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Estrellas

Observaciones de estrellas
Clasificacidn (espectros)
Masa
Radio

. ¢Qué informacion nos han dado las observaciones sobre las

estrellas?
La produccion de energia de una estrella, interiores de estrellas

La vida de una estrella

* El nacimiento de las estrellas
* Suvida "adulta”

 Su muerte



Clasificacion de espectros estelares

1814: Frauenhofer descubre lineas de absorpcion en el
espectro de las estrella.

A partir de 1850:

- Observaciones de espectos de estrellas
- Trabajos intensivos de laboratorio para identificar las lineas

Era muy dificil averiguar una secuencia y relacionarlo
con la evolucion y las propiedades de las estrellas



Espectros estelares:

Componentes principales:

- Espectro continuo (casi cuerpo negro)
- Lineas de absorpcidn
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Sun’s Spectrum vs. Thermal Radiator

ol a single temperatuee 1T = 5777 K
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Espectro del Sol real en comparacion con espectro de un cuerpo negro
con temperatura 5777 K



Energy

OR

Schemaic Stellar Spectra

wavelength

Espectro esquematico

/

Espectro del Sol con lineas de
absorcion de hidrdgeno y helio
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Ejemplos de espectros de estrellas:
Estrella B es parecido al sol, estrella A mas caliente, estrella C mas frio



Clasificacion espectral de Harvard

Primeras observaciones sistemdticas del espectro de un lé;r'cm ndmero de
estrellas se llevd a cabo en la universidad de Harvard (EEUV).

Empezado 1872 por Henry Draper, luego seguido por E. Pickering
(director) y A. Cannon (astronoma)

Primera publicacion del esquema de clasificacion que tiene todavia
validez en 1901

Entre 1918 y 1924 publicacidn del andlisis de 225 300 estrellas

La clasificacion estd basado en la intensidad de lineas sensibles a la
temperatura — representa secuencia en temperatura

La secuencia es:
C
O-B-A-F-6-K-M ; Cada clase se divide en subclases de 0 a 9.
S
¢Porqué tiene este orden tan raro? Originalmente el orden era
alfabético, segun la intensidad de la linea H o. (Estrella A tiene la linea
H amas intensa). Luego hacia falta reordenar para obtener una orden en
temperatura.



Clasificacion de las estrellas

E
B
B &
B
B
T

T=50000K ()

B

T=15000K A
F
T=6000K (3

K

T=3600K M

Pero se sigue sin entender:
s, Como se relaciona el espectro/temperatura con otras propiedades (masa, luminosidad)?
+¢;,Cual es la evolucion de una estrella? Al comienzo se penso (erroneamente) que la
clasificacion representaba evolucion: Estrellas O eran mas jovenes que B, etc. Por eso
todavia se llaman estrellas del comienzo de la secuencia “tempranas” y estrellas del final
“tardias”.




Luminosidad y distancia

- Para conocer la luminosidad de una estrella hace falta
saber la distancia.

* Hasta 1910: Informacion aproximada sobre la
distancia se obtenia a través del movimiento propio de
las estrellas en el cielo.

- Cuando mds cerca una estrella, mdas grande puede ser su
movimiento aparente en el cielo

- Una estrella lejana nho presenta movimiento propio

- Es un método aproximada porque desconocemos el movimiento
real, hay que suponer que es en promedio igual para todas las
estellas

- 1902-1910: Henry Russell lleva a cabo un programa de
medir las paralajes para unos 300 estrellas



Tipo espectral

El diagrama Russell

Estrellas luminosas

Russell pidié los datos de i
Pickering sobre espectros y ot ol ‘
magnitudes aparentes de las e, 1ioal R
300 estrellas. B
Hizo un diagrama entre tipo
espectral y luminosidad.

INo existe cualquier
combinacion! La mayoria de
las estrellas estdn en una
diagonal

Magnitud absoluta

Estrellas pocas luminosas

Diagrama Russel
publicado en 1914



El diagrama Hertzsprung

Hertzsprung publicé en
1911 algo parecido: fose s Vieosmmes semssasmmneen tiavss W ises vos
diagrama color versus | '

magnitud aparente de un |

climulo estelar (— todas
las estrella tienen la
misma distancia)

Al contrario de Russell _ g
usé el color que es un CIPL] T
indicador de la ) . X
temperatura de la I PRORPOE. - e

e e et « Magnitud aparente « s
estrella. B Sonehtl e o Pivin

color



El diagrama Hertzsprung-Russell

A partir de 1933 se empezo a llamar el
diagrama Hertzsprung-Russell para dar
credito a la contribucion de los dos.

Importancia:

- Herramienta esencial para estudiar la
evolucion estelar.

-Nos permite obtener informacion sobre la
distancia: Hertzsprung estudio parametros
espectrales adicionales y mas sutiles para
distinguir estrellas gigantes y enanas. Con
eso (y trabajos posteriores ) se podia
estimar la luminosidad absoluta de las
estrella a partir de su clase espectral!
-Nos da informacion sobre el radio de Ia
estrella. § CoOmMo?

M, [mag]

o
L]

10 |

B -V [mag]

Diagrama HR con datos del satélite
Hiparcos mediendo paralajes para
miles de estrellas cercanas

2.0
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Corta

Gigantes y enanos

La misma temperatura
que estrella en
secuencia principal,
pero:

*Mas luminosidad -
tienen que ser mas
grandes

*Menos luminosidad -
tienen que ser mas
pequenos

Lineas: Relacion entre T, L y radio para una cuerpo negro



Pesando estrellas:
Estrellas binarias

Binary Star Orbit

orbat of lower

Sistemas multiples de estrellas
son muy comunes.

Cada estrella esta orbitando
alrededor de su centro de masa
comun.

Lo mas probable es que se han
formado juntos.

Su mayor interés: permiten
determinar la masa de las
estrella (es la unica forma de
hacerlo)

Principio de del determinacion de la

masa: Ley de gravitacion

Ejemplo: Si se mide el movimiento

de un planeta (periodo, distancia
al Sol) se puede determinar la
masa del Sol.



A wp -

Diferentes tipos de estrellas binarios

Se clasifican segun la forma como se pueden
observar:

Visuales

. (Astrométricas)
. Espectroscépicas
. Fotométricas



Estrella binaria visual:

-Orbita y periodo se puede determinar directamente

*Con algunas hipotesis se puede:
» Deducir la suma de la masa de las estrellas (en el caso que solo se
puede determinar la orbita relativa)
» Deducir la masa de cada estrella (si se puede determinar la 6rbita de
cada estrella)

B Cygni (Albireo) es
una estrella binaria
visual.




Estrellas binarios
astrométricos

Solo se nota el movimiento de
la componente mds brillante
alrededor del centro de masa
- se puede determinar suma
de las masas

7
\ - \-\
:\*¢3 3
N
._.‘ /
1940 —
1990 F a8

-4 190

Motions of Sirius A and B
(binary star sy stem)

Ejemplo: Sirius /

De su 6rbita fue concluido que
tiene que tener un companero que
fue observado mucho después

(A) the spparent motions
relstive to background stars
of Sirjus (A), its companion (B)
arx] the conter of mass of the
system (C)

(B) Orbital motions of Sirius A and
B relative to center of mass



Estrella binaria espectroscoépica:

*Se ve la velocidad relativa de las estrellas mediante el efecto Doppler.

Las estrellas pueden estar demasiado cercano para resolverlos por separado.
*Se puede determinar la velocidad y periodo.

*Permite determinar las masas si se conoce inclinacion del plano de la orbita.




Estrella binaria fotométrica (o variables eclipsantes):

Si la Orbita esta cerca de la linea de vision se producen eclipses
*De la curva de luz, se puede determinar los radios de las estrellas, si obtenemos

también espectros (facil)

Time .



Diagrama Hertzsprung-
Russell y masa estelar

Mas alta

Spectral Clas
0 B A F G

10000

0.0001

0.00001

+1.0
Colour (B-V)

4000K

3000K  (Temperature)

Resultado de la medicion de
masas demuestra que en la
secuencia principal indican:

L proporcional a M3 — la
secuencia principal no puede
ser secuencia evolutiva sino
indica posiciones de
diferentes estrellas.

Masa baja




Resumen de lo que sabemos sobre las
estrellas de las observaciones

Diagrama Herzsprung-Russell relaciona T
superficial de la estrella con luminosdiad.

Existe secuencia principal, zona de gigantes
y enanas.
En la secuencia principal:

- L proporcional a M3

- Luminosidad aumenta con la temperatura

Preguntas abiertas:

- ¢Cdmo evolucionan las estrella? {Donde nacen
y donde mueren en este diagrama? ¢Son los
gigantes rojos estrellas jovenes en fase de
contraccion?

- ¢Cudl es la fuente de energia de las estrella?
- ¢Como es su interior?




¢Como producen las estrellas la energia?

*1854: Helmholtz & Kelvin propusieron que la fuente era energia gravitatoria a través
de la la contraccion del sol.

— Vida estimada del Sol: 10 millones de anos

*1904: Rutherford determind la edad de la Tierra a traves de decaimiento radioactivo
en > 700 millones de afos. Pero la gente no confio en la fiabilidad de su resultado de
inmediato

*1915: Einstein: Teoria de la relatividad general: E = mc?

*1920: Eddington propuso que la energia venia de la fusion de H en He. Idea:
*4 atomos de H se convierten en He
*Masa de 4H < masa de He

La diferencia en masa se transforma en energia y permitiria al Sol emitir la
luminosidad que emite durante 10 000 millones de anos.

*Pero: no habia base fisica como podria funcionar, como se podria superar la
energia repulsiva que inhibe que se acercen protones

*1928: Gamov: teoria del “tunneling”

*1929: Atkinson & Houthermans aplican teoria a reacciones nucleares en el interior de
estrellas: Fusion nuclear era posible a temperaturas mas bajas de lo que se pensaba.

Pero: ¢ Cuales eran procesos concretos?



Produccion de energia

Fusion nuclear: 4H — He

en estrellas Masa de 4H = 1.007 x Masa de He
La diferencia en masa se puede
' ‘ convertir en energia segun
et s E =mc?

Composicion de H y He Hidrégeno

Deuterio (isotopo de H)

‘ 3He (is6topo de He)

Helio




Nucleosintesis

() Positron

Y Gamma Ray

V  Neutrino

El primer ciclo que se conocia:
CNO, encontrado en 1939 y
1938 por C.F. V. Weizaecker, y
H. Bethe. Los dos recibieron el
premio nobel por eso.

C es un catalizador, no se
gasta

Hacen falta temperaturas
altas para que funcione (T> 16
millones K), mds altas que en el
Sol (T= 15 millones K).

Este ciclo es importante para
estrellas con masa > 1.1 Msol

¢Cémo produce el Sol su
energia?
Este ciclo no puede ser el

primer paso: Como se produce
C?



Cyclo pp: Produccion de He

Proceso (1) muy lento

/\

Propuesto por Bethe en
1939

El el ciclo relevante para

estrella de masa parecida
al sol (hasta masas de 1.1

Msol)

Pero como sequir?

Como producir elemento
mds pesados que He?

Problema: no hay
elementos estable con
himero de masa 5 o 8 —
no se puede simplemente
anandir H o He



Proceso triple alpha

@, @ o
:-"/ e
N AN

.

y

Y Gamma Ray

12C

Solucion: 3 ndcleos de
He ("particula alpha”) se
juntan practicamente
instantaneamente (8Be
decae rapidamente)
para formar C

Proceso propuesta 1951
por Oepik y 1952 por
Salpeter. 1953 Fred
Hoyle propuso que se
produce C excitado la
probabilidad del
proceso aumentay se
puede explicar la
luminosidad de una
estrella



Siguientes pasos

Si la estrella tiene
: suficiente masa, puede
 Massive star near the end .
" ofits lifetime has an P"I'OdUC'r' hasta Fe e,n el
aikessiucture. ndcleo, pero después las
%, just prior to exploding .
\_ as a supemova reacciones son

endotérmicas.

Los elementos se
producen afadiendo a un
ndcleo He (p.e.: 12C + “He
— 160 o otros nicleos
Bed Giant Star (p.e; 12¢ 4+ 12¢ %24M9)

PR e

¢Donde se formaron los
elementos mds pesados
que Fe?

ng occurs at the
2s between zones




El interior de las estrellas

1) Produccion de energia en el centro

* En el centro se produce la energia via fusion nuclear.

» Las temperaturas son entre 10 (m<Msol) y 100 (estrella mas masivas) millones de
grados.

2) Transporte de energia hacia fuera

* Formas de transporte: Conduccion (calor se transmite através de un medio),
radiacion (por fotones), conveccion (aire caliente transporta calor)

¢ Qué esta pasando aqui?

*En las estrellas la densidad es
baja, asi la conduccion no es
importante. i
«Conveccion es importante si hay .
un gradiente de temperatura dAA

grande.

*Radiacion es importante si S 0
fotones se pueden propagar A
facilmente Tarko iz




*En el interior produce energia con el proceso EI inTer‘ior' del Sol

pp que es mas ineficiente que el de CNO.

*La energia se propaga via radiacion hacia
fuera

*Los fotones hacen un camino aleatorio y largo:
son absorbidos y reemitidos muchas veces.
Tardan unos 100 000 anos en salir del sol.

¢ El espectro de fotones del interior del sol es
igual al espectro en la superficie?

*En la zona exterior el transporte via radiacién
se hace mas dificil y conveccion es importante.

» Densaty (hg/'m3)

P o N

u @ Neutvos
1 2
v

1 ‘Ji

DOOMN




El interior de otras estrellas

7

La importancia relativa de radiacion y conveccion depende de la masa de la estrella:
Estrellas masivas: Alta produccion de energia via ciclo CON, transporte por
radiacion no es suficiente y se crean importantes zonas de conveccion. Mas afuera
radiacion es suficiente

Estrellas de masas intermedias: Zonas de conveccion solamente en la zona
exterior

Estrellas de poca masa: Transporte por conveccion porque el gas es frio y “opaco”



Estabilidad de una
estrella

Compresiodn por gravitacion esta en equilibrio
con presion por la temperatura del gas.

¢ Qué pasa si de pronto se produce mas
energia en el nucleo?

PresSsSure s
gravity e

| gravity w!f_" pressure
L.k

pressure ,.:f gravity



Estabilidad de una orevty B prosaurs

estrella o \
Compresiodn por gravitacion esta en equilibrio : - \': ‘
con presion por la temperatura del gas y la * e |
presion de radiacion (importante para . / |
estrellas masivas). L
pressure =T gravity

¢ Que pasa si de pronto se producgggss se caliente a una temperatura mas alta
energia en el nucleo? v'La presién aumenta.

v'La estrella expande.
v'La temperatura baja.
v'El ritmo de produccion de energia en el centro

/j\ disminuye.
» — Estabilidad.

Pressure e
gravity b

¥ : Podemos entender L prop. M3:
k ‘)‘i > S M mas alta — T en el centro mas alto — fusion
nuclear mas eficiente — produce mas energia por
masa



El interior de una estrella

Hay unas simples leyes con las que se puede describir modelar las estrellas:

1. Equilibrio hidrostatico: A cada radio, el peso de masa del gas esta compensado por la
presion del gas

2. Transporte de energia: La energia producido en el centro se transporta hacia fuera
via radiacion o conveccion

3. Conservacion de masa

4. Conservacion de energia: La energia por tiempo esta producido en todas las zonas
es igual a la luminosidad total

- Entre 1916 y 1924 (jya!) publico una serie de articulos sobre la

estructura interior del Sol donde puso estas leyes.

- Las leyes son simples en si y permiten estimar por ejemplo: L proporcional a M (jbien!)

- Hacer modelos con mas detalles es complicado, por ejemplo: ¢ con qué eficiencia
absorbe el gas los fotones? Cual es la importancia relativa de la radiacion y
conveccion?

- Son la base para entender la evolucidn de las estrellas, pero es complicado, porque
hacia el final de la vida de una estrella los procesos son rapidos y dramaticos.

Para hacer y usar modelos de las estrellas hace falta
» Ordenadores para resolver las ecuaciones para cada capa, y en funcion del tiempo.
» Observacion utiles para compararlos.




Nubes ocuras |




- Una nube de gas puede estar estable.
., - Si algo le presiona fuerte, puede superar un limite
La formacion de de estabilidad y colapsa.

Durante el colapso:
una estrella -La nube fragmenta en en subgrupos

*El gas se hace mas denso y mas caliente, pero gran

parte de la energia se emite por radiacion
- *El gas se calienta hasta que en el centro empieza la
Gravitacion  fusién naclear
Protoestrellas con discos en rotacidn

N
SN

Fragmentacion 7=



- Las estrellas no se
forman solas, sino en
grupos de cientos a miles.
- Se forman con una cierta
distribucion en masa

- Se forman mucho mas
estrellas de baja masa que
de masa alta.

Clmulo globular (miles de estrellas viejas):
Estrellas que se han formado al comienzo de la
formacion de la Via Lactea

(¢Porqué no se forman hoy en dia?)

Cdmulo Abierto (Pléyades): Decenas a
cientos de estrellas jévenes que se han
formado hace poco



La formacién de un disco =W

El momento angular se
conserva

— El colapso es facil paralelo al
eje de rotacion pero dificil
perpendicular

— Se forma un disco de
“acreccion”




¢Qué nos dicen las observaciones?

Globulos de gas denso

b

Nebulosa del Aguila

*Se van las zonas densas donde
estrellas se estan formando.
*Con frecuencia esta en zonas
donde antes se han formado
estrellas — provocado por el
efecto de las estrellas masivas.
*Radiacion de estrellas ya
formadas evapora gas

30 Doradus en la Gran
Nube de Magellanes
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Conclusiones sobre:
Distribucion de masas de estrellas cuando se forman (Initial Mass Function)

Observando
hubes pre-
estelares
(nubes densos,
pero aln no en
la fase de
colapse)



The Orion Nebula




Estrellas jévenes

* Objetos Herbig Haro: Estrellas jovenes
en proceso de formacion con disco y
chorros

» Los chorros se producen mientras
material esta todavia cayendo a la
estrella




La vida de una estrella: Fase adulta

Caracteristicas:

*Es la fase de produccion de energia por fusion de
H — He

‘Las estrellas se encuentran en la secuencia
principal = fase de equilibrio hidrostatico

*El pardmetro que diferencia sus propiedades y su
evolucidn es la masa.

Tiempo de vida, t, de una estrella

T = M/L = M/M35 = M-25

*El sol vive 10 000 millones de afios

‘Una estrella de 10 Msol vive 30 millones de
ahos

‘Una estrella de 30 Msol vive 2 millones de
ahos



Las estrellas mds masivas y menos masivas

Las estrellas mds masivas:

Hay dos razones porque hay un limite superior:

1) Durante el colapso de la nube, esta fragementa en
partes mds pequefios, asi que nubes muy grandes
no pueden colapsar

2) Estrella muy masivas no son estables:

Luminosidad proporcional masa3®

- Estrellas masivas emiten mucha radiacion

- Presién de radiacién importante y provocan viento
estelar

- Limitan masa superior de estrellas que se pueden
formar a unos 50-100 Msol

Las estrellas menos masivas

Objetos por debajo de unos 0.08 Msol no alacanzan
las temperaturas en su centro para empezar la
fusidn naclear (T> 2.7 millones K).

Se llaman entonces "Enanas marrones”

Siguen contrayendose, haciendose cada vez mds frio

Pueden fusionar deuterio

Eta Carinae, un sistema binario de
estrellas masivas (de unos 60-70 Msol),
perdiendo rapidamente gas



Post MS Star

No Core Energy

. Generation

La vida de una estrella:
La vejez

Core collapse ——> heats

Evolucidn después de la secuencia

shell continuously ——>

p r' i nC i pa l reaLct;)cr; ::Z :.ncreases
En el centro quedan las "cenizas” de la | | —
fusion nuclegp' el helio. Evolutionary de:‘» off th: Main Sequence
El ndcleo se contrae, aumenta la U o T &0

temperaturay calienta H en una capa
exterior lo suficiente para que empieze

la fusion H—He. e iy sl W ...
En esta fase, la estrella produce mds 410N He—C + O ,
— |°D

energia de la necesaria para equilibrar 2 S
la gravitacion

La energia adicional hace expandir la
envoltura. El radio de la estrella
aumenta y la temperatura superficial

-

-
3
.
~

"w

0

Abrschste Magrituce, M,
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Mumw'absm

disminuye. 6 :
Se forma una estrella gigante (o . ogimwein v | o'
supergigante en el caso de las estrellas o AGE - Asymptotic ¢
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Beteigeuze

Ejemplo: Beteigeuze
y Rigel en Orion

- Beteigeuze es una
supergigante roja
con 800 veces el
radio del Sol

- Rigel es una
supergigante azul
con 50 veces el
radio del Sol Size of Earth’s Orbit

L1
Size of Jupiter’s Orbit

Atmosphere of Betelgeuse . HST - FOC

PRC96-04 - ST Scl OPO - January 15, 1995 - A. Dupree (CfA), NASA

[ I |
Size of Star

Rigel
El sol en 5000 millones de afios serd una gigante rojay sera:
- 2000 veces mds brillante

- 100 veces mds grande (se comerad Mercurio)
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Materia degenerada y fusién de He

El ndcleo de He sigue contrayéndose, se hace
mds denso y se calienta.

Si la densidad y presion son suficientemente
alto, la materia se degenera:

-La materia se convierte en un gas de nucleiy
electrones.

~Parecido a lo que pasa en un dtomo, hay
diferentes niveles de energia para los electrones
- pero para todo el nicleo

-Solamente un electron puede estar en un
estado de energia. Los nivel estan llenos hasta
un cierto nivel. Cambiar electrones de nivel
requiere mucha energia porque hay que meterles
en el nivel mas alta.

-La densidad es hasta 1 millon la densidad en la
Tierra

-

ALOU B e

eneg

gl enanmgy ey

Paridestee
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eV s
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(Gravitational
M Compression
1 tonne/cc

Eleciron degenerate
matter

Degencrate gas al
lower energy levels

Hed wintwo patioes



Fusion de He y el "flash” de He

La temperatura sigue aumentando y F—W

puede empezar la fusién de He - Mo track o sta thet ot
considerable mass

- Estrellas con M<0.4 Msol no alcanzan P curing red gant phase
las temperaturas para fusionar He. “

- En estrellas con M> 3 Msol la fusidn
de He empieza antes de que el niicleo  E
se puede degenerar. : red gient phase

e track of star that
lost less mass during

+ Enestrella intermedias, la fusidn
empieza en gas degenerada liberando
mucha energia en poco tiempo. La
materia degenerada no puede
expandir apenas, la temperatura
aumenta, la fusién se acelera — una
situacion de inestabilidad, el "flash de
Helio".

-Dura poco tiempo (unos minutos). El gas se des-degenera y pasa al equilibrio
hidrostdtico




Fusiones siguientes

Si la estrella tiene suficiente
masa, estos pasos pueden
repetirse, hasta tener una

estructura de capas con

diferentes fusiones que tienen

>

>

lugar
Los pasos son cada vez mds
rdpidos
Fusion de Productos Temp. minima | Masa Duracion para
(millones K) minima(Msol) 25 Msol
H He 4 0.1 7 millones aios
He C,0 120 0.4 500 000 afios "
C Ne, Na, Mg, O | 600 4 600 afios
Ne O, Mg 1200 8 1 afio
o Si, S, P 1500 8 0.5 affio
Si Ni — Fe 2700 8 1 dia

\ 4

A 4




Evolucidon post-secuencia principal en el

diagrama Hertzsprung-Rusell

La evolucidn es rdpida,
depende de muchos
parémeteros (mezcla de
material en el interior por
conveccion, materia
degenerada o no, perdida
de materia....) y es mucho
tiempo fuera de equilibro.

Con simulaciones en ordenador
se intenta seguir la
evolucién y entender lo que
pasa en el interior de las
estrellas (que no vemos)

¢Como podemos comprobar que
todo es correcto?

e M

Ataciste Magn

23

——
- ~
e =G0
Carts (5. ) .
He —aC
“, |
\N“_", { H"'"
w »

RGH - Red Giant Drarch
23000 B
2 - Axproote Gast Doanch

-

nr
.~

C%ecove Terperatue ¥

. )

.

.Vd_f I

———y——

_ Swpergants (1)
-

Cokix \ndex (BY)

=15
Y

8

L

"

™)

v'\' -

Aty Coe



Comprobar los modelos:
cUmulos de estrellas

* No podemos ver la evolucién de una
estrella individual

= Pero: Las estrellas en los cimulos
han nacido a la vez y por eso tienen
la misma edad.

Cumulo globular.
*Contiene entre 100 000 y millon
de estrellas.

*Son ligados por gravitacion.
Las estrellas han formado hace
mucho tiempo

Cumulo abierto

*Contiene entre 10 y 100 estrellas
*No estan ligado por gravitacion y se
van dispersando

Las estellas son jovenes, han
formado hace poco tiempo

(¢ Hay también cumulos abiertos
viejos?)
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Diagrama Hertzsprung-Russell de
cdmulos:

o Se ve estrellas en la secuencia
principal hasta cierta luminosidc™""

o En una luminosidad determinada
se desvia hacia gigantes > esto
es el futuro de la evoluciéon de u
estrella
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Diagrama HR de cimulos

M67
NGC 188
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¢Qué clmulo es mas joven?



Estrellas variables

‘Hay estrellas que cambian su luminosidad
periddicamente. Los mds famosas son la
estrellas Cepheides que se pueden usar para
determinar distancias por su estrecha ]

Relacién entre periddo y luminosidad.

‘Hay diferentes tipos de estrellas
intrinsicamente variables. Las Cepheides (y
variables parecidas) pulsan porque su .
combinacion entre tamafio y temperatura es !
inestable.

*Razén para las pulsaciones en estas
estrellas:

Si apretamos un muelle puede oscilar un
tiempo. Lo mismo pasa en una estrella. Para
que oscile mucho tiempo hay que
“empujarla”. Este empuje viene de una capa ]
de He ionizado que resfuerza el movimiento L B AR IER L, LT
de oscilacion

*5

A‘l‘

+10

>

-—

"
l-.— [ VAP




La vida de una estrella: Fase final y muerte

El final de una estrella de depende de su masa

1) Enanas rojas (menos de unos 0.4 Msol)
Solo pueden fusionar H — He

Son convectivas — mezclan muy bien el combustible — van
fusionando poco a poco su H

No se convierten en gigantes rojos (porque no tienen nucleo
solamente de He y fusion en una capa alrededor)

Cuando se termina el combustible, se apagan. Pero eso dura
mucho: Su vida en la secuencia principal es > 10!2 afos (la edad
del universo es 14 mil millones = 1.4 x 10%9). iHasta el momento
no se ha muerto ninglna enana rojal



La vida de una estrella como el Sol
(masas entre 0.4 y 4 Msol)

Durante la fase de gigante roja la estrella fusiona He C en el centro
No es capaz de fusionar C: En el ndcleo ya quedan las cenizas y se va
contrayendo
Esta energia de contraccidon hace que las capas exteriores expanden
todavia mds: El tamaio puede llegar a la érbita de la tierray la
temperatura superficial baja a 2000K.
Pérdida de materia:

Ahora el Sol pierde 1% de su masa en 1000 millones de afios
En la fase de gigante rojo esta pérdida serd major debido a

- Baja gravitacién

- Erupciones debido a nucleosintesis inestable

- Conveccion

Podria perder practicamente toda su masa (menos el nidcleo) en 100
000 afios - pero la prediccién de la cantidad de pérdida de masa es

dificil.
Masa expulsada producen "nebulosas planetarias”



Formacion:

*Viento lento expulsa gas
*Cuando superficie caliente se
libera, expulsa un viento mas
rapido que adelanta el
anterior y comprime el gas
*Radiacion del la estrella
ilumina el gas

Nebulosas planetaria

Nebulosa planetaria (NGC 6369)




Nebulosas planetarias

Planetary Nebula IC 418

La observaciones no dicen:

*Tamafnos entre 0.2 y 3 anos luz
*Velocidades de expansion entre 10 y
20 km/s

*Edades hasta 10 000 son objetos con
vida corta

*VVemos unos 1500 nebulosas
planetarias en el cielo, junto con la corta
edad —esta fase evolutiva tiene que ser
comun.

it

PRC00-28 » NASA and The Hubble Heritage Team (STSAAURA) « HSTWFPC2




Aparencia de las nebulosas planetarias se diferencian muchos.
Posibles razones:

- Disco de gas alrededor del ecuador de la estrella que cambia la
direccion del viento.

- Otra estrella o planeta orbitando
- Campos magnéticos



Enana blanca

s Qué pasa con el nucleo de C y O que queda dentro de la planetaria nebulosa?
No produce energia — tiene que colapsar

*Colapsa hasta la materia degenera. Ahora puede ejercer una presion
suficientemente grande para aguantar la gravitacion.

-La materia consiste de un plasma de nuclei de C y O sumergidos en un gas
degenerado de electrones.

» La masa esta dominado por C y O, la presion por los electrones.

*Se va enfriando y eventualmente se convierte en una enana negra - pero eso
tarda mucho. En nuestra galaxia no hay todavia ninguna enana negra. La enana
blanca mas fria tiene la temperatura del Sol.

Propiedades curiosas:
*Densidades altas de 100 000 a 1 millon la densidad de la Tierra.
*Si aumenta la masa (por ejemplo por que absorbe masa de una estrellas vecina),
disminuye el radio!!!
Limite para la estabilidad (= existencia) de una enana blanca es |a masa de
Chandraseka (1.4 Msol). No puede existir una enana blanca con una masa mas
alta que 1.4 Msol.



La vida de una estrella como el Sol
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Observaciones de enanas blancas

1) Son enanas, pero se pueden detectar y
localizar observacionalmente en el
diagrama HR.

Por primera vez pasé 1910: Russell y Pickering
miraron datos de la base de datos de
Harvard: Se dieron cuenta Estrella con
espectro A (caliente) y luminosidad muy
baja — tiene que ser estrella enana

Densidad tiene que muy alta deducido por su
masa (posible de medir si eran miembros
de sistemas binarios, como Sirus B) y su

radio (deducido por su luminosidad y
temperatura)

— La existencia de enanas blancas (y con eso
de materia degenerad) se conoce desde
mucho tiempo.

Sirius A 'y B, observado con el
telescopio Hubble



Estrellas Novas (= variables cataclismicas)

Presentan aumentos muy repentinos e
intensos de brillo (hasta 10 Lsol)

Aparecen en estrellas binarias muy
proximos en las que una componente es
una estrella gigante y la otra una enana
blanca.

La estrella gigante tiene la envoltura
tan cerca de la enana blanca que
materia pasa a la enana blanca, donde
Se comprime en una capa, aumentando
la presidén y temperatura

Si T>107 K = se inicia fusion nuclear
de pronto y de forma explosiva

Accrebon
O

- Prueba para la existencia
de enanas blancas



Muerte de una
estrella masiva

-Estrellas mds masivas que 4 Msol
pueden fusionar Cy estrellas con
M>8 Mol llegan hasta la fusion de
Si — Fe.

Cuando tienen un nicleo de Fe (de unos 500km de diametro), ya no
pueden producir energia y la gravitacién gana.

En el colapso cae material al ndcleo y produce choques hacia fuera que
provocan que la estrella explota en una supernova. (Los detalles de la
explosion son complicadas).

Durante la explosidn se producen temperaturas muy altas que posibilitan
la fusion de elementos mds pesadas que Fe.

En la supernova una gran cantidad de "metales” (= elementos mads
pesados que He) se devuelve al medio interestelar.



Observaciones de Supernovas

Algunas supernovae historicas en
nuestra galaxia:

1054: “estrella visitante" observada
por astrénomas chinos

1572: el astrénomo Tycho Brahe
observa una supernova

1604: Supernova de Kepler

Remanentes de supernova:
Gas expulsado por la supernova. Con

tamaiio y velocidad de expansion se Remanente de supernova
puede calcular cuando exploto. “Nebulosa del Cangrejo’
Emiten en muchas longitudes de onda Remanente de la SN de

1054
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Se estudian las supernovas midiendo como decrece la luz con el fiempo, que lineas
emite etc.

Se distinguen dos grupos principales:
- Supernova tipo I: no tiene lineas de H en su espectro
- Supernova tipo IT: tiene lineas de H en su espectro

Hay mds subgrupos y mds cardcteristicas para distinguirlos, como la curva de luz.

1) Supernova tipo II: explosion de estrella masiva

2) Supernova tipo I: Sistema binario con una '
enana blanca. La enana acumula materia de su
compaiiero y finalmente supera la masa limite
de Chandrasekar y explota.




Supernova 1987a en la Nube Grande de
Magellanes

* Fue la primera SN
cercana después de que
se invento el telescopio

- Observaciones no
encajaban con los
modelos — permitian
revisarlos

SN 1987A

SN antes

Imagen actual



Estrellas de neutrones

Mucho antes de descubrirlos habia tedrias que los predecian y
evidencias para su existencia

1931: Chandrasekhar deduce la masa superior de estabilidad de
una enana blanca. Si supera esta masa —colapso en algo mas
compacto. ¢Qué?

1932: Se descubre en el laboratorio el neutron

1932: Lev Landau predice la existencias de estrellas de
neutrones

1934: Los astronomos Walter Baade y Fritz Zwicky predicen
que las novas mads luminosas observadas son explosiones de
estrellas y dejan atrds un objecto compacto.



Neutron star
b &

v

Solid crust

Propiedades de una estrella de
heutrones

nrumiano

Consiste de materia de neutrones degeneradas (el mismo principio que
para electrones)

Se forma en un gas de electrones denergados cuando se supera el
limite de 1.4 Msol mediante el proceso:

e+ p — n+ neutrino
Es decir: Los dtomos se comprimen en un neutron
Tienen la densidad de un ndcleo atémico: 104 g/cm3,

Un trozo de 1cm3 de materia de neutrones degeneradas pesa 100
millones toneladas

Una estrella del tamatio del sol se converteria en una estrella de
heutrones con unos 10 km

Rotan rapidamente por la conservacion del momento angular
Tienen un alto campo magnético porque ha sido comprimido



Descubrimiento de pulsares

- Descubierto en 1967 por Jocelyn Bell

(estudiante de tesis) y Antony
Hewish en Cambridge (UK) (Premio
Nobel a A. Hewish en 1974)

\ \ - Sefial reqular - de extraterrestres??
("Little green men")

\ | * Llamado "Pulsating radio star”

Pulsar:

- Estrella de neutrones en
rotacion

» Producto de colapso de
una estrella

* Muy pequeiio y muy denso

» Pulasacion debido al
"efecto faro”




Tamaiio de un agujero negro

» En teoria, como nada para el colapso el radio — O: Se forma una
"singularidad”. Es dificil a imaginar.....y no se puede comprobar con
observaciones

- Para observaciones lo importante es el o horizonte de evento: El radio
dentro del que no puede salir ni la luz. Para un agujero negro sin carga
eléctrico ni rotacion (agujero negro Schwarzschild) corresponde al
radio de Schwarzschild.

Ve =112 km /s

Velocidad de escape:

-Aumenta cuando mayor la masa y menor
el radio

P
*En un momento llega a ser ¢, la velocidad Objeto Masa Rs
de luz. Entonces tenemos el radio de
Schwarzschild: Estrella | 10 Msol | 30km "
RS: 2 6M/c? Sol 1 Msol 3 km "
‘No tenemos informacion de lo que pasa Tierra 61024 kg | 0.9 cm >
dentro de este radio. o 100 kg 105 em >
Schwarzsc
yhild Il i




¢Los agujeros negros son peligrosas?

No son aspiradoras de materia. A gran distancia ho se nota nada.

¢Qué pasaria si el sol se cambiaria por un agujero negro de la misma
masa?

Que pasaria si nos caemos en un agiiero negro?
- Dilataciéon de tiempo

.. . . . Person A falling into BH
- Corrimiento al rojo gravitacional ' e

- Fuerzas de marea ‘

- Emisién de rayos x: Person outside BH e

- Calentamiento del gas debido a la I 7y prinp b
friccion por las fuerzas de marea 3. Person A stretched and

ripped apart by tidal forces

BackHole @



¢Como podemos observar los agujeros negros?

Clave para bidsqueda: estrellas binarios de rayos x
Descubiertos con datos del satélite UHURU en 1971

Si el compaiero supera en masa el limite de estabilidad es
agujero negro

Hay una decena de candidatos

Accretion stream l

Companion star




Agujeros negros

Si la masa es superior a 3 Msol, la presion de los neutrones
degeneradas es menor que la gravitacion — iel colapso continual

Si M<1.4 Msol
Cuando los electrones
degeneran: F,=F,/
s

“a

/

Si 1.4 Msol <M < 3 Msol
Cuando los neutrones
degeneran: F,=F,/

s

Estrella con masa M colapsa

<

\ Si M >3 Msol

La presion de los neutrones
degeneradas no es sufiente
para para el colapso nada
para el colapso...

— Agujero negro




Estrella de baja masa (M < 8 Msol, approximadamente)

Estrella alta masa (M > 8 Msol)
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Estrellas
Formacion estelar

Planetary Nebula NGC 6360 * The Little Chost

Devolucion de gas

enriquecido en metales
<

. Flubble
Gas y polvo interestelar A




