EVOLUCION ESTELAR-2.

(Rafael Gonzélez Farfan)

1. Estructura de las estrellas.

A pesar de la diversidad de estrellas, hay una caracteristica comin a todas €llas; y es que son capaces de emitir
gran cantidad de energia durante mucho tiempo, y con un mecanismo de produccion tal, que no afecta al
equilibrio global delaestrella.

Estado dela materia estelar.

Se sabe desde hace tiempo, que las estrell as son inmensas bolas de gas. En cualquier punto dentro de una estrella
normal, la materia debe estar mas o menos en equilibrio, ya que de no ser asi, la estrella seria inestable y
veriamos grandes cambios en periodos cortos de tiempo. En el equilibrio, en todo punto, el peso de la materia
presionando hacia abajo queda equilibrado por la presién de la materia bajo € empujando hacia arriba.

L dgicamente, cuanto més hacia el interior de la estrella nos vayamos, mayor seré el peso de la materia que habra
por encima, y por lo tanto, mayor serala presion del gas necesaria para sostenerla. Como consecuencia de esto,
ladensidad estelar crece haciael centro de laestrella.

Transportedeenergiaen unaestrella.

Veremos més adel ante, que la energia que emite una estrella se produce en una pequefia zona cerca de su nicl eo.
Por tanto hay que considerar como se transporta esa energia desde alli a la superficie. En principio, hay tres
posibilidades: por radiacion, por conveccion o por conduccion.

Si la energia es transportada por radiacién, cabe pensar que ésta se absorba o se difunda por el camino.
Precisamente, la capacidad que posee el material estelar de frenar la radiacion se denomina “opacidad”, y el
material estelar resulta ser bastante opaco. Esta opacidad no sélo dificulta el paso de la radiacién hasta la
superficie, sino que en el camino, va “perdiendo energia’: en el centro de laestrella, lamayor parte de la energia
esta en forma de rayos X (de alta frecuencia). Cuando la radiaciéon alcanza la superficie se ha convertido a
frecuencias mucho més bajas, apareciendo principalmente, en el visible.

Otro método de transporte de la energia es por conveccién. Esto requiere que el material de la estrella se mueva.
Ta movimiento es lento (menos de 80 km/h), por lo que no altera e equilibrio de la estrella. Generalmente, y
dependiendo del grado de opacidad de las estrellas, los métodos de transporte de energia suelen ser una
combinacién entre ambos

El método de conduccion solo es importante en determinadas, ya que son los solidos los que participan de ese
medio para propagar energia, y las estrellas son materia gaseosa, aunque cuando la presion es muy elevada, el
material estelar comienza a comportarse mucho mas como solido que como gas, y entonces, este medio se hace
importante.

Produccion deenergiaen lasestrellas.

Hoy en dia sabemos que €l mecanismo de produccién de energia estelar es de tipo nuclear de fusion de
elementos ligeros. En particular, el hidrogeno (el proton) es el responsable de producir la energia a partir del
defecto de masa de las reacciones
H'+H!® H? (+ positron + neutrino)
H? +H!® He® (+radiacion)
2He* ® He'+2H!

A este proceso, que es el que se produce en nuestro sol, se lo denomina cadena proton-proton. Sin embargo, para
estrellas mas calientes que nuestro sol, el proceso de generacion de energia usa como catalizador el carbono
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para, también, producir €l helio. El proceso se inicia cuando un protdn impacta con un nicleo de carbono
presente en la estrella. El resultado es la formacion de un isétopo mas pesado de este elemento. Un segundo
proton adicionado, genera un isotopo ligero del nitrégeno. Un tercer protén forma el isotopo pesado del
nitrégeno, pero un cuarto proton no desencadena la formacion de oxigeno, sino que el nitrégeno anterior se
fisiona generando helio y dtomos de carbono de las mismas caracteristicas iniciales, los cuales, vuelven arepetir
el ciclo. Estanueva serie de reacciones nucleares se denomina*“ ciclo del carbono” (CNO):

C2+H'® N (+ radiacion)
N ® C¥ (+ positrén + neutrino)
CB+H'® N (+ radiacion)
N +H'® O™ (+ radiacion)
O®® N (+ positrén + neutrino)
N +H!'® C'? +He?

Estas reacciones pueden variar en sus detalles segin varien las condiciones en el interior de las estrellas.

Si la estrella no posee o0 agota su combustible de hidrégeno y |atemperatura es del orden de los cien mil millones
de grados, €l helio puede empezar a fusionarse para generar berilio, el cual, a ser inestable, se descompone
generando de nuevo los niicleos de helio. Para generar un elemento mas pesado a partir de helio, se necesitan 3
nucleos de helio que interaccionen méas 0 menos a la vez. Esta colision triple generaria un nlcleo estable de
carbono, con el defecto de masa correspondiente. Dado que las colisiones triples son raras, para que se
produzcan, se necesitan una serie de condiciones de densidades y temperaturas extremas. Este proceso de
“combustion” del helio se la denomina reaccién triple alfa y la energia que se genera en él es menor que la
generada en la cadena protén-protén.

A temperaturas mayores que |as necesarias para generar la 3a pueden suceder otras reacciones nucleares. Asi, €l
helio, puede fusionarse con el carbono y generar oxigeno; con el oxigeno fusionarse mas helio y generar nedn, y
asi hacia elementos cada vez mas pesados.

En e ciclo CNO, e carbono 13 generado puede llegar a fusionarse con el helio si la temperatura es lo
suficientemente alta, generando oxigeno y un neutrén, el cual es buen inductor de nuevas reacciones nucleares
de distinto tipo. En funcion de la temperatura las reacciones nucleares van generando elementos cada vez mas
pesados (alavez que van siendo menos energéticas). Con el tiempo, el proceso puede llegar hasta el hierro.

Hay dos preguntas pendientes. ¢qué le sucede a una estrella que ha transformado todo su hidrégeno en hierro?
¢Como se calienta una estrella para empezar a fusionar €l hidrégeno? Estas cuestiones se responderdn mas
adelante.

2. Nacimiento de |las Estréellas.

Hay razones de tipo observacional para asegurar que las estrellas nacen en grupos, y en lugares del espacio en
donde se registran cantidades importantes de polvo y gas. Lavida de una estrella depende fundamental mente de
dos factores principales: el ritmo a que quema su combustible por unidad de tiempo y de la cantidad total de
combustible que posea para quemar. El primero de esos factores, es simplemente su luminosidad. El segundo
depende de la cantidad de materia disponible para las reacciones nucleares, que es, a su vez, proporcional ala
masa de la estrella. Asi, en primera aproximacion, la vida de la estrella va a depender de la relacion entre esas
dosvariables: masay luminosidad.

Una estrella nace en medio de una nube de gas y polvo. Luego, la nube se dispersa poco a poco y la estrella
gueda sola. Esta Ultima etapa en la que €l gas y €l polvo se alejan de la estrella puede ser observada
directamente; y es debido ala presion que gjerce laradiacion lanzada por las estrellas brillantes.

Por lo tanto, si las razones observacionales apuntan a que existe un nexo entre estrellas jovenes y material
interestelar, queda pendiente la pregunta de como a partir del polvo se origina la estrella. La gravedad es la
fuerza responsable de este mecanismo, originando que el polvo interestelar se vaya condensando poco a poco.
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Un examen detenido del material de esas nubes de gas y polvo, nos conduce a conclusiones importantes. En
primer lugar, el andlisis espectral de una estrella envuelta en una de esas nubes, muestra una serie de linas
“acompafiantes’. Tales lineas, no son simples, sino que estan divididas en otras. Eso es debido a que el medio
interestelar no esta distribuido por igual sino que se encuentra formando nubes, con movimientos aleatorios. Un
estudio de las lineas permite deducir la densidad de las nubes, aportando un valor medio de unos 600.000
atomos/dn? (comparado con los 60 atomos/dn? entre nubes). También pueden estimarse el tamafio de |as nubes:
el resultado medio es de unos 30-40 afios luz, 0 sea, que estas nubes tienen unas mil veces la masa del sol. Casi
todas las nubes tienen temperaturas bajas (unos 200°C bajo cero) pero las que estan @rca de las estrellas
brillantes pueden ser calentadas hasta incluso los 10.000 °C. Por lo tanto, las nubes contienen cierta cantidad de
energia en forma de calor. También tienen una cierta cantidad de energia causada por los movimientos
aerodindmicos dentro de las nubes, de modo parecido alos vientos que soplan en laatmdsferaterrestre.

La fuerza de la gravedad que provoca la concentracion del material depende del nimero de particulas y de su
separacion mutua; esto es, depende de su densidad. Al mismo tiempo, la energia interna de una nube de gas se
opone a la tendencia que tiene a contraerse. Por lo tanto, el destino de una nube estelar depende de que sea
mayor la tendencia gravitacional que la debida a su energia interna. En nuestra Galaxia, por ejemplo, en lamayor
parte de las nubes, estas tendencias estan equilibradas.

M étodos posibles de condensacion estelar.

Considerando la cantidad de materia interestelar que hay en nuestra galaxia, debemos suponer que la formacién
delas estrellas sucede bajo una serie de circunstancias especiales.

En principio, hay un inconveniente de tipo fisico que impide una condensacién directa de la nube de gases
interestelar, y es el campo magnético de las estrellas circundantes. Hay que tener presente que en las nubes, €
gas esta ionizado, por lo que el movimiento de los iones de éste se ven afectados por 1os campos magnéticos
externos. Una posibilidad para salvar este hecho y favorecer la compresién del gas estaria en considerar que el
gas cercano, calentado por la estrella, a expandirse presione sobre el gas frio comprimiéndolo, o bien, que
algunas estrellas, a final de su vida, exploten arrojando material a espacio, €l cual, si encuentra una nube de gas
a su paso, la compriman. Los calculos tedricos que consideran esta posibilidad apuntan a que el grado de
compresion es demasiado pequefio para formar estrellas. De todos modos, parecen existir ciertos indicios
observacional es de que sefialan la posibilidad real.

Una variante de lo anterior es el caso de densas nubes de gas interestelar. En tales casos, |a ionizacion del gas
sblo afectaria alas capas externas de la nube, permaneciendo neutros |os &omos de la nube mas interior, al verse
“protegidos’ de la radiacion térmica externa. Una nube de este tamafio, seria ademés, lo suficientemente densa
para que iniciara la condensacién por propia accion gravitacional, a pesar de su energia térmica. Sin embargo,
una nube tan superdensa como la aqui descritallegaria a formar una estrella de mil millones de soles, por lo que
esta idea necesita ser perfeccionada.

La siguiente idea que mejora el modelo de formacion estelar, esta en el hecho de sugerir que las estrellas nacen
en grupos, no individualmente, lo que conlleva a admitir que esta nube ha debido fragmentarse en algun
momento.

La gran nube interestelar se contrae (al menos su region central), y cuando alcanza un determinado nivel, se
vuelve inestable. Los trozos més pequefios que el tamafio total de la nube, son capaces de mantenerse reunidosy
contraerse por su propia gravitacion. En este punto, la nube se fragmenta y los diferentes trozos resultantes
siguen contrayéndose hasta que también se vuelven inestabl es. Entonces sucede otra fragmentacién y el proceso
se repite varias veces. La contraccion calienta el gas 'y al final, los fragmentos se calientan tanto que se les
conoce como protoestrellas En ese momento, se detiene la fragmentacion y la materia se vuelve opaca. Como
resultado, el calor no fluye hacia el exterior de la estrella en formacion, sino que queda retenido, establ eciéndose
un equilibrio entre contraccién gravitatoriay presién de radiacion. (denominado Equilibrio hidrostético)*

Y Enuna primera aproximacion, por aplicacion de este equilibrio hidrostético puede estimarse la temperatura en el nicleo de la estrellg
necesaria para mantener el equilibrio. El proceso de cdculo esdividir la estrella (pongamos por ejemplo el sol) en dos mitades: unainternay
otraexternay calcular la presion que deberéa ejercer el gas de la mitad interior para soportar el peso de laexterior. Td peso sedeterminapor
aplicacion de laley de Newton de la gravitacion. La presion del gas interno depende de la densidad y de la temperatura. La densidad puede
determinarse dividiendo el nimero de atomos de la estrella (sol) entre el volumen. A nivel aproximativo tendriamos:
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Este esquema esta suficientemente bien apoyado por observaciones de estrellas pertenecientes a cimulos, pero
¢qué sucede con estrellas que nacen individualmente como nuestro sol ?

Contraccién deunaestrellaparticular.

Una vez que la estrella se ha contraido lo suficiente, puede considerarse como un cuerpo aislado y puede
seguirse su evolucion posterior independientemente del resto.

Tras la Ultima fragmentacion la estrella sigue contrayéndose bajo la influencia de la gravedad y la temperatura
sigue aumentando. La estrella, en estos momentos se vuelve opaca, y la temperatura aumenta mucho més en €l
interior que en la superficie. En esta etapa es un objeto frio y poco intenso, por lo que si marcaramos su posicién
en el diagramaHR estariamuy lejos en laesquinainferior derecha..

/f\\ El proceso de “colapso gravitatorio” es rapido y muy energético,
! \ hasta el extremo de que calienta tanto el combustible de
hidrégeno que lo ioniza por completo y ya se han terminado,

Luminosidad ——

incluso, las primeras reacciones que han convertido parte de ese
hidrégeno inicial, en helio, € cual ioniza a una temperatura

“~ superior. Se puede estimar que, cuando el colapso ha llegado
~ hasta el punto de romper aomos de hidrogeno, también ha
creado una temperatura lo suficientemente alta, como parainiciar
laionizacion del helio, por 1o que el colapso sigue ahsta que todo
el hidrégeno y helio estd completamente ionizado. En el
diagrama HR, la protoestrella pasaria repentinamente de ser débil
y friaaser bastante brillante y sensiblemente mas caliente.

sO0OTC, Temperatura superficial

FIG. 29. Fragmento del camino de una protoestrellas (de | M) en cur-
so de contraccién en el diagrama de Hertzsprung-Russell.

De todos modos, el proceso de formacion estelar es algo mas complejo de lo que aqui se ha comentado, sobre
todo porque la estrella NO nace sola, sino dentro de una nube estelar, y en el proceso de contraccion, atrae hacia
si, materia adicional del resto de la nube que le rodea (El proceso se [lama “acrecion”). Al principio, la radiacion
fluye facilmente desde el interior de la estrella, pero conforme se vuelve mas opaca este proceso se hace cada
vez mas dificil, empezando a funcionar el mecanismo de conveccién. Entonces, €l brillo de |la estrella crece
considerablemente, ya que la conveccidon es un mecanismo muy eficaz de transporte de energia. (El subito
recodo haciaarribade latrayectoriaen el diagramaHR se llama“ camino de Hayashi”)

Hay que destacar que a pesar de los zig-zag en el HR, e movimiento global en una estrella como nuestro sol, es
de derecha aizquierda. Para las estrellas mas masivas, esta tendencia es alin mas evidente. Para éstas |a opacidad
central disminuye rapidamente y no aparece el episodio de Hayasi.

Efectos obser vacionales dela contraccién.

Dado que las primeras etapas del proceso de formacion de las estrellas es bastante rapido y se producen cambios
estructurales de forma acel erada, 1os calculos son dificiles de hacer y los resultados son sélo aproxi mados.

A parte del hidrogeno, helio, carbono y otros nlcleos mas pesados como constituyentes del comb ustible estelar,
existen otros elementos como €l litio, berilio, deuterio y boro que estan entre ellos y que no aparecen en las
reacciones termonucleares de las estrellas. En realidad, el camino exacto de estos elementos, depende de las
condiciones dentro de la protoestrella. Si es convectiva durante un tiempo largo, todos los materiales van a
mezclarse en e proceso pudiendo incluso que desaparezcan en é. Si por el contrario, la estrella es

M eslamasa de cada una de las 2 mitades en que dividimos la estrella, de radio R. Laley de newton nos permite escribir que G
M1M2/r? ~ GM?/R?. Dado que la presion es la fuerza por unidad de superficie (~R?), parala presion interior, podremos escribir
aproximativamente que P-R? ~GM?/R? o lo que esigual P = GM%R". Recordando que P=knT (K = cte. de Boltzman; T =t? (K) n=&omos
/cc) tenemos que P = knT ~ k[(M/m)/R®]T ~ GM?/R* o lo que esigual T ~ GMm/(kR) donde m eslamasaadmicamediadelaesrela(sal).
Introduciendo |os datos, se obtiene un valor para el sol de unos 22 millones de grados. Célculos mas depurados dan como resultado 15
millones de grados.
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completamente radiactiva, los elementos sélo son agotados en el
centro. Por tanto, €l contenido en deuterio, litio, berilio y boro
de una estrella, puede proporcionar alguna pista de su historia
en la etapa de protoestrella.

¢Qué probabilidad hay de encontrar observacionalmente
estrellas en el proceso de contraccién en el cielo estrellado? El
factor determinante es el ritmo de contraccion: es el maximo de
lento cuando la estrella esta cerca de la secuencia principal en €l
diagrama de HR, y muy rapida antes de llegar a dla El
intervalo real de tiempo entre € inicio de la contracciéon y la
1 \ estrella final, depende de la cantidad de materia que se contrae:
10000° 6000° 4000° 2500 cuanto Mas masiva es la protoestrella, mas rapidamente se
Temperatura superficial contrae; y viceversa. Por lo tanto, habra que buscar estrellas
rojas y débiles, situadas a la derecha de la serie principal en el
diagrama de HR. Sin embargo, existe otro problema: y es que las etapas evolutivas de algunas estrellas, las hace
situarse, precisamente, en la zona del diagrama en la que buscamos. El inconveniente, puede resolverse
dirigiendo la busgueda a cimulos de estrellas jévenes (por ejemplo el grupo de estrellas alrededor de la nebulosa
de Oridn) se encuentra un gran nimero de estrellas débiles, por encima de la serie principal. Otro grupo
importante de estrellas de este tipo son las conocidas wmo T Tauri, con variaciones irregulares de brillo y
asociadas con materiainterestelar.

Luminosidad

Al revés de lo que sucede con las estrellas de la serie principal, las T Tauri, no son deficientes en litio, lo que
significa que si nuestro modelo es correcto, lastemperaturas que reinan en el interior de este tipo de estrellas alin
no eslo suficientemente altacomo para“quemar” €l litio.

En general, la observacion visual de estrellas jovenes se ve tremendamente dificultada por €l gasy €l polvo de
“su cuna’, de @i que muchas de ellas pasen inobservables. Sin embargo, las observaciones en €l infrarrojo
pueden acercanos a conocimiento de esta etapa de la evolucion estelar. Por ejemplo, en la nebulosa de Orién se
han detectado intensas fuentes de infrarrojos, lo que parece indicar que podrian ser protoestrellas.

3. La Serie Principal.

El final dela contraccién.

Cuando una estrella que se esté contrayendo alcanza | as cercanias de la serie principal, su temperatura supera el

millén de grados y se inicialafusion del hidrégeno en helio. Laenergia que se obtiene de este proceso nuclear es
mas que suficiente para proporcionar a la estrella todos sus requerimientos energéticos y la contraccién se

detiene (entre otras razones, porque la energia térmica es suficiente pararestablecer el equilibrio hidrodindmico).
Esta etapa puede durar un tiempo considerable, hasta que se agoten las reservas de hidrégeno.

Asi, “se define” la serie principal como la parte del diagrama de HR que contiene a las estrellas que estan en su
etapa inicial de combustion del hidrégeno, y dado que las reservas de hidrogeno son altas, este proceso de
“combustién” dura una buena parte de su vida, de ahi que el mayor nimero de estrellas estudiadas pertenezcan a
estafranja.

Masas, composicion quimicay posicionesen la serieprincipal del diagramaHR.

Y a hemos visto que la masa de una estrellay su luminosidad son dos conceptos relacionados. Sin embargo, esta
relacién aln se puede apurar un poco mas, sobre todo al referirnos a la serie principal. Dado que laposicion final
en esa serie, depende de la cantidad de hidrégeno disponible, el brillo de una estrella de una masa dada, depende,
indirectamente de su composicion quimica. En realidad, la relacion masaluminosidad de la que hablamos en €l
capitulo anterior, solo debe ser aplicada para grupos de estrellas de la misma composicion quimica, por lo que
las estrellas de las poblaciones | y |1 deberan dar relaciones masaluminosidad sensiblemente diferentes. Sucede
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gue las estrellas con masas bien determinadas son las mas cercanas a nosotros en €l cielo, y todas son de la
Poblacién 1.

Las estrellas de mayor masa son mas brillantes y queman su hidrégeno mas rapidamente, por 1o que permanecen
en la serie principal durante un tiempo relativamente corto; por ejemplo: una estrella unas 15 veces mas masiva
que el sol abandona la serie principal a cabo de unos 10 millones de afios; €l sol, permanecera en esa serie
durante unos 10 mil millones de afios, préacticamente comparable con la edad de nuestra galaxia. Esto significa
gue las estrellas menos masivas que el sol, (que nacieron en los comienzos de nuestra galaxia) estan aln
agrupadas cerca de la region de la serie principal. De este modo, sélo una pequefia proporcion de estrellas 15
veces mayores que el sol estan agrupadas aln en la serie principal (en adelante SP). Los miembros més viejos de
este grupo hace tiempo que han pasado a otras regiones del HR. Como consecuencia, hay muchisimas menos
estrellas en el extremo brillante de la SP que en el tenue. Las estrellas débiles del extremo inferior de la SP son
realmente comunes, y la diferencia entre el nimero de estrellas brillantes y débiles es tan marcada, que no puede
ser achacado solo a una diferencia en €l ritmo de evolucion: debe ser que el proceso de fragmentacion por el que
nacen las estrellas produce preferentemente varias protoestrellas en lugar de una sola grande.

Partesdela serieprincipal.
Parte superior einferior.

Aungue la SP es unalineacontinuaen el HR, se acostumbraadividirlaen partesy tratarlas por separado.

Y ahemos visto que “ el hidrégeno puede quemarse” de dos formas distintas: por |la cadena protén-protén o por €l
ciclo del carbono. Seguin cudl sea el que predomine la estructura de la estrella es radicalmente distinta, y €l que
unade las dos produzca la mayor parte de la energia, depende, a su vez, de latemperatura central delaestrella, y
por tanto, de su masa. Las estrellas de mayor masa estan suficientemente calientes para que €l ciclo del carbono
opere en su centro, mientras que las méas pequefias han de usar la cadena proton proton. Hay un pequefio
intervalo de masas en la SP en la que ambos procesos producen una apreciable proporcién de energia, sin
embargo, fuera de él, s6lo uno de los procesos es el que predomina. Esa zona intermedia corresponde a estrellas
gue tienen masas comprendidas entre 1,5 y 2,5 veces la masa del sol (para la poblacién I1). Se acostumbra a
tomar este interval o de masas como lineadivisoriaen la SP.

Parte Superior de la SP

Las estrellas situadas en esta zona, participan del ciclo del carbono como fuente generadora de energia, pues
poseen temperaturas lo suficientemente elevadas como para generarlo. De hecho, es tal |a cantidad de energia
gue se genera en ese ciclo que no puede ser transmitida eficientemente por radiacién desde el centro de la
estrella; la estrella se vuelve inestable en su centro y la energia es transmitida por conveccion. En cambio, en su
parte mas externa, los célculos ha mostrado que la situacion es més estable y ali es por radiacion el mecanismo
por el que se trasmite la energia (nlcleo convectivo y envolturaradiactiva)

Célculos detallados muestran que €l nucleo y la envoltura no estan completamente separados. Conforme el
nicleo va consumiendo cada vez més hidrégeno del centro, va disminuyendo en tamafio. Mientras se va
retrayendo hacia el centro, deja atras una zona que ahora es estable y en donde se transmite la energia por
radiacién, y con menos contenido en hidrégeno que la envoltura. Esto hace que en la estructura puedan
diferenciarse 3 zonas: una envoltura radiactiva externa, una zona radiactiva intermedia y un nucleo convectivo
interno.

Las corrientes de conveccién en el nlcleo hace que el hidrégeno y el resto de materiales de la estrella se vayan
mezclando y redistribuyendo por ella. En particular, esto origina que €l ritmo de disminucién del hidrogeno se
produzca por igual en todas las zonas.

Cuando una de estas estrellas agota todo su hidrégeno, no dispone de combustible nuclear para utilizar de forma
inmediata, por lo gque sufre una serie de cambios internos que le llevan fuera de la SP. Y a hablaremos de esos
cambios.
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Limite superior de la Serie Principal.

La serie principal no continda indefinidamente hacia arriba: hay un limite; y podemos preguntarnos qué
determinaese limite.

Ya hemos visto que las estrellas guardan un equilibrio
entre la contraccion gravitatoriay €l empuje hacia fuera
de la presion. Sin embargo, esa presion, en realidad,
posee dos componentes. la temperatura y la radiacion
(presion de radiacion). En el caso del sol, por g emplo,
sblo la primera componente (la presion del gas) es la que
tiene verdadera importancia, sin embargo, en otras
estrellas mas masivas, esto no es asi. Para una estrella
muy masiva, es la presion de radiacion la que ha de
equilibrar la contraccion gravitatoria. Evidentemente, o . ,

. L , , FIG. 36. Ultimas etapas de la combustion del hidrogeno en una estre-
esto constituye un limite més alladel cual unaestrellano  1a de 1a parte superior de la serie principal. (Se muestra también un
puede mantener unida su materia y por tanto, pequefio segmento de la parte superior de la serie principal.)
correspondiendo a esa masa limite, también hay un
limite para € brillo y para la temperatura superficial. Los
célculostedricos sitlian el valor de esamasa en 100 veces lamasa solar.

Luminosidad ——-

~s——Temperatura superficial

Parte inferior dela Serie Principal.

La constituyen estrellas de 2M 4 0 menos, y para €ellas, la energia proviene de la cadena protén-protén. Las
reacciones de esta cadena son mucho menos sensibles a la temperatura que las del ciclo del carbono, con lo que
el resultado de produccién de energia se efectlia a un ritmo mucho mas lento. El transporte de energia desde €l
centro nuclear se efectlia por radiacion, con lo que no existe mezcla de materiales.

También hay diferencias en lo referente a la envoltura, respecto de las estrellas de la anterior zona comentada.
Las envolturas estan a temperaturas apreciablemente mas bajas, 10 que las hace més opacas a paso de la
radiacion que las anteriores, tanto, que en esa envoltura se producen corrientes de conveccién para transmitir la
energia. Asi las diferencias: estrellas de la parte superior = nlcleo convectivo, envoltura radiactiva; estrellas de
laparte inferior = nucleo radiactivo, envoltura convectiva.

Precisamente debido a la existencia de la envoltura convectiva es muy dificil determinar las condiciones exactas
de estetipo de estrellas y es uno de | os problemas més fundamental es de la evol ucién estelar alin por resolver.

La parte central de una estrella de esta zona es estable, con
lo que el helio generado alli no se mueve. D&l mismo
modo que crece la temperatura de la estrella hacia el
centro, también crece el ritmo de combustién del
hidrégeno y la reserva de hidrégeno en e centro
desaparece més répidamente que fuera de é. Por ello, la
estrella, a evolucionar, adquiere una composicion quimica
variable.

Luminosidad ——e

Al ir cambiando la composicion quimica interna, también
se dterna las caracteristicas de la estrella. Empieza a subir
|lentamente por la serie prl nci pa| lo que Slgnlflca que su FIG. 38. Ultimas etapas de la combustion del hidrégeno en una estre-

~ = ! lla de la parte inferior de la serie principal. (Se muestra también un pe-
tamano practicamente no varia, pero su temperatura quefio segmento de la parte inferior de la serie principal.)
superficial y su brillo crecen gradualmente, a diferencia de

las estrellas de la parte superior de la SP, cuyo radio crece ligeramente al ir guemando el hidrogeno.

-+—— Temperatura superficial

Como puede verse, la estructura interna de las estrellas de la parte superior e inferior de la SP es bastante
distinta. Sin embargo, desde el punto de vista observacional, sus desarrollos iniciales son notablemente similares.
Ambas permanecen en laregién central de la SP hasta que han consumido el hidrégeno del centroy, entonces, se
mueven alejandose hacia la derecha. La gran diferencia observacional es su ritmo de evolucién, debido aquelas

© Rafael Glez. Farfan



Evolucién Estelar - 11. Pagina8

de la zona inferior, a ser de menor masa, evolucionan, necesariamente, mas lentamente que las de la parte
superior, y por tanto, permanecen durante mucho mas tiempo en la regién general de la SP. También esta el

hecho de que las estrellas de |a parte superior agotan su provisién de hidrégeno en el centro de formainstantanea
y por tanto, se trasladan repentinamente hacia su proxima fase evolutiva, mientras que las de la zona inferior, al

ser su combustion més gradual, lo hacen més lentamente. Este hecho afectard a su evolucion posterior.

Limiteinferior dela Serie Principal.

Existe un cierto brillo y una cierta temperatura superficial por debajo de los cuales no se ha encontrado ninguna
estrelladelaSP.

Hemos visto que € ritmo de contraccion decrece répidamente para las estrellas de menor masa. Luego ha de
existir una masa estelar determinada que se contraiga tan lentamente que alin no haya tenido tiempo de entrar en
la SP, aunque hubiera iniciado ese proceso en el mismo momento de formacién de la galaxia. Sin embargo,

puede argumentarse otra razon: si €l hidrégeno ha de empezar afusionarse en las estrellas, ha de conseguirse una
temperatura por encima del millén de grados. La temperatura que realmente se alcanza durante el proceso de
contraccién depende de la masa de la estrella. Asi, conforme consideramos estrellas de menor masa, la

temperatura central méaxima alcanzable, va disminuyendo, hasta que se Ilega a una masa que es tan pequefia que
latemperatura central no sube nuncalo suficiente paraacanzar la“ignicion” del hidrégeno.

Las estrellas de la zona intermedia de la SP participan tanto de las propiedades de una y otra zona de la
secuencia. Para €ellas, tanto €l ciclo del carbono como la cadena protdn-protdn, son procesos importantes. Una
estrella tipo de esta zona, posee un pequefio nlcleo convectivo donde se quema el hidrégeno mediante €l ciclo
del carbono; a su alrededor hay una zona donde se quema el hidrégeno mediante la cadena proton-proton.
Ambas regiones corresponden al niicleo productor de energia de la estrella. La siguiente region esradiactiva, sin
generacion de energia, y por Ultimo, unazona convectiva hastallegar alasuperficie estelar.

Composicion quimicay evolucion delasestrellasdela Serie Principal.

Ya se ha comentado que en base a la composicién quimica, las estrellas pueden clasificarse en dos tipos de
poblaciones estelares, que difieren, sobre todo, en las cantidades relativas de hidrégeno, helio y elementos
pesados.

Estas diferencias en las composicién quimica se refleja en los diferentes brillos y temperaturas superficiales de
las estrellas. Para una estrella de masa dada, cuanto menor sea la cantidad de hidrégeno presente, tanto mayor
serd su brillo y su temperatura. Por tanto, la estrella de la SP de una masa determinada que es mas brillante es,
paraddjicamente, la que posee mas helio.

En un diagrama masaluminosidad se hacen evidentes las diferencias entre las estrellas de Pl y Pll, pero en uno
HR, tales no son evidentes, y asi, a ir desde las estrellas de la Pl a la Pll, crecen tanto el brillo como la
temperatura superficial y, por tanto, son |os cambios en la composicion quimica los que mueven una estrellaalo
largo de la SP y no fuera de €ella, hacia la derecha o hacia la izquierda. Esta es la razén por la que la SP
corresponde a las estrellas de campo, pudiendo comprender estrellas de muy diferente composicion quimica, y
no hay una Uinica masa asignada para cada valor del brillo y de temperatura superficial, sino varias, en funcion de
lacomposicion quimica.

Estrellas con mezclas.

En el modelo que s ha expuesto anteriormente, se ha supuesto que sélo hay mezcla de materiales cuando la
energia se transmite por conveccion, inexistiendo tal cuando el transporte se verifica por radiacién. Sin embargo,
es posible detectar excepciones a este hecho y hallar estrellas en donde el material estd completamente mezclado.
En tales casos, la evolucion de la estrella seria muy lenta ya que consumiria el hidrégeno de modo uniforme por
todo su volumen y dispondria de mas hidrégeno en su centro para ser quemado. Sin embargo, unaestrellaasi se
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moveriaigua alo largo dela SP, y las diferencias surgirian cuando se ha consumido por completo el hidrégeno.
Entonces, una estrella completamente mezclada, en lugar de evolucionar saliéndose de la SP por la derecha, o
hace por la izquierda. Sin embargo, la mayor parte de las estrellas estudiadas (de los cimulos estelares)
abandonan la SP por la derecha, 1o que significa que los modelos propuestos de evolucién sén basicamente
correctosy aceptar que las mezclas sélo suceden en las zonas convectivas.

Sin embargo, no ha de excluirse la posbilidad de sdlida de la SP por la izquierda, para estrellas lo
suficientemente mezcladas.

¢Hay algn mecanismo, ademas de la conveccion, que pueda ser capaz de mezclar el contenido de una estrella?

Los estudios espectroscépicos no solo han mostrado que las estrellas rotan respecto de un gje, sino que tal

velocidad de rotacion depende del tipo de estrella observado. En particular las estrellas de la parte superior de la
SP (estrellas O, B y A) giran muy deprisa; disminuyendo paralas F. Esto significa que todas las estrellas de la
parteinferior dela SP (como el sol) giran muy despacio.

Una velocidad de rotacion lenta no tiene efecto alguno sobre la evolucion de una estrella; sin embargo,
velocidades elevadas pueden generar corrientes de material desde el centro a la periferiay producir mezclas del
material desde el centro a la envoltura. Los célculos han mostrado que el tiempo que se requiere para que esta
mezcla rotacional sea eficaz es muy largo en comparacion con la vida de la estrella de la SP. Con todo, los
calculos no estan del todo claros, pues hay factores, como los campos magnéticos, de los que se ignora su
influencia

Asi, esmuy posible que estrellas con vel ocidades de rotaci6n alta, abandonen la SP por laizquierda.

Un tipico gjemplo de estas estrellas “con mezclas’ son las denominadas estr ellas de Wolf-Rayet. Son estrellas
poco abundantes, brillantesy muy calientes, que tienen aencontrarse junto aestrellasjovenes Oy B.

Las estrellas Wolf-Rayet “no son estrellas normales’. Por un lado la materia esté siendo lanzada al espacio desde
su superficie a velocidades muy altas. Tienen espectros muy particulares, y las que se encuentran en
asociaciones, muestran un alto contenido en nitrégeno, indicativo de que son estrellas masivas que han pasado
répidamente por |a etapa de combustién del hidrogeno mediante €l ciclo del carbono.

Se han encontrado muchas estrella Wolf-Rayet que son miembros de sistemas dobles cerrados, por 1o que se
sugiere que el mecanismo de mezcla del material es debido a algun tipo de interaccidn gravitacional con la otra
estrella
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