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Vidas de las estrellas

Las estrellas no duran para siempre. Al igual que las personas, las estrellas nacen, cambian a lo
largo del tiempo y mueren. Y también como nosotros, no todas ellas viven el mismo tiempo. El
parametro mas relevante en la vida y evolucion de las estrellas es su masa. Es esta masa inicial la
gue comienza a fusionar Hidrogeno en su nucleo a un ritmo tal que se produce un equilibrio con la
propia gravedad de la Estrella. Fusionar hidrégeno a este ritmo evita que la estrella termine
colapsando sobre si misma, pero es el que determina los cambios que sufre la estrella a lo largo de
su vida.

Todo el proceso dura bastante tiempo, mucho mas que nuestro tiempo de vida o el de cualquier
otro ser vivo. Y todo este proceso depende tan solo de su masa, asi que empecemos...

Como se forman las estrellas?

Las estrellas se forman cuando un tipo particular de nube interestelar gigante, llamado nube
molecular, comienza a colapsarse debido a su propia gravedad y se rompe en decenas o cientos
de pequefias nubecillas llamadas clumps. De nuevo, por su propia gravedad cada clump comienza
a atraer mas y mas materia de sus alrededores (ver figura 1)

Figura 1. Colapso y fragmentacion de una nube molecular. (Créditos: Pearson Prentice Hall)

La adicion y choque de estos fragmentos nuevos hace que la nube comience a girar mas y mas
rapido, de tal forma que se achata en un disco protoestelar debido a la conservacion del momento
angular. En la regién central se encuentra la protoestrella, que seguira atrayendo mas materia y
reduciendo su tamafio. Asi, su temperatura y densidad van aumentando. Las temperaturas mas
tipicas de las protoestrella van desde 100K a 1074 K, por lo que la mayor parte de su emision es en
el infrarrojo. Para una estrella como nuestro sol, el tiempo que tarda en colapsar hasta este estadio
partiendo de una nube molécula res de unos 100 000 afios — que es una pequefiisima parte de los
10 000 millones de afios va a vivir. La figura 2 muestra algunas imagenes protoestrellas reales
tomadas por el telescopio espacial Hubble.

Un millon de afios después de que haya empezado el colapso de la estrella, la protoestrella ha
conseguido practicamente toda la masa necesaria para las etapas siguientes — la Secuencia
Principal. Ahora es cuando realmente comienzan a ocurrir fenédmenos interesantes en el disco: la
acrecion de materia comienza a producirse en otras zonas (no solamente en el nicleo de la nube o
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la protoestrella) formando lo que se conoce como discos circunestelares. En ellos pueden llegar
a formarse grandes masas compactas y formar los primeros planetoides. Suele haber bastante
hueco entre un disco y otro, ya que toda la materia que ha quedado entre medias es absorbida por
uno u otro dejando un espacio vacio entre medias. Todo este proceso termina dando a los
planetoides la forma esférica que tanto caracteriza a los planetas. Los mas alejados del Sol podran
ademas disponer de una atmésfera gaseosa (principalmente de hidrégeno y helio), y podran ser
gigantes gaseosos coOmo Jupiter y Saturno; los mas cercanos seran planetas rocosos, como la Marte
y la Tierra por ejemplo.

Figura 2: Protoestrellas de la Nebulosa de Orion observadas por el Hubble (Créditos: NASA/ESA)

giant gap in the disk

o/)

140 astronomical units

Figura 3: Disco protoplanetario alrededor de PDS 70 (tapada en la imagen para evitar la
sobreexposicion del sensor) con un huevo donde se estan formando un planeta. (Créditos: NAOJ)
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Finalmente el disco termina disipandose, dejando los planetas y otros pequefios cuerpos (como
asteroides, cometas, planetas enanos...). En el centro, la protoestrella seguira encogiéndose hasta
alcanzar una temperatura de unos 10 millones de grados Kelvin, donde puede dar comienzo la
fusion del Hidrégeno. La estrella ya ha nacido.

I. Giant cloud of gas and dust in interstellar spo_éé; Sy : lumps begin to form within the cloud,

3, Dense cores, precursars to stars, form within elumps.

. "
5. Planets form from the disks, and,n lar system is born.

N

4. Cores condense into young stars surrounded by dusty disks.

Figura 4. Esquema de formacion de una estrella y de su sistema planetario
(Créditos: Bill Saxton, NRAO/AUI/NSF)

Puede ser intuitivo pensar que una estrella poco masiva tardara menos tiempo en formarse que una
estrella mayor, ya que la primera tiene menos materia que compactar. Pero la realidad es justo al
contrario: las estrellas mas masivas crecen mucho mas rapido. Esto es asi ya que cuanto mayor
masa tiene la protoestrella mayor es la fuerza gravitatoria que compacta en el centro todo el material
y tarda menos tiempo en alcanzar la temperatura para que comience la fusién del hidrégeno.
Mientras que una estrella como nuestro Sol tarda decenas de millones de afios, una estrella de 5
masas solares se forma en menos de un millén de afios y una de 15 masas solares tan solo tarda
varios cientos miles de afios. Y por el otro lado, juna estrella de 0,5 masas solares necesita mas de
cien millones de afios hasta que se forma completamente!
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(egando ala secuanci aprincipal, o no...

A medida que la protoestrella se contrae, su tamafio disminuye pero su temperatura y
densidad aumentan. Esto quiere decir que las protestrellas son mas frias y de mayor tamafio
gue las estrellas que ya se encuentran en la Secuencia Principal. Ya que la luminosidad de
una estrella no depende tan solo de su temperatura, si no que depende también de su tamafio,
las protoestrellas son de hecho mas brillantes que las estrellas de la Secuencia Principal. Es
decir, en el diagrama HR, las protestrellas se encontraran situadas mas arriba y mas a la
derecha de la Secuencia Principal. Iran moviéndose hacia abajo a la izquierda segun se
contraiga siguiendo las distintas fases evolutivas.

If it is too massive
it becomes unstable

If it has enough mass smaller and brighter

[ O
fusion begins and
it reaches the ZAMS
The large, cool, dark

Maj, sequEnce l molecular cloud

begins to contract
g If it's not massive
enough it won’'t
be a star at all

. o
\ Temperature /

Figura 5: Evolucion de protoestrellas segun el diagrama de Hertzsprung-Russell
(Créditos: Cosmos, the SAO Encyclopedia of Astronomy)

)

... but also | | It becomes hotter

Luminosity

Sin embargo, hay casos en los que la contraccion del ndcleo nunca llega a alcanzar la
Secuencia Principal: el nucleo es demasiado masivo, se contrae demasiado rapido y colapsa
completamente antes de que el hidrogeno piueda llegar a fusionarse. Por otro lado, si la masa
del nucleo es demasiado baja, el proceso de cont5raccion se detendrd durante un tiempo sin
alcanzar siquiera las condiciones necesarias para la fusion del hidrogeno; y finalmente
Qdiame otros mecanismo, la estrella se enfriara lentantamente formando lo que se con(?

COmo una enana marron.
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La Secuencia Principal

Cuando comienza la fusion del Hidrégeno en una estrella se dice que la estrella ha entrado en la
Secuencia Principal. Esta es la etapa de mayor duracion en la vida de una estrella.

Pero.. ¢qué es la fusion del Hidrégeno? Durante este proceso, la estrella fusiona Hidrégeno de una
manera muy estable hasta formar Helio en su ndcleo. Concretamente, cuatro atomos de Hidrégeno
(cada uno con un protén) se fusionan para dar lugar a dos &tomos de Helio (cada uno con dos
protones y dos neutrones). Pero si comparamos las masas de los cuatro nucleos de Helio, esta es
menor que la masa de los cuatro protones. ¢Ddénde esta la masa que falta? Pues esta se ha
convertido en energia, y ha salido del ndleo de la estrella emitida en forma de radiacion, de luz.

Figura 6: En la fusion del hidrogeno, cuatro ntcleos de hidrogeno se fusionan para formar dos nucleos
de helio. La diferencia de masa se emite en forma de energia. (Créditos: B. Montesinos)

La energia emitida por la fusién del hidrogeno hace que la estrella se expanda, evitando que
autocolapse debido a su propia gravedad, como se muestra en la Figura 7. Este baflance se
denomina equilibrio hidrostatico. Y siempre que se mantenga este equilibrio la temperatura, la
luminosidad y el tamafio de la estrella permaneceran constantes.

N 7 )

Gravity

|

Figura 7:La fusion del Hidrégeno emite energia que contrarresta a su propia gravedad.
(Créditos: B. Olson)
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Cadena proton-proton (pp-chain)

Estrellas como nuestro sol transforman Hidrégeno en Helio principalmente por una serie de
reacciones nucleares llamda cadena proton protén, o pp-chain en inglés (ver Figura 8)

~
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Puede dividirse en varias etapas:

detectar):

\_

H+H>H+e +v

H+'H > 3He +y

Figura 8: Cadena proton-proton (Créditos: Wikimedia Commons)

1. Dos nucleos de Hidrogeno (dos protones) se juntan para formar un nacleo de Deuterio (un
portén y un neutrén). El proceso crea ademas un positrén (la antiparticula del electrén, con
SuU misma masa pero carga opuesta) y un neutrino (una particula muy ligera y dificil de

2. Dos nucleos de deuterio se fusionan con dos nuevos nucleos de Hidrogeno, formando
Helio-3 y emitiendo un fotdn (que se lleva algo de energia):

3. Los dos nucleos de Helio-3 se unen formando Helio-4 y dos protones::
*He + *He > “He + 'H + 'H

Esta es el principal proceso por el cual se forma Helio en estrellas de masa similar a la del
sol, pero no es la Unica; hay variaciones de este proceso involucrando diferentes elementos
guimicos. Por otro lado, en estrellas mas masivas de 1.3 masas solares, el proceso dominante
es otro completamente diferente, llamado ciclo CNO (carbono-nitrégeno-oxigeno).

/

Evolucion estelar
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Para estrellas de la Secuencia Principal, existe una relacion entre su masa y otras propiedades
como su temperatura, brillo y tamafio. Las estrellas mas masivas son grandes, brillantes y calientes,
y de un color azulado e incluso blanco.: son las gigantes azules o supergigantes. Por otro lado, las
menos masivas son mas pequefias, mas frias y tenues y de un color rojizo: son las enanas rojas. Y
las estrellas como nuestro Sol estan entremedias, y normalmente se las llama enanas amarillas.

/ Low-mcb

“red dwarf”
Massive Medium-mass

“sun-like”

K bright < Luminosity dim /

Figure 9: Diferentes tipos de estrellas de la Secuencia Principal (Créditos: P-dog’s blog)

El tiempo que una estrella permanece en la Secuencia Principal también depende de su masa. De
nuevo, podemos creer en primera instancia que una estrella mas masiva permanecerd mas tiempo
hasta que se le consuma todo el Hidrégeno. Sin embargo, ya que su gravedad es mayor, necesitan
mas energia para mantener el equilibrio hidrostatico. Y la consiguen a base de fusionar mas
cantidad de Hidrogeno. Asi mismo, las estrellas menos masivas pasaran mas tiempo en la
Secuencia Principal. Nuestro Sol ha estado en la Secuencia Principal unos 5 000 millones de afios,
y permanecera en ella otros 5 000 millones mas, aproximadamente. Las gigantes azules tienen
vidas mucho mas otras, siendo tan solo de unos pocos millones de afios. Y las enanas rojas, las
menos masivas de todas, pueden permanecer billones de afios en la Secuancia Principal; jque es
mucho mas que la edad actual del Universo!

Evolucion después de la Secuencia Principal

Nada dura para siempre, y tarde o temprano el Hidrégeno necesario para generar la energia
necesaria para contrarrestar y equilibrar el colapso gravitatorio no sera suficiente. Y lo que ocurre
ahora después depende nuevamente de la masa de la estrella.

Estrellas con masas como nuestro Sol

Las estrellas como nuestro Sol evolucionan lentamente y no tienen una muerte muy violenta. Un
resumen de las etapas de estas estrellas puede verse en la Figura 10.

Evolucion estelar 8 CESAR'’s Booklet
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Nebula Protostar Red giant White Black
- dwarf  dwarl

Figura 10: Evoluciéon de una estrella como nuestro Sol (Créditos: thelifecycleofstars.weebly.com)

Cuando se acaba el Hidrégeno en su nucleo, el equilibrio hidrostatico se rompe. La gravedad ahora
es la fuerza mas grande, y hace que la estrella comience a contraerse aumentando su temperatura
y densidad. Debido a procesos convectivos las capas mas externas se expanden, por lo que la
estrella aumenta su tamafio y se convierte en una gigante roja.

Finalmente, el ndcleo alcanza las condiciones para comenzar a fusionar el helio en carbono. Pero
ya no puede llevar a cabo més reacciones nucleares. Finalmente la estrella sera tan grande que las
capas mas exteriores terminaran escapando d la fuerza gravitacional del nucleo y se dispersaran
por el espacio, enriqueciendo el medio interestelar con helio carbono y algo de oxigeno. Por un
corto periodo de tiempo (no mas de un millén de afos), este gas brilla ionizado por la energia emitida
por su nucleo, y se conoce como nebulosa planetaria.

Las nebulosas planetarias son fenomenos raros de ver, tan solo 1500 nebulosas de este estilo se
han descubierto en nuestra galaxia (y eso que hay més de 200 mill millones de estrellas en la Via
Lactea). Este hecho nos informa de lo corto que es esta etapa en la vida final de las estrellas poco
masivas. La figura 11 muestra algunos ejemplos de nebulosas planetarias observadas por el
Telescopio Espacial Hubble.

Figura 11: Algunas nebulosas planetarias forografiadas por el Hubble. (Créditos: ESA/NASA)
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¢Por qué se forman las gigantes rojas? ¢Qué ocurre dentro de ellas?

Como se ha explicado previamente, cuando se agota el hidrogeno de una estrella, la gravedad
es la fuerza predominante. Hace que el nucleo de la estrella se contraiga, volviendose mas
denso y més caliente. La fusién no ha terminado completamente en el nucleo de la estrella,
ya que en su parte mas externa se forma una envoltura donde se sigue fusionando hidrégeno
(imagen izquierda de la Figura 12). La energia liberada es transmitida al resto de la estrella,
gue rapidamente se expande aumentando su temperatura. Asi que aunque el nucleo
disminuya en tamafo, el resto de la estrella se ha hecho mucho mas grande; tan grande que
las capas mas externas dela estrella estan tan lejos del centro que se enfrian y cambian de
color al rojo. Este proceso tarda tan solo 100 millones de afios.

A medida que el tamafio de una estrella aumenta, también lo hace la luminosidad, En el
diagrama HR (Figura 13), la estrella se aleja de la Secuencia Principal siguiendo el camino
de arriba a la izquierda, al lado de la Rama de las Gigantes Rojas (que es donde ese
encuentran las gigantes rojas).

Finalmente el ndcleo alcanza una temperatura de 100 millones de grados Kelvin, nhecesarios
para que el Helio se fusione y forme Carbono. Esta fusion comienza de manera muy rapida,
repentina (llamado flash de helio), y el equilibrio hidrostatico vuelve a establecerse
temporalmente. La estrella se vuelve mucho mas pequefia y caliente, pero su luminosidad es
la misma que antes. Este proceso dura unos 100 000 afos.

En el diagrama HR, vemos un “vaivén” en el momento en el que se produce este flash de
helio. En este momento la estrella comienza a acercarse al camino horizontal. Esta region se
conoce como Rama Horizontal, por lo que diremos que la estrella es ahora una Estrella de
la Rama Horizontal.

Hydrogen-burning N::vlzu ‘;I;:Ig
Nonburning

envelope

Helium-burning
shell ’

Nonburning
helium “ash”

Figura 12: Estructura de una gigante roja (izquierda) y de una super gigante roja (derecha).

K (Créditos: Pearson Prentice Hall) j
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Gtiempo que tarda una estrella en consumir el helio que ha quedado en el nacleo es mh
corto en comparacion con todo el tiempo que ha estado consumiendo hidrégeno. Por lo que
en muy poco tiempo el helio se acaba y se rompe de nuevo el equilibrio. El nacleo, ahora de
carbono, comienza a contraerse mientras que en la parte mas externa se forma una corteza
donde se producen reacciones de fusion del helio y de hidrogeno (imagen dela derecha de la
Figura 12).

La estrella comienza de nuevo a expandirse y a aumentar su tamafio y disminuir su
temperatura. Ahora es incluso de mayor tamafio que las estrellas de la Rama de las Gigantes
Rojas, se ha convertido en una supergigante roja. Se encuentra por tanto en la Rama
Asintotica de las estrellas Gigantes (AGB por sus siglas en inglés)

core shrinks star ejects
10 000 ejected gases thin and form outer layers
Asymptotic branch
= . helium in core ignites
1000 é@r helium flash
- o (12.2 billion years)
= 100 k Horizontal branch ed glant
‘? burning helium in core / burning hydrogen in
bﬂ shell around core
& nebula core
E 10 F o0 @ 12 billion years
=
Sun Now T Tauri phase
1F (4.5 billion years) -
burning hydrogen 10 million years
n core
01F ':f]'””.‘hl{ Main sequence
for burning White dwarf
star cools
100,000 20,000 10,000 5000 3000
Temperature [K]
K Figura 13: Evolucién de una estrella de una masa solar en el diagrama HR /
(Craditaos- Wikimedia Commaons)

Figure 14: Comparacion de la enana blanca Sirio B (impresién artistica) con la Tierra.
(Créditos: ESA/NASA)
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El carbono restante que ha quedado en el centro de la estrella se conoce como enana blanca. Una
enana blanca es una estrella muy densa y muy caliente. Por ejemplo, en Sirio B hay una enana
blanca, y tiene aproximadamente el tamafio de la Tierra (ver Figura 14). Las enanas blancas se
enfrian muy lentamente y sea teorizado que finalmente terminan convirti€ndose en enanas negras.
Pero aun no hay evidencia experimental, probablemente porque el universo es todavia demasiado
para que alguna estrella haya llegado a esta etapa.

\

¢Por qué no colapsan las enanas blancas?

Como hemos visto, la vida de una estrella es una constante lucha contra la gravedad,
produciendo en su nucleo energia suficiente para evitar el colapso. Hemos visto cémo se
consigue gracias la fusion de varios elementos quimicos, pero ¢, cémo evita una enana blanca
el colapso, si ya no puede fusionar mas elementos?

Las enanas blancas son muy pequefias y densas: una tonelada ocuparia el tamafio de una
uva. En estas condiciones, los atomos no pueden moverse como en un gas normal y los
electrones no estan ligados con el nucleo. Mientras que la estrella se enfria, intenta
comprimirse, pero los electrones luchan por no ser comprimidos generando una presion hacia
fuera llamada presiéon de degeneracion de los electrones (principio de exclusion de Pauli),
que no depende de la temperatura de la estrella y mantiene en equilibrio el tamafio de la
enana blanca. )

Evolucion de una enana roja

Lo que ocurre en una enana roja cuando ya no puede producir energia mediante la fusion nuclear
no ha sido observado directamente: actualmente se piensa que el universo tiene 13 800 millones
de afios, que es menos tiempo que el necesario para que estas estrellas se queden sin combustible.

»> >

Main-
Nebula Protostar sequence

star

Figure 15: Evolucién de una enana roja (Créditos: Found in thelifecycleofstars.weebly.com)

Las enanas rojas nunca pueden llegar a fusionar Helio. Por lo que la capa superior de estas estrellas
sera expulsada de manera similar a como ocurre en una estrella masiva, formano una enana blanca
de helio, como se muestra en la Figura 15.
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Evolucion de una estrella masiva

MNeutron star
f

>0 >

Main A
Nebula Protostar sequence HRed supergiant Supernova Black hole
Slar e xplosion

Figura 16: Evolucion de una estrella masiva (Créditos: Found in thelifecycleofstars.weebly.com)

Las estrellas masivas evolucionan mucho mas rapido que las estrellas de menor masa, pasando
por las etapas que se muestran en la Figura 16. Ya que son muy grandes cuando entran en la
Secuencia Principal (son de hecho gigantes o supergigantes azules), cuando la fusién del hidrégeno
termina se convierten en gigantes y supergigantes rojas Los siguientes pasos son similares a los
de las estrellas como el sol, pero ademas de conseguir fusionar carbono, estas estrellas pueden
llegar a fusionar elementos mas pesados, siendo el ultimo el hierro. Este es el elemento mas estable
y no es capaz de reaccionar con otros nucleos atémicos. Pero nuevamente, cuando todas las
reacciones nucleares se detengan el nicleo de la estrella comenzara a comprimirse; los atomos de
hierro se juntan tanto que se descomponen en protones, neutrones y electrones. A medida que el
nucleo se vuelve mas pequefio, los protones y electrones se combinan para formar neutrones, por
lo que la estrella se convierte en una estrella de neutrones.

Cuando el nucleo no puede seguir comprimiéndose mas (por la presion de degeneraciéon de los
electrones nuevamente). Astrbnomos han descubierto varias nubes de gas brillando en lugares
donde se han encontrado supernovas, en las que el gas se ha ido alejando de la parte central a
unas velocidades altisimas< se llaman remanentes de supernovas. La Figura 17 muestra la
Nebulosa del Cangrejo, el remanente de una nebulosa avistada por astrénomos chinos en el a;o
1054.

Figura 17: La Nebulosa del Cangrejo, el remanente de una supernova (Créditos: NASA/ESA)
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Lo que ocurre en el interior de una estrella muy masiva es similar a los procesos que ocurren
en las estrellas que tienen una masa parecida a la del Sol, pero se repite varias veces. La
bajada de temperatura se compensa con el aumento de tamafo, peor el cambio de
luminosidad no es tan abrupto como en las estrellas de menor masa. En el diagrama HR, la
estrella se mueve hacia la izquierda de una manera practicamente horizontal mientras se
enfria (ver Figura 18. No hay flash de helio; la evolucién ocurre tan rapido para estas estrellas
de unas 10 masas solares que ni si quiera llega al a region de gigantes rojas donde comienza
la fusion del helio.

| Explodes as
] - .
Burning helium Red
in core supergiani
104 |
+
| 10
T
- -
5 10¢
2
Z
g 0t
<
E
2

S —

R — L — 1 ——
30,000 20,000 10,000 6,000 3,000

- Temneratura [Kalvin!

Figura 18: Evolucién de una estrella, en el diagrama HR (Créditos: E. Zirbel)
La forma en la que la estrella evoluciona es un proceso mas o menos repetitivo, en la cual la
estrella va y vuelve en el diagrama HR varias veces. A medida en la cual en el nucleo se
gueda sin elementos que fusionar, se contrae, se calienta y otro proceso de fusiébn comienza
de nuevo. Se vuelve a formar una nueva capa en el nucleo, que cuando se acabe se
contrae, se calienta.... Y asi sucesivamente, hasta legar al hierro en las més masivas. DE
nuevo, la luminosidad permanece mas o menos constante por todo el proceso.

Cada proceso de fusion nuclear es mas corto que el anterior. Por ejemplo, una estrella de
unas 20 masa solares puede fusionar:
e Hidrégeno durante 10 millones de afios;
Helio durante un millén de afios;
Oxigeno durante un afio;
Silicio durante una semana:

k Hierro durante un dia; /
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Cuando la fusién termina completamente en el ndcleo, el interior de la Estrella es como
aparece ilustrado en la Figura 19. Un nucleo de carbono cubierto por numerosas capas donde
se produce la fusion de elementos sucesivamente mas ligeros. Es algo parecida a una
cebolla, ¢no crees? De hecho, se llama estructura en capas de cebolla.

Nonbumning hydrogen

Hydrogen fusion
Helium fusion
Carbon fusion
Oxygen fusion

Neon fusion

Magnesium _
fusi

Silicon fus:on

ron ash

Figura 19: Estructura de capa de cebolla para una estrella muy masiva

\ (Créditos: Pearson Prentice Hall) /

El futuro de este ndcleo depende de su masa: si es menor que tres masas solares, alcanzara el
equilibrio y terminara siendo una estrella de neutrones. Son estrellas increiblemente pequefias y
muy densas (una masa mayor que la del Sol comprimida en un diametro de unos 10-20 km, jcomo
una ciudad!). Debido a esto, la fuerza gravitatoria es muy intensa, y gira verdaderamente rapida,
llegando a tardar tan sé6lo en dar una vuelta.

Las estrellas de neutrones tienen también un campo magnético muy intenso, que emite en dos
direcciones principales, los polos magnéticos. Debido a esta rapida rotacién, parecen faros
maritimos, como se muestra en la Figura 20. Cuando el haz de la luz emitida apunta a la tierra
podemos observarlos como destellos periddicos, ya que la estrella estd girando constantemente.
Esto es lo que los astronomos llaman pulsar. Por ejemplo, el pulsar de la Nebulosa del Cangrejo
parpadea 30 veces por segundo.

Figure 20: Efecto faro maritimo de una estrella de neutrones. (Créditos: NASA)

Evolucion estelar 15 CESAR'’s Booklet



D

Cs
st

...:;'c?;.
A

% o
r

,f
lf'.’l\
()

Sl la masa de la estrella de neutrones es mayo que tres masa solare, la gravedad ganara la batalla
de una vez por todas: el nucleo colapsara completamente en el centro y toda la masa queda
comprimida en un solo punto de densidad infinita, formando un agujero negro.

Cerca de un agujero negro la fuerza es tan intensa que nada puede escapar de él. iNi si quiera la
luz es capaz de salir del centro de un agujero negro!

Figura 21: Un agujero negro (impresion artistica) (Créditos: )

Si los agujeros negros son negros, y no podemos verlos, ¢como sabes los astrénomos
que estan ahi?

Un cuerpo necesita moverse rapido para escapar de la fuerza gravitacional de otro; y lo mas
gue se acerque, mas rapido debera de moverse para escapar. LA velocidad necesaria para
salir del campo gravitatorio de un cuerpo se llama velocidad de escape, y tan solo depende
de la masa del cuerpo y de la distancia a la que te encuentres.

Cerca de un agujero negro, un cuerpo necesitaria moverse mas rapido que la luz para
escapar. Pero las leyes conocidas de la Fisica nos dicen que no es posible: jnada puede
moverse mas rapido que la luz! Y como la velocidad de escape depende de la distancia, habra
algun punto a partir del cual la velocidad de escape coincida con la velocidad de la luz. A partir
de esta distancia cualquier objeto puede librarse de caer dentro de él, pero tan solo si se
mueve lo suficientemente rapido. jPuede incluso haber cuerpos orbitando un agujero negro!

La esfera imaginaria cuyo radio es la distancia en la cual la velocidad de escape se iguala a
la de la luz se denomina horizonte de eventos. Los astronomos no pueden saber qué hay a
partir de este limite, ya que no sale luz a partir de ellos; pero pueden estudiar qué ocurre en
las inmediaciones del agujero negro. /

o
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/Por ejemplo, algunos astronomos han descubierto un grupo de estrellas que se es&
moviendo alrededor de un objeto invisible en el centro de la Via lactea (Figura 22). Han
monitoreado estas estrellas durante muchos afios para recopilar las posiciones de sus orbitas

y de esta manera estimar la masa del misterioso objeto que hay en el centro. Concluyeron
que el objeto central debe tener una masa de 4 millones de soles. Un objeto tan masivo y que
no esta emitiendo nada de luz tan solo puede ser un agujero negro.

Otra manera de estudiar los agujeros negros es gracias a la materia que esta cayendo dentro
de ellos. Cuando un cuero cae dentro de un agujero negro, se empieza a alargar debido a la
gran fuerza gravitatoria. Da lugar a numerosas y violentas colisiones dejando numerosos
remanentes; la materia que cae se calienta y emite radiacién en Rayos-X que los telescopios
pueden detectar.
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Todos estos procesos pueden resumirse en la Figura 24, donde cada ramificacién tan solo
depende de la masa del proceso inmediatamente anterior:

e De Nebulosa a Estrella Mediana: : sila masa de la nebulosa forma una estrella de
masa M < 2 M. La vida de estas estrellas es muy larga.

e De Nebulosa a Estrella Masiva: por tanto, si la masa de la nebulosa es capaz de
formar una estrella de masa M > 2 M se formara una estrella masiva. A su vez:
0 Supernova a Estrella de Neutrones: si la masa inicial es 2Mgo < M < 8M o
0 Supernova a Agujero Negro: sila masa inicial es M > 8M¢o

— .
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Gigante Roja Mebulosa Planetaria

+———10.000 millones de afing ——

.
~

Estrella
Mebulosa f da B .

& Pllsar

Supergigante

i Supernova
Roja

Agujero Negro
+——— 10-20 millones de afins —

Figura 24: Esquema evolucién estrellas, tan solo depende de su masa. (Créditos: NASA)
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El ciclo cosmico de la materia

Hemos visto como el helio y elementos hasta el hierro se crean en los nucleos de las estrellas
mediante reacciones nucleares. Cuando una estrella muere, ya sea en forma de nebulosa planetaria
0 de supernova, todos estos elementos se dispersan por el medio interestelar, enriqueciéndolo.
Ademas, en las ultimas etapas de la vida de una estrella, especialmente cuando ocurre una
supernova, la cantidad de energia emitida es tan grande que es posible crear elementos mas
pesados que el hierro, como el uranio.

- Diffuse
Medium

Evolved X .
System

Diffuse’ l'letiiu m

Star and —

anet Formation N “ﬁl‘ 3
. - DL

Figura 24: El ciclo de la materia en el universo (Créditos: NASA/ESA)

Asi que practicamente todo lo que te rodea, incluso td mismo, todos los atomos y moléculas que
componen el mundo que conoces, fuero alguna vez parte de una estrella. Asi que, como
Carl Sagan, el famoso astronomo y divulgador cientifico dijo:

“The nitrogen in our DNA, the calcium in our teeth, the iron in our blood, the carbon in our apple
pies were made in the interiors of collapsing stars. We are made of stardust.”
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