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0.1. Prefacio

Estos capitulos constituyen una introduccion al estudio de la astrofisica estelar. Comprende una
breve descripcién del sistema de clasificacién espectral, los conceptos bésicos de la teoria de la
estructura estelar, y un recorrido por los puntos claves de la evolucién de las estrellas.

El sistema de unidades que se utiliza es el sistema cgs que todavia utilizan los astréonomos. Tam-
bién en astronomia se utilizan otras unidades convenientes como el parsec para longitud y km s~
para velocidad. La conversion entre el sistema cgs y otras unidades al sistema SI es

cgs Sl
masa 100g 1kg
longitud 10°cm Tm
tiempo 1s 1s
densidad 103gem™> 1kgm™
velocidad Tkms™' 100ms™
energia 107erg TNm
energia TeV 1.602 x 107" Nm
longitud Tpc 3.0865 x 10" m
masa protén my  1.67 x 1072 kg
masa solar TMy 2x10¥kg

campo magnético 1gauss 10 *tesla
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II1

DATOS UTILES

constante de Boltzmann:
constante gravitacional:
constante de Stefan-Boltzmann:
constante de Planck:
velocidad de la luz:
parsec:

unidad astrondémica:
radio solar:

radio de la Tierra:

masa, solar:

luminosidad solar:

masa del protén:

un ano:

k=138 x10"erg K™

G =6.672 x 108 cm3g 1572
0=>5.67x10"ergem 2K * 57!
h =6.626 x 107¥ ergs
c=3.0x10"%cms™

1pc =3.086 x 10" cm
TUA =1.496 x 10" cm

Ry = 6.96 x 10'%cm

Re = 6.378 x 108 cm

Mg =2.0x103¢g

L, =3.826 x 10% ergs™!
my =1.67 x 107%¢g

1 afio = 3.1557 x 10" s
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Capitulo 1

Clasificacion Espectral

1.1. Historia

En 1817 Joseph Fraunhofer determiné que las diferentes estrellas tienen espectros distintos. Un
espectro estelar consta de una franja continua brillante, llamada el continuo, con un patrén de
lineas oscuras, las lineas de absorcion, que ocurren en longitudes de onda bien definidas. Este
patron de lineas oscuras se puede comparar con espectros de laboratorio y el patrén caracteristico
de cada elemento quimico puede identificarse.

El continuo se debe a la temperatura de la estrella y es una muy buena aproximacion al espectro
de un cuerpo negro de la misma temperatura efectiva. La ley de desplazamiento de Wien afirma
que el maximo de la intensidad del espectro de un cuerpo negro ocurre para la longitud de onda
Amax = 0.29/T cm, en donde la temperatura se mide en grados Kelvin. Las temperaturas efectivas
de las estrellas van desde unas 2000 grados para las estrellas mas frias hasta unos 50,000 K para
las estrellas masivas calientes. Las enanas blancas y otras estrellas en las etapas finales de sus vidas
pueden alcanzar temperaturas de 100,000 K.

Las lineas de absorcién se deben a iones y atéomos que pueden estar presentes a las diferentes
temperaturas. Las lineas de absorcién de la estrella se deben a dtomos e iones en su atmosfera.
Algunas de las lineas de absorcién son interestelares, es decir se deben a dtomos, principalmente
neutros, que se encuentran en el camino entre la estrella y la Tierra. Otras lineas de absorcion
que se ven en un espectro son teluricas, es decir se deben a atomos y moléculas en el atmosfera
terrestre.

IR A N e (e

Figura 1.1: El espectro del Sol entre 5100 y 5200 Angstrom.

El primer sistema de clasificacién de espectros estelares utilizo la fuerza relativa de las lineas de
absorcion de hidrégeno, empezando con el tipo A para las lineas mas anchas.

En 1901 la astronoma Annie Jump Cannon anadié los tipos espectrales O y B a la secuencia
y también introdujo las subdivisiones decimales, es decir, cada tipo espectral se divide en 10
subdivisiones, p. ej. A0-A9. El esquema de clasificacion espectral de Harvard es esencialmente el
que empleamos hoy en dia. Empezando con las estrellas més calientes, la secuencia es O, B, A, F,

G, K, M.
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Conforme pasamos de las estrellas més calientes a las mas frias, la forma del continuo cambia por
que la posicion del maximo de la intensidad se mueve a longitudes de onda mayores.

1.2. Esquema de clasificaciéon espectral

Tipo Caracteristicas
Espectral

O Son las estrellas blanco-azules més calientes con pocas lineas espectrales.
Presentan lineas de absorcién fuertes de Hell.

B Son estrellas calientes blanco-azules. Presentan lineas de absorcién de Hel.
Las lineas de Hel son mas fuertes para el tipo B2.

A Son estrellas blancas. Las lineas de absorciéon de la serie de Balmer de
hidrégeno son mas fuertes para el tipo AO.

F Son estrellas blanco-amarillas. Las lineas de absorciéon de Call son
importantes. Se presentan lineas de absorcién de algunos metales neutros,
p-ej. Fel, Crl.

G Son estrellas amarillas con un espectro tipo solar. Las lineas de Call son
importantes. Las lineas de metales neutros son fuertes.

K Son estrellas tibias anaranjadas. Las lineas de absorcién de Call
(las lineas H y K) son més fuertes para el tipo K0. El espectro es dominado
por las lineas de absorcion de los metales.

M Son las estrellas mas frias y rojas. Sus espectros estan dominados
por bandas de absorciéon de moléculas.

Ejemplo

La estrella Vega es tipo A0. Posee lineas fuertes de absorcion de hidrégeno.
El Sol es tipo G2. Las lineas de absorciéon de hidrogeno son débiles pero las lineas H y K de Call

son fuertes.

Cuadro 1.1: Algunas lineas espectrales importantes.

Longitud de onda Atomo o i6n

A [Angstrom|

3933 Call (linea K)
3068 Call (fnea H)
4101 HI (linea H9)
4342 HI (linea Hy)
4861 HI (linea HPB)
6563 HI (linea He)

5167-84 Mgl (lineas b)
5270 Fel y Cal

589096 Nal (lineas D)
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Figura 1.2: Espectros en el rango visible de estrellas de
hacia abajo: O5, 09, A0, F6, G2, G9, K5, M4.
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1.3. Leyes de Kirchhoff

1. Un gas caliente y denso, o un objeto sélido caliente, emite un espectro continuo sin lineas
espectrales. Este espectro corresponde al espectro continuo de un cuerpo negro.

2. Un gas caliente y difuso emite lineas de emision brillantes. Estas lineas de emision se producen
cuando un electron hace una transicién de un nivel alto a un nivel bajo dentro de un dtomo

o 16n.

3. Un gas frio y difuso delante de una fuente de un espectro continuo produce lineas de ab-
sorcion oscuras en el espectro continuo. Los electrones de los atomos e iones del gas frio
y difuso pueden absorber fotones del espectro continuo a longitudes de onda determinadas
para realizar una transicién desde un nivel bajo a un nivel mas alto dentro del atomo o i6n.

Esta ultima es la situacién que corresponde a una estrella. El gas caliente y denso es la estrella que
emite un espectro como un cuerpo negro. El gas frio y difuso es la atmdsfera que rodea la estrella.

1.4. Estado de ionizacion

Temperatura (K)

50000 25000 10000 8000 6000 5000 4000 30

Fuerza de Linea

Tipo Espectral

Figura 1.3: Variacion en las fuerzas de las lineas espectrales como funcién de tipo espectral.

La secuencia de tipos espectrales se debe a los cambios de temperatura de las diferentes estrellas.
La temperatura afecta la forma del continuo, pero también determina el estado de ionizacién de
los diferentes elementos quimicos y el estado de excitacién de los electrones dentro de estos atomos
e iones.

El estado de ionizacién se escribe con un niimero romano:

Atomos nettros: HI, Hel, CI, Cal, etc
Una vez ionizado: HII, Hell, CII, Call, etc
Dos veces ionizado: Helll, CIII, Calll, etc
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1.4. ESTADO DE IONIZACION )

Las diferentes lineas que aparecen en los espectros de las estrellas dependen de los niimeros relativos
de atomos en diferentes estados de ionizacion y los niimeros relativos de electrones en los diferentes
niveles dentro de estos atomos. La figura 1.3 resume los contribuyentes principales al espectro de
una estrella a diferentes temperaturas.

Las estrellas O tienen lineas de hidrégeno débiles por que sus atmosferas estan muy calientes y el
hidrégeno se encuentra casi totalmente ionizado. Las estrellas M tienen lineas de hidrégeno débiles
por que la temperatura es demasiado baja para excitar los electrones arriba del nivel base.
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Capitulo 2

Estructura estelar

2.1. Suposiciones basicas
Una estrella es un objeto que satisface:
= Es ligado por su autogravedad.
» Radia energia proporcionada por una fuente interna.

El requisito de la autogravedad trae como consecuencia que una estrella es una esfera, debido a
que la gravedad es una fuerza esféricamente simétrica.

La fuente de radiacion interna puede ser la energia liberada por las reacciones de fusién en el
interior estelar, o bien, la energia potencial gravitacional liberada durante la contraccién o colapso
del objeto.

Con esta definicion, los planetas obviamente no son estrellas por que reflejan la luz, no brillan por
su cuenta. Tampoco los cometas son estrellas por que no estan ligados por su autogravedad.

El hecho de que las estrellas liberan su energia interna implica que deben evolucionarse, es decir,
experimentar cambios en su estructura y su composicién quimica. Finalmente, una estrella muere
cuando no puede cumplir con alguno de los requisitos basicos. Por ejemplo, cuando se acaba
el reservorio de combustible en el nicleo de la estrella, se acaban las reacciones nucleares y la
estrella empieza a enfriarse. Algunas estrellas estallan como supernovas, rompiendo la condicion
de autogravedad.

2.2. Hacia un modelo de una estrella

Para construir un modelo de la estructura interna de una estrella, es necesario imponer algunas
suposiciones adicionales.

Aislamiento

Se ignoran los sistemas binarios cercanos, en donde las estrellas se interactian entre si. Una estrella
se considera como un objeto aislado debido a que la distancia entre estrellas generalmente es mucho
mayor que el radio estelar en cualquier fase de su vida.

Por ejemplo, el radio del Sol es Ry = 6.96 x 10'° cm, mientras que la distancia a la estrella mas
cercana, Préxima Centauri, es d = 4.0 x 10" cm, es decir d ~ 6 x 10’R,,. Entonces, a esta distancia,

7
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la aceleracion debido a la fuerza de gravedad y el flujo radiante, que obedecen leyes de cuadrados
inversos, se disminuyen por un factor de (6 x 107)2 ~ 107", comparado con sus valores en la
superficie del Sol.

Composicién quimica uniforme inicial

Se supone que una estrella nace con una masa dada y una composicion quimica homogénea que es
la de su nube molecular natal. Esta composicion quimica depende de la época en la cual se formé la
estrella: las primeras estrellas tienen menor metalicidad (en la astronomia, la metalicidad se refiere
a todos los elementos mas pesados que el hidrégeno y el helio). También depende de la ubicacién
de la estrella en la galaxia: generalmente las estrellas més cercanas al centro de la galaxia tienen
mayor metalicidad.

Generalmente, se encuentra que la composicién quimica de las estrellas consta de 70% de H
(hidrégeno) por masa, 25-30 % de He (helio) y cantidades menores de los elementos méas pesados,
los méas comunes siendo C, N, O, Ne, S, Si y Fe.

Las capas superficiales de las estrellas son las menos afectadas por la evolucién estelar, la cual
ocurre principalmente en el nucleo de la estrella. Por lo tanto, las abundancias quimicas en la
superficie de la estrella son las mas representativas de la composicién quimica inicial.

Simetria esférica

La condicién de autogravedad implica que las estrellas deben ser esféricas. Solamente hay des-
viaciones de la esfericidad debido a una rotacién réapida de la estrella, o campos magnéticos muy
fuertes. Ambos efectos son mucho menores a la energia de ligado gravitatorio de la estrella. Por
ejemplo, en el caso del Sol, el didmetro en la posicion del ecuador solar es mas grande que el
didmetro que pasa por los polos por 10.77 milisegundos de arco (el disco solar subtiene un angulo
de 16 minutos de arco en el cielo, asi que la diferencia es ~ 0.001 %), de los cuales 8.01 milisegundos
de arco se atribuyen a la rotacién del Sol y el resto a los efectos del campo magnético.

La suposicién de simetria esférica quiere decir que las variaciones en las cantidades f’1sicas, como son
la densidad, la presién, la temperatura, etc, son radiales, es decir, estas cantidades son uniformes
en una superficie esférica de radio r y podemos despreciar variaciones en las coordenadas angulares.

2.2.1. Masa

Si la masa total de una estrella es M, y su radio es Ry, se define la masa de material estelar interior
aradio v (0 <r <R,) por

T
m(r) = J p(r)dmr? dr ,
0
en donde 47tr? dr es el elemento de volumen de una cascara delgada de grosor dr que se encuentra
a distancia 1 del centro estelar y que tiene densidad p(r). La densidad de material estelar no es
una constante sino disminuye con radio desde el centro hacia afuera: las densidades en los nicleos
de las estrellas son de orden p, ~ 100 gcm ™, mientras que las densidades en la superficie son de
érden ps ~ 107°gem 3.

El elemento de masa es dm = 4mr’p(r)dr v entonces podemos utilizar la coordenada de masa
en vez del radio, donde 0 < m < M, cuando 0 < r < R,. Este cambio de variable resulta muy
util, porque la masa de la estrella, M,, queda aproximadamente constante durante la evolucion
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mientras que el radio, R,, puede variar por 6rdenes de magnitud, por ejemplo cuando la estrella
entra en la fase de gigante roja.

2.2.2. Equilibrio hidrostatico

g, dm

Figura 2.1: Equilibrio de fuerzas sobre una capa delgada esférica dentro de una estrella.

El gradiente radial de la presién debe balancear la fuerza debido a la gravedad a todos puntos
interiores de la estrella, porque al contrario la estrella se expande o se contrae. Esta condicién de
equilibrio se conoce como el equilibrio hidrostdtico.
Si consideramos una cascara esférica de masa dm a radio r del centro de la estrella, entonces la
fuerza de gravedad que acttia sobre esta cascara es

B Gm(r)

g-om = 2 dm

en donde g, = —Gm(r)/r? es la aceleracién debido a la gravedad de toda la masa interior a T y
G =6.672 x 108 g Tem3s™2 es la constante de gravedad.
Las fuerzas de presion que actian sobre la cdscara son:

En la superficie inferior: 4mr*P(r) ,
En la superficie exterior: 4m(r + dr)?P(r + dr) .
Por lo tanto, equilibrando las fuerzas en direccién radial (hacia afuera) obtenemos
Gm(r)

47t((r + dr)*P(r + dr) — *P(r)) = — = dm

Ahora, utilizamos la definicién del elemento de masa dm = 47r?6r, para encontrar
A7t((r 4+ dr)*P(r + dr) — *P(r)) = —4nGm(r)p(r)dr .
En el limite 6r — dr — 0, obtenemos la ecuacion de equilibrio hidrostdtico
dP Gmp
dar - 2
en donde m, p, P son funciones de radio v y G es la constante de gravedad.
Podemos escribir la ecuacién de equilibrio hidrostatico en términos de la coordenada de masa:
dP Gm
dm 4t
en donde r es ahora una variable dependiente de m y el gradiente de la presién es con m.
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2.2.3. (Generacion de energia

Se supone que la energia se genera en el centro de la estrella por las reacciones de fusion y es
transportada hacia la superficie. El flujo de energia (energia por unidad tiempo) a través de una
esfera de radio r es la luminosidad L(r). La luminosidad total de la estrella, L,, corresponde al
valor en la superficie, L, = L(R,). El gradiente de la luminosidad con radio es

i 4nrlpe

donde € es la tasa de generacion de energia por unidad masa y es una funcién conocida de p, T, y
la composicién quimica, que se obtiene de la fisica nuclear.

2.2.4. La Fusion de Hidrégeno en Helio

Hay dos maneras de fusionar hidrégeno en helio:

Cadena protén-proton

Funciona para temperaturas en el nicleo T, < 18 x 10° K.
El primer paso es la fusién de dos nicleos de hidrogeno (protones) para formar un nicleo de deuterio
(isétopo de hidrégeno con un neutrén, escrito 2H) liberando un positrén (*) y un neutrino (v).

p+p— HAB +v.
Este proceso tarda unos 107 afios.
Luego, un ntcleo de deuterio se fusiona con otro protén para formar un isétopo de helio (*He)
liberando un fotén (rayo-y). Este proceso es muy rapido y tarda solamente 1 segundo.

‘Hep— 3He+vy.

Finalmente, dos ntcleos de helio 3He se fusionan para formar un nicleo de *He liberando dos
protones. Este proceso tarda unos 10° afios.

SHe+*He — *‘He+p+p.

El proceso neto ha sido la conversién de 4 protones (ntcleos de hidrégeno) en un ntcleo de helio.
Ademés, para cada ntcleo de *He formado se libera energia en forma de

2 fotones de rayos-y

2 neutrinos

2 positrones que colisionan con electrones cercanas, asi liberando 2 fotones de rayos-y.

energfa cinética (es decir, calor) del nicleo de *He final y los 2 protones que salen de la
cadena proton-protén.
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Figura 2.2: Diagrama esquematico de la cadena protén-proton.

La tasa de generacién de energfa de la cadena protén-protén es € oc T4,

El ciclo CNO

Funciona para temperaturas en el nicleo estelar T, > 18 x 10°K.
Este ciclo tiene 6 pasos, los cuales podemos resumir en la siguiente forma:

“C+p — BN+vy

BN — BC+p +v
Boyp o N4y
BN4p o 04y

PO = PN4+BT+v

]5N+_p — ]ZC +4 He

Es decir, empezando con un ntcleo de '*C (carbono) en el primer paso, agregamos 4 protones
en los pasos 1, 3, 4 v 6 y terminamos con un nicleo de '2C al final, junto con el nicleo de “He.
Pasamos por varios isétopos de carbono, nitréogeno y oxigeno.

El resultado neto es la conversiéon de 4 protones en un ntcleo de helio *He con la liberacién de
energfa en forma de fotones de rayos-y, neutrinos y positrones. Debido a que la "?C no es destruido
por el proceso (entra al principio y sale al final), decimos que juega el papel de un catalizador para
la reaccién nuclear.

La fuerza repulsiva de las cargas positivas entre un protén y un nicleo de carbono (6 protones)
o nitrégeno (7 protones) es muy grande y por esto los protones tienen que estar moviendose muy
rapido. Esta es la razén por la cual el ciclo CNO ocurre a temperaturas mayores que la cadena
proton-proton.

Los primeros pasos en el ciclo CNO ocurren en tiempos mucho mas cortos que el primer paso en
la cadena proton-proton, y por lo tanto el ciclo CNO puede volverse la fuente dominante de fusion
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‘He

a Proton Y Gamma Ray
a Neutron V  Neutrino
(3 Positron

Figura 2.3: Diagrama esquemaético del ciclo CNO.

de hidrégeno en estrellas cuyas temperaturas centrales son un poco mas calientes que la del Sol.
La tasa de generacién de energfa en el ciclo CNO es € o T'8.

2.2.5. Flujo de energia

La energia se transporta desde el centro, donde es generada, hacia la superficie. El transporte
puede ser mediante conduccién, conveccion 6 radiacién, o una combinacion de éstas. El flujo de
energia determina el gradiente radial de temperatura dentro de la estrella.

En las estrellas masivas M > 8M, el transporte de energia es principalmente por radiacion, y
depende de la opacidad del material estelar a la radiacion. La opacidad se escribe k y es una
funcién conocida de la temperatura, la densidad y el estado de ionizacién del gas estelar que se
obtiene de la fisica cuantica y atémica.

En las estrellas como el Sol, la conveccién es el mecanismo de transporte de energia mas importante.
La conveccion es un tipo de inestabilidad dinamica que ocurre cuando el gradiente radial de
temperatura se hace demasiado grande. La conveccién no tiene consecuencias catastroficas para la
estrella: consta de un movimiento macroscopico de masa que lleva al transporte eficiente de calor
y el mezclado de material desde los radios interiores hacia radios mayores de la estrella.

La conduccién solamente es un mecanismo importante de tranporte de energia en las enanas
blancas.

2.3. Estructura estelar basica

La estructura estelar se puede representar por cuatro ecuaciones diferenciales ordinarias (para la
masa, la ecuacién de equilibrio hidrostatico, la ecuacion para la produccién de energia y la ecuacion
para el transporte de energia).

Es conveniente escribir las ecuaciones en términos de la coordenada de masa m, en vez de la coor-
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denada radial r.

Condiciones de frontera

Para resolver el sistema de ecuaciones diferenciales acopladas, es necesario definir las condiciones
de frontera.

Enr=R,, LR,)=L,, mR)=M, y PR,)=0.

2.3.1. Estimaciones de cantidades fisicas

La densidad promedio de una estrella se obtiene simplemente dividiendo su masa por su volumen
M.

4mR3/3

La temperatura promedio se puede estimar al considerar la energia interna total de la estrella y

aplicar el teorema del Virial. La energia interna es

p=

en donde y = 5/3 (para un gas monatémico) es el cociente de calores especificos, P(m) es la presién
y p(m) es la densidad del gas en funcién de la coordenada de masa. Para un gas ideal, la presién y
la densidad se relacionan mediante P = pkT/m,, en donde T es la temperatura, k es la constante
de Boltzmann y m, = my es la densidad promedio de una particula (que podemos considerar un
atomo de hidrégeno en este caso). Por lo tanto,

3 k =
U=2—"TM,
ZmH ’

donde T es la temperatura promedio y M, es la masa total de la estrella.
El teorema del Virial relaciona la energia gravitacional potencial de la estrella (O, con la energia
interna de la estrella U,

2U+0=0.
Para una estrella de densidad constante,
Q:_JM*Gmdm __36M;
0 T 5 R,
Por lo tanto, utilizando el teorema del Virial, obtenemos

3kTM. 3 GMZ

my N 5 R* ’
es decir, la temperatura promedio es
— GM*mH
T=——.
5kR,

Sustituyendo valores de las constantes fisicas, y la masa y radio del Sol, obtenemos T = 4.6 x 10° K.
Esta temperatura es una temperatura promedio, y sabemos que en la superficie del Sol la tempera-
tura es solamente ~ 6000 K. Por lo tanto, la temperatura en el centro del Sol sera mucho mas alta
que la temperatura promedio. A estas temperaturas, el hidrogeno y el helio estan completamente
ionizados y el gas es realmente un plasma de nicleos atémicos (es decir iones) y electrones.
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Capitulo 3

Evolucion Estelar

Autora: Yolanda Gomez

3.1. Introducciéon

La formacion estelar no se da de manera individual sino en grupos. Cuando una nube molecular
se colapsa puede llegar a formar desde unas cuantas hasta miles de estrellas, que a groso modo,
podemos decir que tienen la misma composiciéon quimica y se formaron casi al mismo tiempo. A
este grupo de estrellas se les llama comunmente ctimulos abiertos y son los lugares idéneos para
estudiar la evolucion estelar. Dentro de nuestra galaxia encontramos muchos de estos cumulos y
algunos son visibles a simple vista, como las Pléyades. El cimulo de las Pléyades es el més cercano
a nosotros, se localiza a una distancia aproximada de 440 anos luz y se estima que lo componen
cerca de 1000 estrellas, aunque a simple vista solo se aprecian siete estrellas brillantes, quiza por
ello la gente lo conoce como las siete hermanas. La masa de las estrellas de este grupo, no obstante
que se formaron casi al mismo tiempo, pueden llegar a tener valores muy variados.

Como veremos posteriormente, la masa es un factor clave que determina la evolucién y tipo de
muerte que le espera a una estrella. Una vez formada la estrella, esta tendra una masa determinada
que puede ir desde las més pequenitas de apenas 0.2masas solares, hasta mas de 40 veces la
masa de nuestro Sol (1 masa solar, My = 1.9 x 10¥g). La cantidad de masa de una estrella
esta directamente relacionada con la cantidad de energia que libera por segundo, a lo que conocemos
como su luminosidad. De hecho las estrellas méas masivas son las més luminosas y aunque el cambio
en masa de una estrella a otra no sea muy grande, el cambio en luminosidad si sera apreciable.
Por ejemplo, para una estrella 0.5 veces la masa del Sol, le corresponde una luminosidad de 0.3
luminosidades solares (1 luminosidad solar, Ly, = 3.8 x 10 ergs™'), mientras que para una
estrella 36 veces mas masiva, de 18 M, le corresponde una luminosidad de 20,000 luminosidades
solares, un factor ~ 6 x 10* veces mayor. Esto se debe a que la luminosidad de una estrella, si
esta se comporta como un gas ideal, depende del cuadrado de su radio y entonces las estrellas
mas masivas son también las més grandes y luminosas. Para una estrella de radio R y area de la
superficie A = 4nR?, su luminosidad vendra dada por:

L = 4noR* TS
donde o es conocida como la constante de Stefan-Boltzman (0 = 5.670 x 102 ergs™'em 2 K™*) y

Tt se define como la temperatura efectiva de la superficie de la estrella. Por ejemplo, para nuestro
Sol, si sustituimos el valor de la luminosidad solar y el radio del Sol, Ry = 6.96 x 10'° cm, obtenemos

15



16 CAPITULO 3. EVOLUCION ESTELAR

que la temperatura de la superficie solar es Ty = 5770 K. La luminosidad de una estrella es un
parametro fisico que identifica de manera tnica en qué fase evolutiva se encuentra la estrella.

3.2. Diagrama Hertzsprung-Russell

De estudios espectroscépicos se sabe que las estrellas tienen una composicion inicial en masa de
aproximadamente 70 % hidrégeno, 28 % helio y una pequena parte de elementos pesados que puede
ir de 2 a 3% en estrellas como nuestro Sol, a solo unas décimas en estrellas pobres en metales.
La principal fuente de energia de las estrellas, durante la mayor parte de su vida (para la cual se
comporta a primera aproximaciéon como un gas ideal; L oc T%), es la fusién de dtomos de hidrégeno
en atomos de helio dentro del niicleo estelar. A esta etapa en la vida de la estrella se le conoce como
la Secuencia Principal. Los astrénomos E. Hertzsprung y H. N. Russell, encontraron de manera
independiente (el primero en 1911 y el segundo en 1913) una relacién entre la luminosidad y la
temperatura efectiva de las estrellas a la cual se le dio el nombre de diagrama Hertzsprung-Russell
(HR). A la banda diagonal donde caen la mayor parte de las estrellas en el diagrama HR se le
conoce como la Secuencia Principal.

Si comparamos la luminosidad (L) y temperatura efectiva (Tf) de los objetos méds brillantes
del cimulo de las Pléyades, notamos que éstos quedan alineados en una banda diagonal que
corresponde justamente a la Secuencia Principal dentro del diagrama HR (ver Figura 3.1).

Diagrama HR de las Pleyades
10,000
100 [ "
O "
S f
2 T, :
= Pl e
-g 1 B .....:.; M L] .
£ Secuencia TR
= .. LI
— Principal (AP
001
0.0001
] ] ]
30,000 10,000 6000 3000
Temperatura efectiva (K)

Figura 3.1: Diagrama Hertzsprung-Russell para el cimulo abierto de las Pléyades. El eje vertical
indica la luminosidad en unidades solares, y el eje horizontal la Temperatura efectiva en grados
Kelvin. Note que la temperatura crece hacia la izquierda.

El principal parametro que determina la posicién de una estrella en la Secuencia Principal, consi-
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Cuadro 3.1: Parametros fisicos de estrellas en la Secuencia Principal.

Tipo espectral Temperatura Masa Luminosidad Tiempo de
Efectiva Evolucién

T [K] M [Mg] L[Ls] tg [anos]

05 45000 60 8x10° 5.5 x10°
B5 15000 6 800 5.5 x107
A0 10000 3 50 4.4 x108
FO 7000 1.5 6.5 1.7 x107
GO 6000 1.1 1.5 5.3 x107
KO 5000 0.8 04 1.5 x10"
M5 3000 0.2 0.01 1.5 x10"

derando una composicién quimica homogénea, es justamente su masa. Las estrellas mas masivas
deben de quemar més hidrégeno para poder tener una luminosidad mayor y consecuentemente
tendran una temperatura efectiva mayor, mientras que las estrellas de menor masa quemaran el
hidrégeno en su nicleo de manera modesta produciendo una menor luminosidad y la temperatura
efectiva sera menor. Esto explica por qué las estrellas no quedan distribuidas de manera azaroza
dentro del diagrama HR, sino que siguen una correlaciéon bien definida. En la Figura 3.1 las estre-
llas del cimulo de las Pléyades que caen a la izquierda seran mas masivas que las que caen a la
derecha.

Conforme la masa de las estrellas aumenta, a lo largo de la Secuencia Principal, la presién y
la temperatura en el nicleo de estas estrellas también aumentara. Es de esperarse que exista
una temperatura minima para la cual las reacciones nucleares sean tan pobres que ya no puedan
mantener la fusion nuclear del hidrégeno. Esta temperatura minima se alcanza para estrellas con
masas del orden de 0.08 M) (T = 2700K, L, = 5 x 10 Ly). De igual manera la Secuencia
Principal tendra un limite superior que se alcanza cuando una estrella llega a tener una masa
mayor a 90 Mg (Ter = 53,000K, L, = 1 x 10°L), ya que la estrella experimentaré oscilaciones
térmicas en su interior que provocaran variaciones dramaticas en la produccion de energia nuclear,
impidiendo la formacién de estrellas estables. La Secuencia Principal no solo esta limitada por la
masa de las estrellas, sino tambien por la edad de las mismas. Debido a que todas las estrellas del
cumulo se formaron casi al mismo tiempo, a esta Secuencia Principal tambien se le llama Secuencia
Principal de Edad Cero, ZAMS (por sus siglas en inglés; Zero Age Main Sequence), a partir de la
cual las estrellas evolucionaran hacia la derecha del diagrama HR.

Es posible saber tedricamente el tiempo que pasa una estrella en la Secuencia Principal, para lo
cual se calcula el tiempo despues del cual la estrella ha consumido el 10% de su hidrégeno y le
llamamos tiempo de evolucion tg. En la Tabla 1 se muestran los distintos tiempos de evolucion para
estrellas con masas distintas. Se observa que el tg para estrellas masivas es menor que para estrellas
con masas pequenas. Esto se debe a que las estrellas masivas tienen que quemar mas hidrégeno
por unidad de tiempo para mantener sus luminosidades, agotando su combustible rdpidamente.
Por el contrario, para una estrella de masa pequena, su luminosidad también es menor y la tasa de
quemado de hidrégeno también serda menor, pudiendo durar mas tiempo en la Secuencia Principal.
El tiempo de evolucién estard dado por la siguiente relacién: tg (afios) = 7.3 x 10°M[My]/L[L].
Si observaramos el diagrama HR para estrellas de otros ciimulos nos dariamos cuenta que no solo
hay estrellas a lo largo de la Secuencia Principal, sino que algunas de estas caen en la parte superior
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derecha, a las que llamamos gigantes y otras caen en la parte inferior izquierda del diagrama, a las
cuales llamamos enanas. Estos nombres se dieron debido a que siguiendo la teoria de la radiacion
uno espera que si dos estrellas tienen la misma temperatura, pero una es mas brillante que la otra,
la mas brillante debe tener una superficie mas grande, de ahi el nombre de gigantes. El encontrar
estrellas fuera de la Secuencia Principal, donde previamente dijimos que la principal fuente de
energia era la fusion de atomos de hidrégeno en atomos de helio, nos sugiere que deben de existir
otros mecanismos fisicos de generacion de energia.

3.3. Gigantes Rojas

La principal fuente de energia de las estrellas de la Secuencia Principal es la fusién de atomos de
hidrégeno en helio, a lo cual comunmente se le llama quema de hidrogeno. Esta quema de hidrogeno
ocurre cuando la temperatura (~ 10" K) y la densidad (~ 10*gcm™) en el centro de la estrella,
permiten mediante el proceso protén-protén (p-p) la formacién de nicleos de helio. Esta reaccién
esta dada por:

4'H - *He+ v,

donde vy es la energia liberada en el proceso p-p. Una de las consecuencias del proceso anterior es
la formacion de ntcleos de He los cuales se acumulan en el centro de la estrella, sin tener reaccio-
nes termonucleares, y constituyéndose el llamado nicleo inerte de helio. La quema de hidrégeno
continiia en una céascara alrededor del ntcleo inerte.

Con el tiempo, la densidad y la temperatura del niicleo de helio aumentan debido a la contraccion
del ntcleo de la estrella. Paralelamente, la tasa de energia producida en la cascara del quemado de
hidrégeno también se hace mayor. Este aumento de potencia hace que la envolvente de hidrogeno
se expanda para mantener el equilibrio hidrostatico, haciendo que la estrella entre en la fase de
gigante roja.

Cuando la masa del nicleo estelar alcanza a ser del orden del 10 % de la masa total de la estrella,
el nicleo deberia de colapsarse debido al limite de Schoenberg-Chandrasekhar. Sin embargo, para
cuando ésto ocurre, la materia del nticleo estd en estado degenerado y la presién de degeneracion
de los electrones impide el colapso.

El estado degenerado es aquel donde, debido al principio de exclusion de Pauli, la materia no puede
comprimirse indefinidamente apareciendo una presion de degeneracion que no se puede explicar
clasicamente. La presion degenerada de los electrones es justamente la que determina la estructura
de las estrellas enanas blancas (p ~ 10°gcm3), mientras que la presién de degeneracién de los
neutrones la de las estrellas de neutrones (p ~ 10™ gem=3).

En general el material degenerado tiene dos propiedades importantes: es un buen conductor y
es muy dificil de comprimir. La primera hace que el ntcleo, compuesto principalmente de helio,
se comporte como metal manteniéndose isotérmico, es decir, que cualquier diferencia de tempe-
ratura en el nicleo sera atenuada rapidamente. La segunda nos dice que el material degenerado
opondra gran resistencia a la compresion.

La estructura de la estrella en esta etapa de gigante roja consiste de un nicleo degenerado, pequeno
y muy denso, compuesto de helio inerte, envuelto por una cascara de helio parcialmente degenerado
(mezcla de He recientemente adquirido de la quema de H y de material degenerado). Més hacia
afuera se tiene una cascara delgada donde ocurre la quema de hidrégeno y finalmente una envolvente
extensa y tenue de hidrégeno, donde la energia es transportada hacia las capas externas ya sea
por conveccion o por radiacion. La quema de hidrégeno contintia produciendo niicleos de helio, los
cuales se incorporan al nicleo degenerado, incrementando su masa. Como el nticleo degenerado ya
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no puede contraerse mas, la masa adicional producird un aumento en su volumen y temperatura,
haciendo que la parte externa de la estrella se expanda en forma lenta, aumentando su luminosidad,
hasta alcanzar un gran tamano y el material, al menos en la envolvente, se encontrard muy diluido.
Es posible identificar las fases evolutivas para una estrella como nuestro Sol en un diagrama HR
tedrico (Figura 3.2).

Diagrama Hertzsprung—Russell

Nebulosa Planetaria
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Figura 3.2: Esquema del diagrama Hertzsprung-Russell para una estrella tipo solar.

En la etapa de gigante roja, la quema de hidrégeno aumenta, haciendo que la estrella se expanda
y se enfrie. El nicleo contintia aumentando su densidad y temperatura y en él la tasa de colisiones
entre los nicleos de helio crece. Sin embargo, para formar nicleos de elementos mas pesados no es
suficiente que dos nicleos de helio colisionen, pues producirian Berilio inestable (inmediatamente
se romperia regresando a los nicleos originales de helio), sino que es necesario que tres nucleos de
helio colisionen casi simultdneamente, en un tiempo menor a 2.6 x 107" s. Este proceso es conocido
como triple-alfa. La probabilidad de que tres nicleos de helio colisionen casi al mismo tiempo es
muy pequena, a no ser que la tasa de colisiones sea muy alta. El proceso triple-alfa se da cuando la
densidad del material degenerado es p > 10°gcm ™3, y la temperatura en el centro alcance valores
del orden de 100 millones de grados.

El inicio de la quema de helio ocurre de manera explosiva. El material degenerado no se expande
al aumentar su temperatura y por lo tanto la producciéon de energia nuclear crece sin control.
Finalmente, la temperatura crece lo suficiente para que el gas deje de ser degenerado y se expande,
ocasionando una disminucién en la produccién de energia nuclear. A este proceso se le conoce como
llamarada de helio.

En la quema de helio se estaran produciendo nicleos de carbono y éstos a su vez pueden in-
teractuar con nicleos de helio formando oxigeno. Para estrellas de masa intermedia (entre 1 a
8M,) esta serd su ultima fuente de energia, manteniendo un ntcleo estelar que se ira colapsando
gravitacionalmente hasta formar lo que conocemos como estrella enana blanca.

Para estrellas con masas mayores al colapsarse el nicleo la densidad y temperatura serdan muy
grandes (p ~ 10°gcm™3; T ~ 600 millones de grados), los niicleos de carbono y oxigeno empezaran
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a interactuar entre si, liberando gran cantidad de energia y consecuentemente la estrella se expande.
A este momento se le conoce como la llamarada de carbono. Este proceso de formacion de nicleos
de atomos cada vez mas pesados continuara, deteniéndose cuando el nticleo esté compuesto de
fierro, por ser éste el elemento mas pesado que puede ser formado exotérmicamente por fusion
nuclear.

3.4. Nebulosa Planetaria

Como hemos visto, un factor importante que altera la evolucién de las estrellas es su masa original;
si es menor a 1 Mg no tendrd llamarada de helio, de la misma manera si la masa es menor a 8Mg,
no tendra una llamarada de carbono. Estas estrellas de masa intermedia (1 < M, < 8M,)), después
de tener la llamarada de helio (en la fase de gigante roja), disminuyen réapidamente su luminosidad
y aumentan su temperatura, ocupando la regién de la llamada rama horizontal en el diagrama
HR. Luego de esta fase la estrella comenzara a fusionar helio en carbono en una céscara (ademas
de la céscara de quemado de hidrégeno en la parte externa), incrementando su luminosidad y
disminuyendo su temperatura superficial a lo largo de la llamada rama asintotica, dirigiéndose
ahora al estado de supergigante roja. Es al final de esta rama asintotica, también conocida como
AGB por sus siglas en inglés (Asymptotic Giant Branch), que la supergigante roja pasa al estado
de nebulosa planetaria.

Una nebulosa planetaria (NP) consiste en general de una masa gaseosa brillante que fue eyectada
por la estrella gigante o supergigante roja y una estrella central brillante que terminara como enana
blanca. Frecuentemente (pero no siempre), a estas envolventes gaseosas se les observa algin grado
de simetria esférica, como el caso de la nebulosa NGC 6720, conocida como la nebulosa del Anillo
(ver Figura 3.3).

La primera NP fue identificada observacionalmente por Charles Messier en 1764 y recibié el nime-
ro 27 en su catalogo de objetos nebulosos (M27). El nombre de NP fue dado por William Hers-
chel (1791), quién utilizando telescopios pequenos encontré que aparecian como pequenos circulos
brillantes de color verdoso, similar al observado en los planetas Urano y Neptuno. Actualmente
sabemos que las NPs no tienen nada que ver con los planetas y que el color verde se debe a la emi-
sién de luz proveniente de los atomos de oxigeno dos veces ionizado (OIII). Las NPs se encuentran
generalmente asociadas con una estrella central vieja y muy caliente (T, =3 x 10K a 3 x 10° K).
Las densidades observadas en las NP varian entre 10> cm™ y 10° cm™3. La estrella central de la NP
produce grandes cantidades de radiacién energética (fotones ultravioleta) los cuales mantienen a la
envolvente gaseosa caliente y ionizada. Hasta cierto punto las NPs son muy similares a las regiones
ionizadas (regiones HII), en el sentido de que tenemos una estrella que ioniza el gas que la rodea,
solo que en el caso de una region HII se trata de una estrella joven de reciente formacion y en la
NP se trata de una estrella de baja masa que se encuentra en su tultima etapa de su evolucion.

A partir de estudios de la distribucién en velocidad de las NPs, Curtis (1918) encontré que las
NPs tenian una distribuciéon similar a la que tienen las estrellas tipo tardio, distinguiéndolas de
los objetos jévenes. Shklovsky (1956) fué el primero en sugerir que las NPs eran los progenitores
de las estrellas enanas blancas y descendientes de las estrellas gigantes rojas. Abell & Goldreich
(1966) apoyaron esta sugerencia usando como argumento la similitud entre las velocidades de
expansion de las NPs y la velocidad de escape de las gigantes rojas. Usando el nimero total de
NP en nuestra galaxia de 6 x 10* (estimado por Shklovsky) y un tiempo de vida de 2 x 10* afios,
Abell y Goldreich mostraron que las NPs deben estar siendo formadas a una tasa de 3 NPs por
ano. Debido a que esta tasa es del mismo orden que la de la formacion de estrellas de baja masa,
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Figura 3.3: Imédgen de la nebulosa planetaria conocida como del Anillo (M57; NGC6720) tomada
por el telescopio espacial Hubble. Crédito: created for NASA by Space Telescope Science Institute
and for ESA by the Hubble European Space Agency Information Centre under Contract NAS5-
26555. http://hubblesite.org/newscenter/archive /releases/1999/01 /image/a/

sugieren que practicamente todas las estrellas de baja masa (como nuestro Sol) pasaran por la
etapa de NP.

En base a su apariencia difusa, las NPs fueron primeramente catalogadas junto con galaxias y
cimulos como parte del New General Catalog of Clusters and Nebulae (NGC) en 1887. Muchas
NPs mantienen su nombre NGC. En nuestra galaxia se conocen alrededor de 1500 NPs y también
se han detectado hacia otras galaxias. El niimero de NPs detectadas hasta ahora no representa
el nimero total de NPs en nuestra galaxia debido principalmente a que existen muchas NP que
permanecen ocultas por la extincién interestelar del plano galactico, haciendo que las NPs que se
encuentran relativamente lejanas del Sol no puedan ser vistas. En este sentido la identificacion de
NPs en ondas infrarrojas o de radio es muy importante para poder cuantificar el nimero total de
NPs en la Galaxia. Se piensa que el nimero total de NPs en nuestra galaxia debe ser decenas de
veces mayor que el nimero de NPs observadas.

La primera linea de emisién identificada en el espectro de una NP fué la linea Balmer del hidrégeno
(HB), hacia NGC 6543. En este espectro aparecian otras lineas més intensas identificadas anos més
tarde como las lineas del nitrégeno NII una vez ionizado (NII), oxigeno una y dos veces ionizado
(OII, OIII) y helio ionizado (Hell). Una manera de distinguir entre el espectro de una estrella
(que normalmente muestra un espectro de continuo con lineas de absorcién) y el de una NP es
justamente con la identificacion de estas lineas de emision.

La composicion quimica de la envolvente de una NP, refleja los procesos nucleares que han tenido
lugar en la estrella progenitora. Una manera de distinguir entre una region HII y una NP, es que la
primera esta constituida por material que no ha sido procesado en estrellas, en cambio en las NPs
se llegan a encontrar cocientes de nitrogeno a oxigeno mucho mayores que en las regiones HII. Esto
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debido a que en la formacién de la NP, al llevarse a cabo el ciclo del carbono, el carbono y oxigeno
se convierten en nitréogeno. Es asi como al final de la vida de las estrellas se llegan a procesar, en
el interior de éstas, los elementos que nos componen como el nitrégeno, oxigeno, el carbono, etc.
de ahi que se diga comunmente que somos polvo de estrellas.



Capitulo 4

Etapas finales de la evolucion estelar

4.1. Estrellas variables

Las estrellas se evolucionan muy lentamente desde el punto de vista humano. Aun las estrellas que
se evolucionan mas rapido viven varios millones de anos y por lo tanto los cambios entre una fase
evolutiva y la siguiente no se pueden discernir facilmente. Sin embargo, la mayoria de las estrellas,
en algun momento de sus vidas, experimentan variabilidad, es decir, cambios importantes en la
cantidad de luz que emiten, en escalas de tiempo de entre dias a meses que podemos medir y
analizar, ver Figura 4.1. Tal variabilidad puede ser intrinseca, en donde la variabilidad se debe
a cambios fisicos en la estrella o sistema estelar, o extrinseca, en donde la variabilidad se debe a
fenémenos tales como el eclipse de una estrella por una companera en un sistema binario, o bien,
efectos de rotacién de la estrella como la aparicién y desaparicién de manchas estelares (manchas
oscuras en la superficie de la estrella, como las manchas solares).

Las estrellas variables intrinsecas pueden ser pulsantes o eruptivas. Las estrellas pulsantes tienen
una expansion y contraccién periodica de sus capas superficiales y las pulsaciones pueden ser
radiales o no radiales. Una estrella con pulsaciones radiales se queda esférica en forma, mientras
que una estrella que experimenta pulsaciones no radiales puede deformarse periddicamente. Las
pulsaciones se deben a variaciones en la tasa a la cual la radiaciéon puede escaparse de la estrella
y llevan a un desequilibrio entre las fuerzas de gravedad, que actua para contraer la estrella, y la
presion que actua para expanderla. Una estrella pulsante por lo tanto no esta en equilibrio sino es
un oscilador armonico, siempre sobrepasando el punto de equilibrio y tratando de recuperarlo.
Las estrellas pulsantes ocupan regiones muy particulares del diagrama HR. Son estrellas que han
salido de la secuencia principal y o son estrellas gigantes rojas (las variables de periodo largo),
o estan atraversando la llamada franja de inestabilidad rumbo a volverse gigantes (las cefeidas,
las variables RR Lyrae y W Virginis). La franja de inestabilidad ocupa un rango estrecho de
temperatura que corresponde a los tipos espectrales F y G principalmente, y sugiere que el origen
de la inestabilidad en estas estrellas es un cambio en la opacidad de las zonas parcialmente ionizadas
de la estrella debido a la ionizacién (o recombinacién) de helio, que a su vez lleva a variaciones
en la presién de radiacién. Esta presiéon sostiene la estrella contra la contraccién gravitacional, asi
que un aumento (reduccién) en la presién resulta en una expansién (contraccién) en la estrella.
El rango estrecho de temperatura de la franja de inestabilidad corresponde a las temperaturas
estelares que pueden sostener zonas parcialmente ionizadas capaces de mantener las oscilaciones
estelares. Estas zonas no pueden estar muy cercanas a la superficie estelar (porque no habria mucha
masa para impulsar las oscilaciones) ni tan profundas (porque la conveccién en el interior de la
estrella llevaria la energia en lugar de aumentar la presién). Resulta que las estrellas deben tener
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Figura 4.1: Curva de luz de la estrella variable de periodo largo Mira (omicron ceti). Datos cortesia
del AAVSO y su red internacional de observadores: www.aavso.org.

temperaturas efectivas de entre 5500 K y 7500 K para sostener las oscilaciones y por lo tanto, todas
las estrellas con masas superiores a ~ 3 M, atraviesan la franja de inestabilidad durante sus vidas.
Cabe mencionar que hoy en dia se piensa que todas las estrellas tienen pulsaciones radiales y/o no
radiales, incluso nuestro Sol, pero en muchos casos la amplitud de la variabilidad es muy pequena
para distinguirse y, ademés, no se entienden los mecanismos que dan origen a estas pulsaciones
fuera de la franja de inestabilidad.

La astronoma Henrietta Swan Leavitt (1868-1921) descubrié que las estrellas cefeidas variables
obedecen una relacién entre el periodo de sus pulsaciones y su luminosidad. Las cefeidas mas
luminosas tiene los periodos mas largos. Este descubrimiento se ha vuelto una herramienta muy
importante para medir las distancias a galaxias cercanas. Otras estrellas pulsantes que pertenecen a
la franja de inestabilidad obedecen relaciones periodo-luminosidad semejantes y tambien se pueden
utilizar como wvelas estandares (objetos con luminosidades intrinsecas conocidas que se pueden
utilizar para calibrar distancias), pero las cefeidas han resultado las mds ttiles puesto que son
estrellas supergigantes amarillas y por lo tanto visibles a distancias muy lejanas.

Finalmente, las estrellas variables eruptivas, tambien conocidas como variables cataclismicas, son
estrellas que tienen erupciones violentas esporadicas debido a procesos termonucleares en sus su-
perficies o en sus interiores a causa de acrecién de una estrella companera en un sistema binario.
Esta clase de estrellas variables incluye las novas.

4.2. Novas y supernovas

El cambio mas dramatico que puede darse en el cielo nocturno es la aparicién de una nova o
estrella nueva, en donde antes no habia ninguna visible, o quizas solamente un objeto muy debil.
La nova mas famosa es la de 1572, documentado por el astrénomo danés Tycho Brahe en su libro
De Stella Nova. Brahe trabajaba antes de la era de los telescopios y realizaba observaciones de
esta nova cada noche desde su apariciéon en noviembre 1572 y a lo largo de su desvanecimiento
hasta que finalmente no se pudo percibir unos 450 dias después. En su maximo brillo, unos 3 dias
después de que aparecio en la constelacién de Casiopea, tuvo una magnitud aparente de m = —4,
es decir, casi tan brillante que el planeta Venus.

Fue hasta 1934 que se identificaron dos clases de novas: uno de objetos relativamente comunes
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(casi 50 al ano en la Via Lactea), de magnitud absoluta maxima de M = —7 (una luminosidad
de 20,000 veces la del Sol). El otro grupo consta de objetos menos comunes (uno cada 50 anos
en la Via Lactea) que se encuentran a todas distancias en el Universo observable y con magnitud
absoluta maxima de M = —15 (una luminosidad de 103L), igual a la produccién de luz de una
galaxia entera. Este segundo grupo fue llamado super-novas en 1933-4 por los astronoms Baade,
Zwicky y Lundmark. La nova de Tycho Brahe ya es clasificada como una supernova tipo la.

Los espectros de las novas y supernovas se caracterizan por perfiles P-cisne anchos, los cuales
indican que es una cascara de gas en expansion rapida. Para las novas, las velocidades alcanzan
unos 1500kms~", mientras que las velocidades de expansién de las supernovas son un orden de
magnitud mayor, es decir, unos 10,000 kms~' o incluso més.

Los espectros de las supernovas se clasifican en dos tipos principales, dependiendo en la presencia
o ausencia de lineas de hidrogeno en el espectro éptico, ver Figura 4.2. Las supernovas tipo I no
tienen lineas de hidrogeno, mientras las supernovas tipo II si tienen perfiles P-cisne anchos de
lineas de Balmer de hidrégeno. Se puede separar las supernovas tipo I en subtipos la, Ib y Ic. Las
supernovas tipo Ia no tienen ni hidrégeno ni helio en sus espectros, pero si poseen lineas fuertes
de silicio. Las supernovas tipo Ib tienen lineas de helio, pero no de hidrégeno, mientras que las
supernovass tipo Ic no tienen ni hidrégeno ni helio en sus espectros y las lineas de silicio son muy
débiles comparadas con las de las tipo Ia.
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Figura 4.2: Espectros tipicos de los diferentes tipos de supernova a una semana de su luz méaxima.
Las lineas indicadas denotan los iones responsables por estas caracteristicas espectrales.
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4.2.1. Novas y Supernovas Tipo Ia

Las pistas acerca de la naturaleza de las novas y las supernovas tipo la se hallan en el entorno en
donde se encuentran. Estos fenémenos se encuentran en todas partes de la Galaxia y en todo tipo
de galaxia, incluso las galaxias elipticas en donde hay solamente estrellas viejas evolucionadas. Las
novas ocurren en los sistemas estelares binarios cercanos de una enana blanca y una estrella de
secuencia principal que se orbitan una alrededor de otra con un periodo de menor que 12 horas.
El material rico en hidrégenco de la estrella de secuencia principal es acretado en la superficie de
la enana blanca. Si suficiente hidrégeno es acretado, la temperatura y la densidad en la base de la
zona de acrecion se vuelven lo suficientemente altas para provocar una explosion termonuclear en la
superficie de la enana blanca. El hidrogeno no quemado es eyectado de la superficie en un cascarén
de material que expande con una velocidad de hasta 1500 kms™". La explosién y eyeccién estén
acompanados por un gran aumento en el brillo del sistema binario, que se puede observar a través
de distancias interestelares, lo cual da origen al nombre nova (o estrella nueva). Se libera 103 ]
(10% erg) de energfa en este evento, pero se queda intacto el sistema binario y sus dos componentes.
La transferencia de masa desde la estrella de secuencia principal hacia la enana blanca se reanuda
hasta que ocurre otro estallido de nova. Los intervalos tipicos entre estallidos son de varios miles
de anos, aunque algunas novas recurren con una frecuencia de 20 anos.

Las supernovas tipo Ia son parecidas a las novas porque se piensa que ocurren en sistemas binarios
en donde material es acretado por una enana blanca. Sin embargo, en este caso la explosion
termonuclear ocurre en el centro de la enana blanca, debido a que ha acretado suficiente material
para rebasar el limite de Chandrasekhar. La explosion rapidamente destruye totalmente a la enana
blanca. Hay algunas teorias que atribuyen las supernovas tipo la a la fusién de dos enanas blancas
porque asi se garantiza la ausencia de hidrégeno del espectro.

4.2.2. Supernovas tipo II

Las supernovas tipo II solamente se encuentran en los discos de las galaxias espirales, cercanas a los
sitios de formacion estelar. Esto sugiere que un proceso distinto es responsable de las supernovas
tipo II a diferencia de las supernovas tipo la. Se piensa que son las estrellas masivas que dan
origen a las supernovas tipo II debido a que éstas no se mueven muy lejos de sus nubes moleculares
maternas durante sus cortas vidas.

Las estrellas de masa superior a las 8 M no detienen su evolucion despues de la fase de quemado
de helio. El nicleo de carbono y oxigeno es més masivo que el limite de Chandrasekhar (1.44 M)
y sigue colapsando porque la presiéon de los electrones degenerados no puede detenerlo. Se prende
la fusion del carbono, luego oxigeno, neon, hasta silicio, con cada etapa mas corta que la anterior.
Las primeras etapas de fusiéon (de hidrégeno y helio) duran varios millones de afios mientras que
la ultima etapa, la del quemado de silicio, dura solamente 2 semanas. En la Tabla 4.1 se dan
los tiempos y productos principales de cada etapa de la evolucién de una estrella de masa inicial
de 15 M. Esta evoluciéon se ha calculado en base de la teoria descrita en este capitulo. Todavia
quedan muchas incognitas, sobre todo en las etapas finales de la evolucién estelar, pero se considera
que esencialmente es correcta.

Al final de cada etapa, el nicleo pierde su soporte de presién y la gravidad gana, haciendo colapsar
el nicleo a densidades y temperaturas cada vez mas altas, hasta que se puede prender la fusién de
elementos cada vez méas pesados. De cierta manera, se puede pensar en la evolucion de las partes
internas de una estrella masiva como una sola contraccion prolongada, con unas pautas, a veces
por millones de anos, mientras la fusiéon nuclear proporcione la presion necesaria para mantener el
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Etapa Tiempo | Combustible Ceniza T Densidad
x10°K | gem™
Hidrégeno | 11 M anos H He 35.0 5.8
Helio 2 M anos He C, 0 180 130-
Carbono | 2000 anos C Ne, Mg 810 2.8 x10°
Neon 0.7 anos Ne 0O, Mg 1600 | 1.2 x 107
Oxigeno 2.6 anos O, Mg Si, S, 1900 | 8.8 x 10°
O, Mg Ar, Ca
Silicio 18 dias Si, S, Fe, Ni, 3300 4.8 x 07
Ar, Ca Cr, Ti
Hierro ~1 seg Fe, Ni, Estrella de | 7100 | 7.3 x 10°
(colapso) Cr, Ti neutrones

Cuadro 4.1: Evolucion de una estrella de 15 M.

equilibrio hidrostatico. Durante toda esta evolucidn, la estrella esta perdiendo energia por radiacion
y por los neutrinos que escapan facilmente.

Durante el colapso de las partes internas de las estrellas masivas, las capas exteriores, conocidas
como el envolvente, estan desconectadas dinamicamente del nicleo. Desde el exterior, la estrella
se ve como una estrella hipergigante roja, tal como las estrellas Betelgeuse o Antares, cuyos radios
se han inflado hasta el tamano de la érbita de Jupiter en nuestro Sistema Solar (unos 800 veces el
radio de nuestro Sol, o bien, 5unidades astronémicas).

Eventualmente, se forma un ntcleo de hierro de masa ~ 1.5 M. No se puede liberar mas energia
por fusién nuclear debido a que la energia de ligado nuclear de hierro es el maximo. Ademas,
el nicleo sigue perdiendo energia por el escape de los neutrinos, y otros procesos como son la
captura de electrones por protones y nucleones, y la fotodesintegracion de hierro debido a las
altisimas temperaturas que existen en el nicleo. La fotodesintegracién deshace millones de anos
de evolucion estelar, convertiendo los niicleos de hierro en helio y neutrones:

%Fe 4+v — 13*He + 4n .

Muy pronto, el nticleo de hierro se estd cayendo a una velocidad del 30 % de la velocidad de
la luz. Inicia su colapso final desde el tamano de la Tierra, terminando como una protoestrella
de neutrones de 3km de radio. El colapso se detiene abruptamente cuando la densidad alcanza
unos 4 x 10" gem™3, es decir, el doble de la densidad de un nticleo atémico, y es la componente
repulsiva de la fuerza nuclear de corto alcance que lo detiene. La parte interna del nicleo rebota
y manda una onda de choque hacia afuera a las capas del nicleo externo que todavia se estan
cayendo. Anteriormente, se pensaba que era este choque lo que estallaba la estrella, resultando
en la explosién de supernova. Hoy en dia, mediante calculos tedricos, se sabe que las pérdidas
radiativas y las pérdidas de energia por los neutrinos hacen que el choque se estanque y el material
de las partes exteriores caiga sobre el nicleo interno a una tasa de algunas décimas de masa solar
por segundo. Si la acrecion de material continua a este ritmo por casi un segundo, la protoestrella
de neutrones se colapsaria en hoyo negro y no habria una explosion de supernova.

La verdadera causa de la explosion de la estrella ha sido el reto tedrico de los ultimos anos. El
consenso es que los neutrinos producidos en cantidades copiosas en el nicleo depositan su energia
en el entorno inmediato de la protoestrella de neutrones, mediante reacciones como e”+p — ve+n
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Yy P+ Ve = e +n, donde e, e" son electrones y positrones, p y n son protones y neutrones y
Ve, Ve son el neutrino de electréon y su inverso respectivamente. Esta energia depositada infla una
burbuja grande de radiacion y pares de positrones y electrones y la frontera externa de esta burbuja
se convierte en la onda de choque que provoca la explosion de supernova y eyecta la envolvente
de la estrella, ver Figura 4.3. La conveccién juega un papel clave para llevar la energia a las capas
exteriores del nicleo, mezclar los productos pesados de la fusién termonuclear con elementos mas
ligeros y romper la simetria de la explosion.

Figura 4.3: Explosion de una supernova tipo II impulsado por neutrinos a 0.1seg despues de la
formacion de la onda de choque. A: protoestrella de neutrones, radio ~ 10 km. B: onda de choque,
radio ~ 200 km. C: material cayéndose sobre el niicleo. D: deposito de energia por neutrinos.

Durante este proceso, el niicleo pierde 10 % de su energia de reposo en neutrinos (unos 3 x 10% J
(3 x 10° ergs) y la estrella de neutrones que queda después de la explosién tiene una masa de
~ 1.4 Mg y un radio de ~ T0km. La energia cinética de la explosion, llevada en la eyecciéon de las
capas exteriores, es solamente 10%J (10°" erg).

Las estrellas mas masivas desarrollan ntcleos de hierro mas grandes y en las etapas finales estos
nicleos acretan material de sus entornos a una tasa demasiado rapida para evitar el colapso en
hoyo negro. Es posible que el rango de masas estelares que pueden dar origen a una estrella de
neutrones es muy limitado. En la Figura 4.4 se dan los estados finales y tiempos de evolucién de
las estrellas en funcién de sus masas iniciales.

4.3. Estrellas de neutrones

Las estrellas de neutrones son uno de los posibles puntos finales de la evolucén estelar (ver Fi-
gura 4.4). Son objetos muy compactos, con masas de 1.2-2 M y un radio de ~ 10 km. Las den-
sidades superficiales son comparables a las densidades nucleares y la gravedad en la superficie es
~2 x 10" ems™2, haciendo que las més altas montaifias de cristales perfectos no rebasan 1 mm de
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altura - son las superficies més lisas del Universo. Estan soportados en contra del colapso gravita-
cional por la presién de degeneracién de los neutrones (parecida a la presiéon de degeneracién de los
electrones que sostiene una enana blanca en contra del colapso gravitacional). Una caracteristica
de las estrellas degeneradas es que son mas pequenas a masas mayores, el radio es inversamente
proporcional a la masa R ~ M~1/3.

Las estrellas de neutrones no estan compuestas puramente de neutrones. Tienen un atmésfera de
altura < 1m compuesto de electrones y nticleos atémicos que se han evaporado de la superficie
estelar, una corteza de como 1 km de grosor, y un ntcleo. En la superficie de la corteza de la estrella,
existen nicleos atémicos de *°Fe y elementos més ligeros, pero més profundo en la corteza las
densidades superan unos 10° g cm =3, lo cual significa que los electrones libres son absorbidos por los
nucleos, en donde se combinan con los protones, creando nticleos con pesos atémicos muy grandes,
por ejemplo Z = 40 con A = 120 (' Rb). Més profundo atin, a densidades ~ 4 x 10" gecm ™3, es
energéticamente favorable que los neutrones salgan de los nticleos atémicos y se mueven libremente,
esto se conoce como la capa de goteo de neutrones. Conforme se adentra en la estrella de neutrones,
el material se vuelve un fluido de neutrones con un 5 a 10 % de protones y electrones. En el nicleo
interno de la estrella, las densidades superan la densidad nuclear (> 10'* gem™) y es posible que
ahi existan particulas exéticas, como la materia quark o strange.

Las estrellas de neutrones poseen campos magnéticos muy fuertes, > 10" G, y giran muy rapido,
a una frecuencia hasta 600 Hz. Esto es el resultado de conservacién de momento angular y flujo
magnético durante el colapso del niicleo estelar antes de la explosién como supernova tipo II. Estos
campos magnéticos son los mas grandes conocidos en el Universo. Un campo magnético tan alto
tiene varios efectos sobre la materia que no se encuentra bajo condiciones normales. Por ejemplo,
los atomos en la atmosfera y capas superficiales de la estrella de neutrones se vuelven cilindricos
porque los orbitales de los electrones estdan mas fuertemente ligados a través del campo magnético
que a lo largo de él. También, un campo magnético tan fuerte aumenta la energia de ligado de los
electrones a los atomos en las capas superficiales de la estrella tal que se necesita 10 veces més
energia para ionizarlas (por ejemplo, en vez de necesitar 13. eV para ionizar hidrégeno, se necesita
160 eV cuando el campo magnético es de 10 G).

El campo magnético tiene un fuerte efecto sobre el espectro emitido por las estrellas de neutrones.
A pesar de que su temperatura superficial indica que debe haber emisién térmica de rayos X, resulta
que el espectro estd dominado por la radiacién sincrotrénica, emitida por los electrones girando
alrededor de las lineas del campo magnético que emanan de la estrella de neutrones. Cuando el
eje de rotacion de la estrella y el eje del campo magnético no estan alineados, nosotros percibimos
esta emision como pulsos de radiacién. Esta emision pulsada fue detectada por primera vez a
radiofrecuencias en 1963 por la estudiante de doctorado Jocelyn Bell. Hoy en dia se conocen més
de 1000 radiopulsares y los periodos varian desde 0.033 segundos hasta como 2 seg. Las pulsaciones
son muy regulares con una tasa de cambio de un segundo en 10 millones de anos y el periodo
de un pulsar aumenta con tiempo. Todo esto apoyo la teoria de que los pulsares son estrellas de
neutrones que estan girando.

Las temperaturas iniciales de las estrellas de neutrones son del érden de 107 K pero después de
algunos miles de afios la temperatura ha caido a 10° K. Este enfriamiento se debe inicialmente a
emision de neutrinos producidos por los procesos URCA y luego a la emision térmica de fotones
debido al proceso libre-libre cuando la temperatura de la estrella es més baja. Ademas de enfriarse
con tiempo, la frecuencia de rotacién de la estrella de neutrones disminuye con tiempo. Esto se
debe a las torcas ejercidas por el campo magnético de la misma estrella.
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4.4. Pérdida de masa

Todas las estrellas pierden masa de sus superficies a lo largo de su evolucion. Esta pérdida de
material se conoce como un viento estelar. En el caso de nuestro Sol, la tasa de pérdida de masa
es muy baja, solamente unos 107 M afio™' y con velocidades de unos 500kms~'. Las estrellas
de alta masa tienen vientos estelares méas poderosos, de érden 107® M afio™' y con velocidades de
unos 2000 kms~', asi que durante su vida en la secuencia principal pierden varias masas solares
de material. Sin embargo, la etapa de pérdida de masa m&as importante es durante la fase de
supergigante roja, en donde la tasa de pérdida de masa puede alcanzar 1073 My afno™' en un
viento lento de ~ 50 kms~' durante algunos miles de afios. Las estrellas mds masivas (> 60 M)
pueden tener episodios eruptivos de pérdida de masa en una etapa evolutiva conocida como LBV
(variable azul luminosa) en la cual varias masas solares son expulsadas en pocos anos. Este es el
caso de Eta Carina, una estrella que sufrié una erupcién en 1843 en donde eyectd una cantidad de
material estelar que ahora vemos como la nebulosa del Humtinculo.

Las estrellas con masas superiores a ~ 30 M no se vuelven supernovas inmediatemente después de
la fase de supergigante, sino expulsan su envolvente de hidrégeno (muy parecido a la formacion de
una nebulosa planetaria en el caso de las estrellas de baja masa) y entran una iltima etapa llamada
estrella Wolf-Rayet. En esta etapa, la superficie de la estrella esta enriquecida con los productos de
los procesos de fusién nuclear (C, N, O) y quedan solamente unas 8 M, de la masa en una estrella
contraida, muy caliente. Muy pronto (< 10° afios), estas estrellas estallan como supernovas tipo
Ib o Ic, puesto que ya perdieron sus envolventes de hidrégeno y posiblemente tambien la capa de

helio.
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Capitulo 5

Cumulos estelares

5.1. Evolucion estelar

., Cémo podemos observar el proceso evolutivo de una estrella si las escalas de tiempo de su evolucion
son tan largas? Por ejemplo, para nuestro Sol:

» 10" afios en la Secuencia Principal

107 afos en la rama de las gigantes rojas

108 afios en la rama horizontal

107 aflos en la rama asintética de las gigantes

5 x 10° afos en la etapa de pulsaciones térmicas

< 10° aflos para eyectar su envolvente

para terminar como una enana blanca de masa ~ 0.54 M.

Sin embargo, un astrénomo tipico vive solamente unas decadas y no podra seguir toda esta evolu-
cion.
La respuesta es que hay que observar cumulos de estrellas y construir los diagramas HR para
muchos cimulos diferentes que tienen edades distintas. Las ventajas de estudiar cimulos de estrellas
son:

= Se supone que todas las estrellas del cimulo estan a la misma distancia de nosotros. Por lo
tanto, no hay que preocuparse por encontrar magnitudes absolutas porque se puede trabajar
con las magnitudes aparentes.

= Se supone que todas las estrellas del cimulo se formaron a mas o menos el mismo momento
de una sola nube molecular.

= Se supone que todas las estrellas tienen la misma edad y la misma composicién quimica al
nacer.
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5.2. Tipos de cimulos estelares

Hay dos tipos de cimulos estelares: los ciumulos abiertos y los cumulos globulares.

Cumulos abiertos

Figura 5.1: El cimulo abierto los Pleyades.

Los ciumulos abiertos, p.ej. los Pleyades, son cimulos jévenes de algunos miles de estrellas. Se en-
cuentran Unicamente en el plano de la Galaxia y extienden unos parsecs en diametro. Los cimulos
abiertos contienen algunas estrellas azules en la Secuencia Principal y pocas estrellas gigantes. Sa-
bemos que son jovenes por que las fuerzas de marea de la misma Galaxia destruyen estos cimulos
en escalas de tiempo relativamente cortas (t < 108 afios).

Cumulos globulares

Los ctiimulos globulares son ctimulos viejos de entre 10° a 10° estrellas. Son ctimulos autoligados
gravitacionalmente que orbitan alrededor del centro de la Galaxia. Su autogravedad implica que
las fuerzas de marea de la Galaxia no los destruyen. Los didmetros de estos cimulos son de 10
a 30 parsec. No contienen ninguna estrella azul en la Secuencia Principal, pero si tienen muchas
gigantes e incluso algunas enanas blancas.

5.3. Cumulos como trazadores de la evolucion estelar

Conforme un cimulo de estrellas envejece
= Las estrellas de baja masa tardan un tiempo para llegar a la Secuencia Principal.

= Las estrellas de alta masa en la Secuencia Principal agotan el hidrogeno en sus nicleos y se
convierten en estrellas supergigantes rojas.

= Comforme las estrellas de masas sucesivamente menores agotan su combustible de hidrégeno,
ellas también salen de la Secuencia Principal y se convierten en gigantes.
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Figura 5.2: El cimulo globular MS&0.

Entonces, al analizar la Secuencia Principal de un ciimulo, podemos determinar su edad, es decir,
la posicién en donde la Secuencia Principal se acaba, porque las estrellas mas calientes se han
convertido en gigantes, es un indicador de la edad.

Los cumulos mas viejos tienen Secuencias Principales mas cortos, es decir se acaban a masas
estelares menores. Por lo tanto, los cimulos viejos son més rojos que los cimulos jévenes, porque
las estrellas de baja masa tienen colores rojos.

Los diagramas HR de los cimulos nos dan una imagen instantdnea de la evolucién estelar. Ob-
servaciones de muchos cimulos con edades entre ~ 10°afnos y 10'" afios nos han confirmado que
nuestra teoria general de la evolucién estelar es correcta.

Se puede realizar simulaciones nimericas de poblaciones coevales de estrellas y obtener los diagra-
mas HR de los cimulos sintéticos. Por ejemplo,

ver http://rainman.astro.illinois.edu/ddr/stellar/index.html
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Figura 5.3: Arriba: Los cimulos abiertos NGC 2516 y los Hyades. Abajo: Los cumulos globulares



