 

electromagnética debido a las fuerzas entre los núcleos .atómicos 

• y sus electrones exteriores: 4) la energía de_ gravitación debido 

a las fuerzas de atracción n1.ecánica entre las partículas; 5) la 
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cncr~Ía c.inética de 1'1s partículas en n1ovi111ie11to: y 6) la cnc,r .. 

gía de radiación debido a 111 presencia de fe tones en el in tcrior 

estelar. Las sunu1s de estas energías di vididl.l por el cuadrado 
\ 

de la Telocidad de propagaci6n. de la luz es la masa do In es-

trella que oh.servamos. 

Solamente el a pro,•echamien to de lRs, dos clnses de encr .. 

-gía citadas- al principio. es decir, la transforn~ación de la n1n te

ria en energía a la desintegración de n{1c!eos atómicos nos lleva 

a resu.l tados numéricos que poden1os poner de acuerd? con las 
radiaciones ·Y los demás datos estelares obeervados. En eepeciat 

basta con la .suposición de ciertas transmutaciones atómicas 

para explicar la pérdida de energía por radiació_n, siendo nece

sario demostrar que estas transmutaciones se . puedan 'realmen

te r~alizar en el in tcrior de las estrellas. 
' 

Para que la ~esin tegración de los átomos tenga lugar, es. 

necesario, que dos núcleos lleguen al con tacto. Sin embargo, 

a e.sto se oponen las cargas eléctricas de las ~uales ambds ni
deos están previstos. Al acercarse· una partícula de carga po

sitiva a un núcleo atómico, actúan sobre ella primero fuerzas 

de repulsión de acuerdo con la ley de Coulomb hasta una dis

tancia de más o menos 10- 11 cm. entre partícula y nú~leo. 

Pero muy cercano al núcleo deben existir fuerzas de. atracció~. 

De otrc:> modo se rompería el núcleo. De _ahí, que el potencial 

. que rodea el núcleo en función de la distancia representa una 

: curv·a conocida con, el nombre de «pozo potenciab .. El núcieo 

tse encuentra en medio de este pozo. ródeado. a cierta distancia 

de una barrera de potencial que alcanza un valor· 

de· 1 millón de electrón-volts. Para ,que la partícula 

positiva penetre en el núcleo. debe vencer estaba-

rrera. El! decir, según las leyes de la Electrodin,ámica dá5ica debe 

e8far prevista por lo menos de la energía correspondiente a la 

ordenada de es ta· barrera. 

Sin embargo, experimento!! verificados por Rausch von 

Trauperg han demostrado. que partículas a pueden llegar ha ... 
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tn e1 núcleo, aunque tengan encrgÍa8 ínferi~re~ a la nombrada. 

En general. existe cierta probabilidad, de que una partícula de 

cnr~a po8Í tiva penetre en un. núcleo ~tómíco, cualquiera que 

ttca la energía de eata , partícula. Eeta probabilidad que la me

cánica ondula torÍa puede calcular, aumenta con la enerítía de 

la partícula y diBmÍnuye en forma exponencial con el producto 
' . 

de las cargas del núcleo y de la partícula, respectivamente. 

Además depende algo de la masa reducida deI eÍstema. De ahí, 

que para la producción de reacciones nucleares ~ean necesarios 

átomoe livianoe, cuya carga nuclear es ~1empre pequeña. y 

grandes energías. 

Para saber si en el interior de una estrella los á tomo8 

tienen estas grandes energías necesarias, tenemos que conside-

. rar primero la constitución in terna de lás estrella15, De an tema

no !Ca dicho, que las investigaciones al respecto todavía no 

han llegado a re~mltados dehnitivos y que muchos de estos re

sultados podrán cambiar en los próxim~s años. Lo que conoce

mos _por la observación directa son las condiciones físicas y 

químicas de_ la atmósfera estelar, la masa, el radio y la- _energía 

irradiada de la estrella. Además, los espectros estelares nos in
dican una gran semejanza en la composición química de la at

mósfera de los diversos tipos estelares. 

Para conocer el interior de la e~trella se calcula desde fue

ra hacia dentro, su poniendo, que la estrella esté en ~quilibrio 

de radiación. E8 decir, en cualqui,er profundidad la suma de la 

presión mecánica y de· la radiación es ig'ual al peso de la capa 

de encima. Además, debido· al aume_nto de la temperatura hac.:ia 

el interior· se · origina un flujo de radiación hacia fuera propor

ci~nal al ·gradiente térmi~o e inversamente proporcional al coe-·· 

ficiente de absorción .. Este último depe~de de la composición 
, 1 

química de· la e:,trella. • Para conocerla se supone-'ll~a compo_si-

ción probable calculando cOn ésta los de~ás valores físicos de 

la estrella. Si, el resultado obtenido no está de acuerdo con la 
' observación, se repite el cálculo, variando la primera suposi-
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ción, h~8ta lle~ar a resultados idénticos n loet do In obecrvaci6n. 

De esta n'\anera se ha formad-o un n,odclo estclnr pnrn loB di.;. 

versos ti pos espectrales de loa c.lHtlea podcn1os ver nlgunoa ejem

plos en la tabla l. La segunda· tabla muestra on -forn'la más de

tallada lo~ valorós válidos para <?l interior del sol. ser,ú n cál~u

los de Stro1ngren. Sea dicho· aquí. que scg'6n otros nutores· la 

temperatura ct?ntral del sol llega a 25.7 n'lillones de g'rados y la 

densidad central a 1_10. Sin en1bargb, un trabajo de Sen y 

Burman, del año pasado co_~1. prueba casi con seguridad, que la 

temperatura central del sol es de 20.2 millones de grados y su 

densidad 45.5 gr/cm 3
, lo que está ~ejor de acuerdo con los va

lores de S trom gren. 

Considerando primero el caso del sol. vemos que en su in

terior la temperatura es tal. que todos los átomos están ioni

zados y que cada núcleo lleva según la teoría cinética de los\ 

gases, la ene~g'Ía de 4X 10- 9 erg's, lo que corresponde a 3000 

electrón-volts. Esta el?-ergía es muy baja para la producción de 

reacciones nucleares, cuya probabilidad es, por consiguiente, pe

queña considerando un solo á t~mo. Per'? de bid o al inmenso 

número de átomos_presentes. en cada momento se va a produ

cir realmente gran número_ de reacciones. En la tabla 3 encon

tran-1os todas las reacciones entre protón y átomos 1ivianos sien

do la lista completa hasta el oxígeno. Al lado 'de cada reacción 

se indica 1 a vida media de los núcleos has ta ·que se produzca 

la reacción. Los valores se re:heren al ·centro -sob.r. 

Podemos ver, que la vida media de los-- núcleos más pesa-
15 • 

dos que N es muy larga en relación a • la edad del sol. que 

estimamos en 2 a 3 mil millones de años. De ahí, que estos 
1 . 

~úcleos prácticamente no van a transmutarse. La única excep-

ción hace F 19
. Pero debido a su corta vida debe haberse ga:,

tado ya todo el con tenido de F 19 ~n el sol y estamos. tam.bién 

• seguros. que no se renueva este núcleo por otras desintegracio

nes atómicas. Además, sabemos que bajo _las condiciones reí-

• nantes en el centro solar prácticamente no pueden producirse 
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reacciones entre dos n6clcoa. amboa más pesados que protones. 

Entro las re~cciones res tan tes hay que excluir también todas 

oquellae cuya vida es demaeiado corta. como por ejemplo. la 

reacción entre un protón y un, n·úcleo de ,deuterio. tríplón. Ji tío. 

etc. En catos cosos todo el contenido en núcleo8 a disposición 

ee transmut~ría casi Ínatantáneamente bajo eL influjo de Io·s 

protones. dee~rrollando una enorme ei:iergía en forma catastró

hca. De ahí que tales núcleos no pueden exi~tir en el 8ol sino 

en las can tidadeB en las cuales' los producen continuamente 
. ___.,... 

otras r·eacciones nucleares.~ Este criterio podemos también a pli-

car al núcleo de He
3

• Es cierto. que este núcleo no se integra 

reaccionando con un protón. porque la reacción conduciría a 

Li 4 que . es inestable. Pero He
3 deeaparece por la reacción: 

He
3

+He
4

~ Be 7
• que a BU vez se desintegra junto con fa emi

sión de pro tones. En la mis~a forma, la integración de He 4 

median te protones· tampoco es posibÍe debido a la inestabilidad 

de Li5. De hecho no existe· reacción alguna pa1;a transmutar el 

He
4

• A base de todo lo dicho pode~o~ suponer. que l~s átomos 

más liviano8 que el carbono sean escasos en el interior del sol. 
excepcÍ~n hecha del hidrógeno H

1 
y el helio de peso atómico 4. 

Así se ex plica· también la frecuencia· relativa de los elementos, 

. conocida ya desde hace tiempo. En general, disminuye esta fre-
. . 

cuencÍa con el peso atómico. s_iendo a~í. que los ~9 primeros 

elementos forman el 99.85% de ia corteza terrestre. el 99.98% 

de los meteoros sílicosos y el 100% de los meteoros metálicos . . , 
Pero existe un máximo de frecuencia para el grupo oxígeno. 

carbono y nitrógeno. Los elementos más livianos que este gru

po son ~uy esc~sos. • de tal modo que los átomos de bo_ro. bo-. 

rilio y litio existen ~ólo en ~antidades iguale~ a un millonésimo 

de ·las can tidade.!! exis~en tes de oxígeno. cár bono y nitrógeno. 

Pero corno elementos más frecuentes ob!lervamos el helió y e·s

pecialmen te el hidrógeno. Como mayor de talle podemos añadir.· 

que la frecuencia de átomos con un número· par de neutrones 

o electrones nu<rleares es ·4 vec.ea mayor ·que la de los átomos 
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donde este nún1ero es i,npar, N\1cleos con un nú,ncro i1n par de 
' ' 

ne\ltrones y, al n,i~n10 tie.1npo, con un n{1n,cro in,pnr de cunn-

tol! eléctricos, con,o p~r ejen, plo el tri pl{,.n, el Li5 y el Li7
, cnai 

no existen. Resumiendo. ~ll tre In gran 1nul ti tud de reacc1onet1 

nucleares poBi6letJ sirven para el n1nn teniruicn to de la energía ' 
' r • ' 

eolar exclu8ivamen te las reacciones del hidrógeno y del grupo 

carbono. nitrógeno y oxígeno. 

Baeándoee en la~ ideas expuestaB von Weizimclcer, 

Gamow -v Bethe. discutieron las reacciones in trasolares posi-
• 1 

bles. pudiendo Bethe publicar en 1939 las dos series de reac-

ciones que hasta hoy día están en la mejor fonna de acuerdo 

con nuestro ~1odelo solar actual. Según Bethe la reacción en

tre do~ protone.5 conduce a la formación' de deuterio más la 

emisión de 11n positrón. El deuterio reacciona en seguida con 

otro protón condúciendo al ·heaitopo de helio de peso atómico 

3. Para las transmutaciones del He
3 

ex::isten después varias po-
• J 4 ' -

sibilidades. a saber: 1) He más un protón de Li que ~e dc~-

in teg'ra en He 4 más un positrón: 2) el He
3 

reacciona con He
4 

f d B 7 d . 1•1 , orman o e . é.ste a su vez se es1n tegra en 1 mas u~ po-

sitrón y al hnal el Li7 se apodera de otro protón dej~ndo ·como 

reacción dos núcleo.s de He 4
; 3) el He 3 reaccionando 'con un 

electrón conduc~ a un triplón, que a su vez réacci~na con un 

protón llegando de esta mane~a a la formación de un núcleo 

de. He 4. En todas estas reaccione·s el producto final es He 4: el 

cual debido a su gran estabilidad queda intransmutable. Es 
decir. en el in teri~r del sol se forma sencillamente helio a b~ee 

~ . 
de hi:irógeno.- Núcleos más pesados Be pueden formar a lo sumo 

en cantidades insignificantes. Así. por ejemplo. debido • a la 

ine~tabilidad del Li 4 se puede formar un· átomo de C 12 por cada 

• cuatrillón de átomos de He 4 formados y suponiendo el Li 4 como. 

estable llegaríamos a la prod~cción de 1 C 12 por cada· .10.000 
quintillones de helio. ,Las .• razones para la falta de formación de 

' car~Ón • y otros elementos más pesados son sencillas. En primer 

lugar. muchas reacciones nucleares conducen á\ la formación de 

1' 
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Be
8

• que Cf! inestable. y etJ difícil 1Jobrepa11ar eetc hueco de 

inestabilidad. En t:tegundo lugar. muchots núcleoe al intentar in

tegrarlos. pierden fácilmente helio. ~B decir. conducen a una des-

- in te~rnción. pero no a una integración. 

La negunda posibilidad para la integración de Ía materia 

not:t da ~n proccBO en cadena basado en reacciones del grupo 
1 ' 

carbono. nitrógeno y oxígeno. Ern pieza este procetJo con la reac-
ción entre el núcleo de carbono de pel!lo atómico 12 y un pro

tón. formándose un núcleo .de 1'7
13

, que inmediatamente detJÍn-
. c 13 , • , El C13 • tegra en un . mat'I un pos1 tron. reacciona con un ee-

d ' • d • d N 14 N 14 h ·gun o proton pro uc1en o . aprovec a un tercer pro-, 

tón para llegar a la . form'ación • de oxí~eno. de peco atómico 

15 0 15 ,, d • NI5 , • ,. p r l Nl5 . se _et:an teg'ra en mas un potJ1tron. or nn. e 

reacciona con un 'cuarto protón conduciendo esta reacción a do~ 

núcleos. uno de C 12 y otro de He 4. El balance íinal mueetra. 

que el C 12 regenera com,pletarnente y que se, forma helio de 

cuatro protonet:t. _ Es decir. el carbono sirve exclusi vaménte de -

catalizador para· la formación de helio a baee de hidrógeno. 

Las dos &enes de reaccionel'!I. la de la in te gr ación de· 2 pro

tones y la del ciclo carbono-nitrógeno libera cncq(ia que son 

función de la tempera tura .. Su poniendo -para el centro solar 

una densidad en número redondo de 100 gr/cm 3
• un conteni

do de hidrógeno de un 35% y un con tenido de nitrógeno de un 

10%. ·la producci,ón de energía debido al proceso iniciado. por 

la transmutación der carbono aumenta con la décím~-octava 

potencia_' de la tempera tura. Bajo las miemat:t condiciones. la in

te.gración de ,dos protones· produce energías proporcionalee eólo 

a la tem p~ra tura T. elevada a 3.5. De ·ahí, que las fuentes de 

la energía _solar l'!le encuentran principalmente concentradas en 

el centro, sola-r. La producción media de energía es mucho_ me

nor que }a producción central. Podemos euponer. t:tÍn equivo

carnos mucho. que ~la • producción media es igual a la quinta

parte de la . producción cen tial para la reacción de· 2 protones·, 

y sólo un décimo 
11
d~ la producción central para el ciclo carbo-

' \ 
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no-ni tró~eno. Bas5ndonos en una te1n pera turn de 20 1ni1lonos 

de grados pn ra ol centro solnr vernos, q ne, ca:.ii lu tota litlnd de 

la producción cnerg~tica vroviene do eete {1lti,no ciclo, alean.., 

=ando u1, Yl1lor de n1~s o 1nenos 3 ergs/ cJr. seg" valor sa ti11fac

tona1nen te de acuerdo con la ob~enY1:lción. Desde una distancia 

del centro solar de 0.15 rn yos solares hncia fu ora predomina 

la energía provcnicn te de la reacción entre dos protones. Pero 

ya no con tribuye 1nayormcn te a la energía total del eol. 

No querernos callar aquí. que a pesar de los {;xi tos que 

alcanzó Bethe rustamente con la supo..sición del ciclo carbono

ni trÓg'eno, que es ta su posición origina también serias di hcul ta

des. Es necesario poner de acuerd,o la producción de energía 

. con la relación conocida entre masa y 1 uminosidad. Tal concor

dancia es posib'.e únicamente con la su posición su mamen te hi

po té tic a y hasta dudosa, que en todas las estrell~s la abundan

cia relativa de nitrógeno y carbono sea la misma .. 

Por supuesto, que en estrellas de temperatura más baja la 

importancia rela ti ,a de am has serie; de reacciones varía. Así, 

por ejemplo, propone Critchheld para estrellas de la secuencia 

principal y de tipo espectral M la intervención casi exclusiva 

de la reacción de dos protones. Res pecto a las estrellas no per

tenecientes a la secuencia principal estamos aún bastante lejos 

de indicar las reacciones nucieares necesarias para la: explica

ción de las lurninosidades observadas, De ahí también, que la 

teoría de Be the no nos da ninguna teoría sobre la evolución: 

de las estrellas. Ni siquiera nos proporciona una teoría sobre 

la evolución del sol. Solamente explica la actual producción de • 
energía dentro del sol sin contestar a la pregunta, ·cómo se ori

ginó la constitución del sol y su composición química. 

Sin embargo, no quisie~a terminar, sin añadir en qué for

ma tal vez ocurre la evolución estelar, aunque tales conceptos 

son todavía sumamente hipotéticos. Podemos suponer, que la 

estrella empieza como aglomeración individual de masa en for

ma esférica, de grandes dimensiones y pequeñísima densidad. 
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Bajo el influjo de la gravedad .so con trae paulatinamente t.sÍn 

la intervención de rcaacionclf nuc1earce debido a 1a baja tem

pera tura. Pero la miema con tracción ele va la tcm pera tura, em

piezan lan prÍmerne transmutacíonea nudcaree que contribuyen 

por BU parte igual_men te a un aumento de la tempera tura ce

telar y. por consiguíen te, aumenta la preBÍÓn hae ta Ím pedir 1a 

con tracción. Ya 'a una tem.peratura de apenas medio millón de 
. 

grados pudiera reaccionar el deuterio con el protón formando 

He 3. La liberáción de energía debido a e~ te proceso termina al 

gastarse totalmente el deuterio. Sobr~viene una nueva contrac

ción hasta que a la temperatura de doa millones de grados el 

Li7 junto con un protón se transforma en ·dos átomos de helio 

, y el Li 6 aprove~ha el protón para dar origen simultáneamente 

a un núcleo de He 
4 

y de He 3
• A la tcm pen~ tura c'?m prendida 

entre 3 y 9 millones de grados se pueden prod ucír las reaccio

nes Be 9 + protón -➔Li6 + He
4 

y B
11 + protón~ 3He4. Por hn .. 

·una última contracción conduce a los procesos que hemos co

nocido como principales en el interior del sol y que probable .. 

rr..ente • intervienen en el interior de todas las estrellas de la 

secuencia , principal. Al haberse terminado todo el hidróge_no, 

fallan naturalmente las tranemu taciones nuclear·es. Entonces la 

estrella llega al final de su carrera. Las úl,timas energías que 

irradia, deben ser consecuencia de con tracciones extraordinarias. 

elevando la densidad media a· 100,000 veces la del agua, la 

densidad central. según Marshak, a 30 millones, es decir. a 30 

toneladas· por cm 3
. Pero en ton ces, la tempera tura central. ya 

'eetá bajando a unos 10 millones de grados. Conocemos real

me~te unas 70 estrellas en tal estado. las llamadas enanas blan

cas. Si nues.tra suposición-sobre la evolución estelar fuese acer

tada. tendríamos entonces al mismo tiempo una explicación de 

estos objetos interesantes~ Pero toc;lavía estamos lejos de cono

·cimientos com-pletos sobre la evolución de las estrellas. 
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