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INTRODUCCION

Con anterioridad a 1950, pricticamente toda la informacién que poscian los
astronomos acerca del Universo, se obtenia a partir de observaciones en la region
visible del espectro electromagnético.

La ampliacién de las observaciones a todo ¢l espectro, desde los rayos
gamma a las ondas de radio, ¢ incluso a otros tipos de radiaciones, como rayos
c6smicos y neutrinos, ha producido un vertiginoso desarrollo de la Astrofisica en
las dltimas décadas.

El cimulo de nuevas observaciones cxperimentales, ha permitido identificar
objetos tales como estrellas enanas blancas y cstrellas de neutrones, cuya
existencia habia sido predicha a partir de modelos basados en la Mecdnica
Cudntica y la Teorfa General de la Relatividad. Quiza pronto ocurra lo mismo con
los agujeros negros.

En el campo de la Cosmologia, ¢l hallazgo de la radiacién de fondo de
microondas y la determinacién de la abundancia relativa de helio en el Universo
confirman seriamente la constante expansion del mismo a partir de la Gran
Explosion originaria ( Big Bang).

En ciertos casos, los modelos teoricos han ido a la zaga de las observaciones,
como ocurre en el caso de las explosiones de supernovas, actividad galdctica,
cudsares y radiacion X de fondo.

Las estrellas juegan un papel clave en el Universo actual. Agrupadas en
galaxias, liberan energia radiante y sintetizan los elementos quimicos a partir de su
energia potencial gravitatoria y de la energia encerrada cn su masa. Para conocer
c6mo se realizan estos procesos se hace necesario seguir la evolucion de cada tipo
de cstrella. En este campo de la evolucion estelar se ha llegado a la comprension
de la mayor parte de los procesos fisicos acaccidos a lo largo de la vida de una
estrella.
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El nacimicnto y ocaso de las estrellas son las fases peor conocidas y, por ello,

donde se concentran en la actualidad la mayor parte de las investigaciones tedricas
y experimentales.

A continuacion pasamos a analizar las diferentes etapas en que se puede
dividir lIa evolucion de una estrella.

FORMACION DE UNA ESTRELLA

El desarrollo y evolucion de una estrella viene impuesto por la accién de las
fuerzas gravilatorias, que constantemente tienden a concentrar la masa en menores
voliimenes. En algunas clapas de la evolucion existen procesos [isicos capaces de
detener la contraccidn, temporal o permanentemente.

Las estrellas se forman a partir de una contraccién gravitatoria de gas
compuesto por hidrégeno, helio y pequeiias cantidades de otras moléculas, y de
polvo interestelar formado por particulas de grafito, silicatos y otros compuestos
similares a rocas terrestres. Este proceso se da en regiones de densidad superior a
la media dentro de nubes gigantes y nebulosas, y también, con gran intensidad, en
los brazos de las galaxias espirales. Un cjemplo de ello en nuestra galaxia cs la
Nebulosa de Oridn, cuya brillante emisiéon pone de manifiesto la fase final de
formacion de numerosas estrellas en ella,

La presencia de polvo impide la observacion del proceso intermedio de
formacién de estrellas, y por ello esta fase es la menos conocida de su evolucion.

Aunque las nebulosas en que hay formacion de estrellas son demasiado
densas para ser observadas con detalle por telescopios Oplicos, otras menos densas
s¢ pueden observar por medio de telescopios sensibles a la radiacion milimétrica,
lo que permite observar nebulosas en la fase inmediatamente anterior a la de
formacion de estrellas. Ademds, las nebulosas son parcialmente transparentes a la
radiacion infrarroja, lo que permite la observacion en el infrarrojo de estrellas
recién formadas.

Con la ayuda de programas de simulacién en ordenadores de alta velocidad,
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desde los afios 60 se vienen desarrollando modclos de formacién de estrellas.
Estos modelos han de dar cuenta de los hechos observados, por ejemplo: que las
nubes interestelares se fragmentan en muchas proto-cstrellas; que se produce una
pérdida de momento angular al pasar de la nube primitiva a las estrellas recién
formadas a partir de clla, y que la mayor parte de las estrellas observadas
pertenecen a sistemas binarios.

Los mencionados modelos coinciden en que la condensacién pasa por fases
de rapida contracci6n, llamadas de colapso dindmico, seguidas por fases en que la
maleria exterior se acumula en nicleos estables. En las fases de colapso dindmico,
la nube podra fragmentarse dependiendo principalmente de su tamafio y de su
velocidad de rotacién original. También podrd colapsar sin fragmentarse dando
lugar a una protoestrella tnica.

Recicntemente Boss, Bodenhcimer, Tohline y Black, han establecido un
modelo segiin el cual la nube originaria es totalmente asimétrica y estd en rotacion.
En este modelo las nubes tienden a fragmentarse dando lugar preferentemente a
sistemas binarios, ya que los dos primeros conglomerados que se forman atracn
hacia si la mayor parte del resto de gas y polvo.

El modelo citado prescinde de espectros termodindmicos, por lo que sé6lo
corresponde bien al periodo del primer colapso dindmico, durante ¢l cual la
temperatura de la nube permancce constante (fase isoterma).

Boss, presentando un modelo mds avanzado en el que incluye factores
termodindmicos, ha probado que cicrtos tipos de nubes con masa inferior a 1/10 de
la masa solar colapsan una sola vez formando protoestrellas dnicas. Lo mismo
ocurre para masas mayores pero en lenta rotacién. Este tipo de nube se aplasta
tomando la forma de una barra alargada que, en virtud de la conservacion del
momento angular, forma con ¢l tiempo dos brazos espirales, pues la parte interior
gira més deprisa que la exterior. Se generan entonces pares de fuerzas gravitatorias
que hacen que la parte més interior de la protoestrella espiral ceda parte de su
momento angular a la exterior, lo que hace posible que continiie la condensacién
hasta un segundo colapso dindmico tras el que la protoestrella alcanza una
densidad estelar. También se deduce de este modelo que la formacion de un
sistema planctario es una consccuencia natural de la formacién de una estrella
tinica.



En la actualidad se siguen desarrollando y perfeccionando modelos mds
completos y generales que incluyen factores termodindmicos en nubes asimétricas
en rotacion.

SECUENCIA PRINCIPAL

La temperatura y la densidad de una protoestrella aumentan conforme ésta se
contrae lentamente durante un tiempo aproximado de un millén de aiios, tras cl
que la temperatura de la zona central alcanza los diez millones de grados Kelvin,
A esla temperatura empicza a producirse en la zona central la fusién nuclear del
hidrogeno. En cuanto comienza esta fase, denominada secuencia principal, se ha
formado lo que entendemos por una estrella, que inicialmente emite en el
infrarrojo, y después en el rojo y en ¢l amarillo (o incluso el azul si su masa cs
grande).

La fusién del hidrégeno, principal componente de la estrella, suministra
energia suficiente para contrarrestar la tendencia a la contraccion gravitatoria.

En la zona central los nicleos de hidrogeno, previamente despojados de sus
electrones, se acercan entre si lo suficiente para que la interaccién nuclear les
permita fusionarse dando lugar, en una primera ctapa, a deuterones, positrones y
neutrinos. En la segunda ctapa, el choque de un deuterén con un protén produce
un nicleo de SHe (que contiene dos protones y un neutrén) y un fotén. Finalmente
chocan dos niicleos de SHe para dar un nticleo de 4He (que contiene dos protones
y dos neutrones) y dos protones. En cada paso se libera energia porque la suma de
las masas de las particulas resultantes es menor que la suma de las masas de las
particulas iniciales. La diferencia ( m) entre las sumas se convierte en una cantidad
de encrgia E, en forma de rayos gamma, dada por la ley E= mc? que fue
establecida por Einstein,donde “c” es la velocidad de la luz.

En una estrella que se encuentra en la secuencia principal pucden distinguirse
tres zonas concéntricas con diferentes caracteristicas: la superficie visible desde el
exterior ( llamada fotosfera), una envoltura gascosa que contiene la mayor parte de
la masa, y un pequefio nicleo central en ¢l que tienen lugar las reacciones
nucleares.
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Cada dtomo de la estrella es atraido hacia el centro por la accién gravitatoria,
pero el equilibrio existente entre la presion interna, debida al calor generado en cl
proceso de fusion, y la fuerza gravitatoria, permite mantener estable el tamafio de
la estrella.

La mayor parte dc las cstrellas observadas se encuentran en la secuencia
principal. El parimetro que determina el ticmpo que una estrella permanece en clla
¢s su masa inicial. Las estrellas de gran masa poscen gran cantidad de hidrogeno
como combustible nuclear y son mucho mas brillantes que las de masa pequeiia,
pero debido a que consumen rdpidamente su hidrégeno (aproximadamente en un
millén de afios) permanccen menos tiempo en la secuencia principal y tienen vidas
mds cortas. Estrellas con masas inferiores, como puede ser ¢l Sol, consumen su
hidrégeno en unos diez mil millones de anos.

Muy rara vez se han observado estrellas con masa superior a 50 veces la masa
solar, ya que éstas comicnzan la secuencia principal como gigantes azules,
consumen muy ridpidamente su combustible nuclear y acaban en una violenta
explosién acompanada del colapso de su niicleo. No se han observado cstrellas con
masa inferior a 1/10 de la masa solar, ya que en tal caso no alcanzan una
temperatura central suficiente para el inicio de las reacciones de fusion del
hidrdégeno.

EVOLUCION HACIA ENANA BLANCA

La masa inicial de una .estrella determina las caracteristicas de su evolucion.
En primer lugar vamos a considerar la cvolucién de estrellas cuya masa inicial no
excede las 5 masas solares.

En el interior de la cstrella, la combustiéon del hidrégeno deja como residuo
niiclecos de helio inerte, que ocupan cada vez més lugar, y la zona de combustion
del hidrégeno tiende a desplazarse hacia el exterior. Cuando ya no queda
hidrégeno en el nacleo, éste estd formado por nicleos de helio y se va contrayendo
lentamente a la vez que sc produce una expansion de la envolwra. En esta fase,
que se denomina de combustién en capas, la estrella abandona la secuencia
principal, multiplica su tamafio y adquiere un color rojizo debido al enfriamiento



REACCIONES DE FUSION
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En la mayoria de las estrellas el ciclo protén-protén convierte el
hidrogeno en helio, sobre todo a través de una fusion nuclear en tres fases. En
la primera fase interaccionan dos protones para producir un deuterdn (un protén
y un neutron ligados),asi como un neutrino y un positron. En la segunda fase, el
choque de un deuterdn con un proton produce un nicleo de SHe (que contiene dos
protones y un neutrén) v un fotén. Finalmente, chocan dos nlcleos de 3He para
dar un nuicleo de 4He (que contiene dos protones y dos neutrones) y dos
protones. En cada paso se libera energia porque la suma de las masas de las

particulas resultantes es menor que la suma de las masas de las particulas
iniciales. La diferencia (Am) entre las sumas se convierte en una cantidad de

energia E, en forma de rayos gamma, dada por la ley E=Amc 2 que fue

establecida por Einstein, donde "¢ es la velocidad de la luz.



CAPAS DE UNA ESTRELLA EN LA SECUENCIA PRINCIPAL
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Radiacion de la estrella

En las capas profundas de una estrella de la secuencia principal, la
presion hidrostatica ejercida por el peso del material estelar situado sobre
ellas se soporta gracias a las elevadas temperaturas (grandes presiones
internas) reinantes en dichas capas. A estas temperaturas de millones de
grados, se producen las reacciones nucleares de fusion que generan la energia
radiada por la estrella y que van cambiando 1a composicién quimica de la misma.
La evolucion general de una estrella se realiza en el sentido de ir aumentando su
densidad y temperatura, asi como de ir cambiande su composicion quimica al
generar nlcleos pesados a partir de otros més ligeros (sobre todo en sus zonas

mas internas).



(d | .

de su superficie: la estrella se ha convertido en una gigante roja .

En esta etapa la envoltura se evapora lentamente en forma del llamado viento
estelar, por lo que se produce la pérdida progresiva de una parte importante de la
masa.

La lenta contraccion del nicleo de helio hace que la temperatura central vaya
aumentando hasta que se alcancen unos 140 millones de grados Kelvin,
temperatura a la que se inicia una nueva serie de reacciones nucleares de fusion (
flash del helio ) que manticne a la estrella en otra fase estable de lenta evolucidn,
en la que se produce la fusion del helio en el nicleo, y del hidrégeno en capas mds
externas. La combustién progresiva del helio produce nicleos inertes de carbono y
oxigeno, que se van acumulando en la zona central del nicleo, desplazindose la
combustién del helio a capas mds externas. Simultineamente, el nicleo de carbono
y oxigeno se contrae con lentitud, la envoltura sufre una nueva expansion y la
estrella se convierte por segunda vez en gigante roja . En csta etapa la estrella
consta de: un niicleo de carbono y oxigeno (cuya masa va aumentando); una capa
en la que se produce la fusién del helio, y otra capa mis externa de fusion del
hidrégeno.

En estas condiciones, la contraccion del nicleo no genera la temperatura
suficiente para que se produzcan reacciones de fusidon de carbono u oxigeno. A
causa de cllo una parte de la envoltura es eyectada y queda iluminada por el niicleo
estelar caliente y brillante, formdndose una ncbulosa planctaria. Un ejemplo claro
de este fenémeno es la nebulosa planctaria NGC 7293 observada en la
Constelacion de Acuario.

Después de algunos millarcs de afios, la envoltura cyeclada se disipa y solo
queda ¢l nicleo central, de masa similar a la del Sol o inferior, que se va enfriando
lentamente.

Puesto que la temperatura del niicleco no permite la fusion del carbono y del
oxigeno, este mecanismo no puede oponerse ya a la contraccidn gravitatoria.

Se ha comprobado que los nicleos residuales de nebulosas planetarias sufren
una dréstica contraccion dando lugar a estrellas de gran densidad, pequeiio tamaiio
y clevada temperatura superficial, llamadas enanas blancas. La posibilidad fisica
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de la existencia de enanas blancas fue puesta de manifiesto ya en 1925 por R. H.
Fowler.

Cuando la estrella alcanza, por contraccién gravitatoria, tales densidades, no
pueden existir estructuras atémicas en su interior, sino que los electrones se
independizan de sus dtomos correspondicntes, quedando €stos como iones
positivos. En este estado se dice que los clectrones estin degenerados. La
degeneracién clectrénica es un efecto cudntico, explicable gracias al principio de
exclusion de Pauli, que impide que dos electrones ocupen un mismo cstado
cudntico, dando lugar a que se desplacen con gran rapidez. Es decir, los electrones
se acercan mMAs unos a otros a costa de aumentar su energia cinética, que en este
caso es totalmente independiente de la temperatura y sélo depende de la densidad.

El estado de una enana blanca corresponde, por tanto, a un equilibrio entre la
gravedad y la presién de electrones degenerados.

Hasta la actualidad se han identificado mds de 250 enanas blancas, de las que
la mds pequeiia ticne un didmetro mitad que el de la Luna. También se han
observado estrellas binarias compuestas por dos enanas blancas.

Las propiedades mecdnicas de las enanas blancas se deben fundamentalmente
¢ los electrones degenerados, tal como ocurre en los metales. El interior de una
enana blanca tiene una conductividad térmica muy elevada, por lo que su
temperatura ¢s uniforme. Esta temperatura varia desde algunas decenas de
millones de grados Kelvin en enanas blancas jovenes, a algunos millones de
grados Kelvin en las mds vicjas.

El niicleo isotermo de las enanas blancas estd rodeado de una delgada capa de
materia no degencrada, que es mala conductora del calor. Aunque la masa de esta
capa no llega al 0,1 % de la masa total, el papel de aislante que realiza es muy
importante, ya que hace que ¢l enfriamiento sea muy lento.

Asi pucs, la ecnana blanca evoluciona manteniendo constante su tamafo y
enfridgndose lentamente por difusion de radiacion a través de su capa superficial
aislante. De este modo puede continuar brillando durante miles de anos,
extrayendo energia de la energia cinética de sus iones positivos.



EVOLUCION DE UNA ENANA BLANCA
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La estructura y evolucion de una enana blanca estd totalmente
determinada por las propiedades particulares de la materia que contiene. A las
enormes densidades que existen en el interior de estas estrellas, los electrones
obedecen a una estadistica particular que describe la mecénica cuéntica: se
llaman degenerades y son capaces entonces de oponer al peso de la estrella una
resistencia muy superior a la de la presion térmica de la materia ordinaria.
Como, ademas, los electrones degenerados son excelentes conductores del
calor uniformizan réapidamente la temperatura interna. Una enana blanca posee |,
esencialmente, un nlcleo isotermo que contiene méas del 99% de su masa,
rodeadeo de una delgada capa opaca que desempefia el papel de un aislante
térmico entre el interior, muy caliente, y el medio interestelar mucho més frio.
Como la enana blanca no posee ninguna fuente de energia, aparte de la térmica,
se enfriaré lentamente en el curso del tiempo. La figura representa dos etapas
de esta evolucion. La temperatura del nicleo isotermo alcanza algunas decenas
de millones de grados en la fase joven (caliente) de la estrella, mientras que es
de algunos millones de grados en la fase evolucionada (fria). Como la presion de
los electrones degenerados es independiente de la temperatura, esta evolucion
tiene lugar a radio constante. Al mismo tiempo, disminuye el grosor de la capa
externa, pero su opacidad aumenta. Las figuras muestran exageradamente el
grosor de esta capa que soélo supone un pequefio porcentaje del radio de la
estrella. Estos dos factores conjugados provocan una disminucion importante de
la luminosidad. Con la disminucién de la energia térmica que proviene del
movimiento de los iones, éstos se vuelven cada vez menos moviles (pasan
progresivamente de un estado fluido a un estado sélido). Esta progresion tiene
lugar a partir del centro de la estrella y corresponde al agotamiento de la
reserva de energia. Finalmente la enana blanca queda completamente
cristalizada, fria e invisible.
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Mientras la energia cinética de los iones es clevada, la interaccion entre ellos
¢s muy pequeiia, pero, al irse enfriando la estrella, llega un momento en que la
energia potencial electrostdtica de los iones hace que sus movimicntos scan
dependientes. Asi, los iones han pasado de comportarse como un gas perfecto a
hacerlo como un (luido.

El progresivo enfriamiento hace que los iones acaben fuertemente ligados
entre si y formen un sélido cristalino de dureza inimaginable. Llegado este estado
de equilibrio, la estrella apenas emite radiacion y se ha convertido en una enana
negra inobservable.

Los cambios mencionados se clcctian en tiempos del orden de miles de
millones de afos. La edad del Universo se estima entre dicz mil y veinte mil
millones de afios, por lo que pudiera ocurrir que todavia no hubiese ninguna enana
ncgra en nuestra galaxia, e incluso en ¢l Universo.

El estudio de la composicion y condiciones fisicas reinantes en la pequeiia
atmosfera de las enanas blancas, es objeto de numerosos trabajos en la actualidad,
habiéndose comprobado que dos terceras partes de las enanas blancas observadas
poscen una atmésfera compuesta casi exclusivamente de hidrégeno, con
mindsculas cantidades de otros clementos, y que la atméslera de las restantes estd
compuesta casi exclusivamente de helio,

Los trabajos de S. Chandrasckhar, en los que se aplica la mecdnica cudntica al
estudio de las enanas blancas, demucstran que ¢l tamafio adoptado por ellas viene
impuesto por su masa, de forma que cuanto mayor es ésta, menor es el radio de Ia
enana blanca. Ademds, existe un valor limite de la masa (masa de Chandrasckhar)
por encima del que no es posible la formacién de una enana blanca, ya que en tal
caso la presion degenerada no puede contrarrestar a la awraccion gravitatoria, y la
contraccion de la estrella debe continuar. El valor de la masa limite de
Chandrasckhar es de 1.4 veces la masa solar.

EVOLUCION HACIA SUPERNOVA

Hemos visto que las estrellas cuya masa inicial no es superior a 5 masas
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solares, acaban como c¢nanas blancas de masa inferior a la masa limite de
Chandrasckhar. Sin embargo, estrellas con masa inicial superior evolucionan
dando lugar a residuos cuya masa excede dicho limite, y por lo tanto deben acabar
cn forma de objetos mds compactos que las enanas blancas.

El valor critico de la masa inicial para que el residuo no exceda el limite de
Chandrasckhar no se conoce con exactitud, aunque se estima en torno a las §
masas solares, cantidad que, por concretar, tomamos como referencia.

En estrellas cuya masa es superior a 5 masas solares, también existe una fase
de formacién de un niicleo de carbono y oxigeno, pero las temperaturas alcanzadas
permiten nuevos procesos de fusion, que dan lugar a la formacion de nicleos de
ncon y silicio, Una dltima reaccion de fusién combina niicleos de silicio para
formar el is6topo corriente del hierro 56Fc, que es el mas fuertemente ligado. Ya
no se producen ulteriores fusiones puesto que absorberian encrgia en lugar de
liberarla.

Cuando se inicia la reaccién de fusion final, empieza a formarse en el centro
de la estrella un nicleo constituido principalmente por hierro, dentro de una capa
de silicio, aumentando constantemente la masa del nicleo inerte que estd sometido
a gran presion. La situacion de este nicleo es la misma que la de una enana blanca.
La contraccion gravitatoria se evitard por la presion degenerada mientras no se
sobrepase el limile de Chandrasekhar.

Una vez comenzada, la fusién del silicio prosigue a una velocidad
vertiginosa, con lo que la masa del nicleo alcanza cl limite de Chandrasckhar en
un dia aproximadamente y sulre entonces un violento colapso que dura menos de
un scgundo. Los sucesos mds importantes de esta fase de colapso suceden en
milisegundos y ¢l resultado es la explosion de una supernova .

Este tipo de explosiones son las mds potentes de las que se conocen en el
Universo. El brillo de la estrella en explosion llega a ser mayor que ¢l una galaxia
entera con sus miles de millones de estrellas. En ¢l curso de unos meses, la estrella
emite tanta luz como ¢l Sol en miles de millones de afios, y mayores cantidades de
energia, ademds, en forma de energia cinética de la materia en explosion y de
neutrinos.
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Cuando termina la explosion, la mayor parte de la masa de la estrella se ha
repartido por el espacio. Del niiclco puede quedar como resto una estrella de
neutrones o quizd un agujero negro.

El andlisis de los fendmenos [isicos que acontecen ¢n una supernova se
presenta dificil, y para cllo se desarrollan complejos programas de simulacion por
ordenador que intentan explicar los hechos observados. Estos modelos han de
explicar como una supernova comicnza con un colapso, pero sin embargo expulsa
la mayor aparte de la masa de la estrella.

Se cree que la formacién de una onda de choque propagédndose hacia cl
exterior hace que, a partir de una cicerta superficic de retorno, ¢l proceso de colapso
se invierta produciendo una explosion en lugar de una implosién.

La compresion que se produce cn la fase inicial de la implosién del niicleo
eleva su lemperatura, y una [raccion de nicleos de hierro se rompe ¢n niiclecos mas
pequefios, aumentando el nimero de particulas nucleares, y por lo tanto la
contribucién de éstas a la presion. Sin embargo, esta disociacion de niclcos
absorbe cnergia que procede de los electrones. La pérdida de presion electrénica
supera a la ganancia de presién nuclear. El resultado neto es la aceleracion del
colapso, que se realiza de forma ordenada hasta que el nicleo de la estrella llega a
sobrepasar en densidad la de los niicleos atdmicos mas pesados. El colapso se
detiene entonces bruscamente ( instante de mdximo quebranto ) , después el nicleo
de la estrella recobra una densidad como la de los nicleos atémicos pesados vy,
como ya se ha indicado, mds alld de un cierto radio, toda la materia de la estrella
se expulsa en la explosion.

Las reacciones nucleares que se producen en la explosion forman nicleos
pesados de Si, Mg, Fe, Co y otros, que aumentan las cantidades de estos clementos
en el medio interestelar. Estos dlomos desempefian un papel importante en le
evolucion de otras estrellas y en el posible surgimiento de la vida en los sistemas
planetarios que se forman a partir del gas interestelar abundante en ellos.

La evolucion de la supernova es distinta para estrellas de masas diferentes.
Una estrella dotada de una masa s6lo unas cuantas veces superior a la del Sol
fusiona hidr6geno en su nicleo dando helio de un modo estable durante varios
miles de millones de afios . Cuando la mayor parte del hidrégeno se ha consumido.
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el niicleo de la estrella se contrae, mientras que la parte exterior se expansiona, y la
estrella se transforma en una gigante roja. Las capas exteriores de la gigante roja
pueden ser expulsadas por la estrella como nebulosas planctarias, queddndose 1o
demis como una enana blanca estable . Se cree que las supernovas del tipo T son
uno de los componentes de los sistemas Ilamados estrellas dobles , siendo su
evolucién al principio igual a la evolucién de una estrella que estuviera sola.
Cuando llegan al estado de enana blanca , s¢ transficre, de repente, materia
procedente de la estrella compafiera, aumentando la materia de la cnana blanca;
cllo provoca que su masa sobrepase el limite critico de 1.44 masas solarcs. En ese
instante, ¢l ndcleo de la enana blanca se colapsa violentamente desprendiendo
energia como una supernova y quedando un sistema binario compuesto de una
estrella gigante ordinaria y de una fucnte de rayo X. Para una cstrella dotada de

‘una masa muy superior a la del sol , ocurre algo distinto en la evolucién de upa

supernova. Estas estrellas fusionan también hidrégeno en su nicleo dando helio a
lo largo de varios centenares de millones de afos ; cuando el hidrégeno estd a
punto de agotarse se¢ contrae ¢l niicleo, se expanden las capas exteriores de la
estrella y ésta se convierte en una gigante roja . El hidrégeno continua
quemdndose en la capa que envuelve al niiclco. mientras que €ste se contrac hasta
que alcanza la capacidad de fusionar helio dando carbono . Cuando el helio estd a
punto de agotarse, ¢l niiclco empicza a quemar el carbono. Asi, puede sobrevenirle
a la estrella una de dos catdstrofes: La misma ignicion del carbono puede producir
inestabilidades, que detonarian la estrella como una supernova del tipo II no
dejando nada mds que una masa gascosa en expansion o , si el carbono quema sin
incidentes, las altisimas temperaturas del nicleo generarian neutrinos con
intensidad creciente, consumiendo la energia de la estrella y causando en su niicleo
un colapso total. Un haz final de ncutrinos se lleva gran parte del momento de
rotacién de la gigante roja, lo que hace explotar su envoltura. La explosion deja un
residuo gaseoso con un palsar,

ESTRELLA DE NEUTRONES

En el colapso del nicleo de la estrella que acompafia a su explosién como
supernova, la energia gravitatoria liberada se invierte en destruir los nicleos de
hierro. Cuando éstos han quedado fraccionados en su totalidad en niicleos de helio
y ncutrones, la encrgia gravitatoria vuelve a producir una elevacion de la



EVOLUCION DE UNA SUPERNOYA

La evolucion de la supernova es distinta para estrellas de masas
diferentes. Una estrella dotada de una masa sdélo unas cuantas veces superior a
la del Sol (/72 de arritad fusiona hidrogeno en su nucleo dando helio de un modo
estable durante varios miles de millones de afos (1). Cuando la mayor parte del
hidrégeno se ha consumido, el nicleo de la estrella se contrae, mientras que la
parte exterior se expansiona, y la estrella se transforma en una gigante roja
(2). Las capas exteriores de la gigante roja pueden ser expulsadas por la
estrella como nebulosas planetarias (3), quedéndose lo demas como una enana
blanca estable (4). Se cree que las supernovas del tipo | son uno de los
componentes de los sistemas llamados estrellas dobles (segunds 1773, siendo su
evolucion al principio (1 y 2) igual a la evolucion de una estrella que esluviera
s6la. Cuando llegan al estado de enana blanca (3), se transfiere, de repente,
materia procedente de la estrella companera (4), aumentando la materia de la
enana blanca; ello provoca que su masa sobrepase el limite critico de 1.44 masas

solares. En ese instante, el nicleo de la enana blanca se colapsa violentamente




INTERIOR DE UNA ESTRELLA DE NEUTRONES
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En el interior de una estrella de neutrones, la materia se encuentra en la
forma mas condensada en que se ha observado. Mas del 99% de su masa se
encuentra formando un fluido de neutrones. Su nlcleo interior puede estar
constituido por  particulas elementales mas pesadas (hiperones), cuyo
comportamiento con la densidad, presion y temperatura no se conoce todavia en
detalle.
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Reciben el nombre de pllsares las estrellas de neutrones en rotacion con
el eje magnético inclinado con respecto a su eje de giro. La emision de ondas de
radio es generada por los electrones que se mueven a velocidades proximas a la
de la luz siguiendo trayectorias helicoidales alrededor de las lineas de fuerza
del campo magnético. Esta radiacién, muy directiva, sélo se emite dentro de un
pequefio 4ngulo sélido en torno a las lineas de fuerza. Para que se capte en
nuestro planeta la emision de un pullsar, su eje magnético ha de hallarse

orientado hacia la Tierra. Se observara, pues, en forma de impulsos periddicos,
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temperatura que alcanza valores del orden de veinte mil millones de grados
Kelvin. A esta temperatura los nicleos de helio se desintegran en protones y
neutrones. El nicleo central continda su colapso hasta que, dependiendo del valor
de su masa total, acaba como cstrella de ncutrones 0 como agujcero negro.

Trabajos recientes en el campo de las supernovas proponen que las estrellas
cuya masa inicial es supcrior a unas 20 masas solares, dejan tras la explosion un
resto compacto superior a 2,5 masas solares. En este caso la gravedad adquicre una
intensidad tal que ningin proceso conocido puede evitar el colapso que, segiin se
cree, debe continuar hasta formar un agujero negro.

Si la masa del niicleo central es menor que 2,5 masas solares, se llega a un
equilibrio en que la materia, en forma de neutrones, ticne una densidad como la de
un nicleo atémico pesado y una temperatura de unos cien mil millones de grados
Kelvin,

Hasta ¢l momento se han observado unas 330 estrellas de ncutrones, que
presentan una emision periddica, y por ello se denominan palsares.

La identificacion mds clara de un pilsar como resto de la explosion de una
supernova se¢ debe al descubrimiento en 1968, por parte D. Staclin y E.
Reifenstein, de un palsar en el centro de la Nebulosa del Cangrejo. Esta ncbulosa
es el resto de una supernova que fue registrada en ¢l aio 1054 por astrénomos
chinos, al obscrvar una estrella nueva en la Constelacion del Toro, cuyo brillo fue
durante algunos dias superior al de la Luna llena y que se extinguié lentamente
durante algunos meses.

La rapida rotacion de las estrellas de ncutrones se debe a la conservacion del
momento angular que poscia la estrella antes de la contraccion. El periodo de
rotacion estd comprendido entre milisegundos y algunos segundos.

En una estrella de neutrones se pucden distinguir cuatro zonas: una atmdsfcra
de clectrones libres que tiene algunos centimetros de espesor; una corteza
cristalina compuesta fundamentalmente por dtomos de hierro y que tiene algunos
kilometros de espesor; una gruesa zona intermedia super(luida compuesta de
ncutrones y que conticne ¢l 99 % de la masa total, y un nicleo central de particulas
clementales pesadas ( probablemente hiperones).
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La estrella de neutrones posce, ademds, una intensa magnetosfera, donde se
accleran particulas cargadas que producen radiacion de sincrotrén.

El giro de la estrella de neutrones en torno a un eje inclinado respecto del eje
magnético hace que sélo cuando éste cstd orientado hacia la Tierra podamos captar
la radiacion de sincrotrén, que se concentra en un dngulo sélido muy pequefio en
torno al ¢je magnélico.

Hasta el momento no se ha sugerido detalladamente ningtin mecanismo [isico
que explique correctamente la emision de impulsos de una estrella de neutrones en
rolacion. Sin embargo, se sabe que la encrgia radiada se extrae de la energia
cinética de rotacién de la estrella, por lo que ésta se va [renando y el periodo del
pialsar aumenta lentamente. Este fenémeno permite determinar la edad de los
pilsares.

Aunque el periodo del pilsar aumenta continuamente, se observa en
ocasiones una siibita disminucién del mismo. ( glitche ). La causa de cllo es que, al
disminuir la velocidad de rotacién, las fuerzas centrifugas disminuyen y la estrella
tiecnde a contracrse. La contraccion produce un brusco resquebrajamiento de la
capa cristalina externa ( terremoto estelar ). La conservacion del momento angular
hace que cuando la estrella de neutrones sufre la contraccion repentina, su
velocidad de giro aumenta sibitamente y se acorta ¢l periodo del pilsar.

Del andlisis precedente se deduce que la evolucién de una estrella de
neutrones discurre de forma que su velocidad de giro disminuye gradualmente,
aunque con posibles aumentos bruscos, y que los impulsos van disminuyendo en
intensidad. Con el tiempo, dichos impulsos se¢ hacen muy tenues y la pequeiia
estrella queda indetectable, a no ser por sus efectos gravitatorios sobre objetos
proximos a ella.

AGUJERO NEGRO

Las cstrellas cuya masa inicial s superior a unas 20 masas solares dejan, tras
su explosion como supernovas, un residuo denso con masa superior a 2,5 masas
solares. No parcce probable que este residuo pueda mantenerse en forma de
estrella de neutrones, ya que la existencia de estrellas de ncutrones tan pesadas
estd en contradiceion, bien con el principio de causalidad, o bien con la Teoria
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General de la Relatividad y las otras tcorias que se presentan como posibles
alternativas a ésta.

Una estrella muy masiva acaba agotando su combustible nuclear y colapsa
por la accion de la gravedad. Al disminuir ¢l tamafio de la estrella, el campo
gravitatorio se hace cada vez mds intenso en su superficic y, en consecuencia,
aumenta la velocidad minima que ha de tener una particula para poder escapar a la
accion gravitatoria, denominada velocidad de escape.

Cuando ¢l radio se ha reducido a unos 30 km., la velocidad de escape habra
llegado a tener ¢l mismo valor que la velocidad de la luz. A partir de ese momento
decimos que se ha formado un agujero negro . La gravedad producida por tal
objeto es tan intensa que nada, ni siquicra la luz, puede salir de ¢l

En torno al agujero negro sc puede definir una superficie (llamada superficic
de Schwarzschild u horizonte singular) que marca el limite a partir del cual ning(in
objcto puede retornar al espacio exterior a ¢lla.

Por el momento, los agujeros negros son entes tedricos. Ahora bien, andlisis
de los rayos X detectados experimentalmente, provenientes de fuentes como Cisne
X- 1, V-861 de Escorpién y otras, apuntan hacia la existencia real de dichos
Agujeros negros.

El hallazgo de agujeros negros presenta dificultades desde el punto de vista
experimental, ya que tinicamente pucden ser detectados de forma indirecta por sus
efectos gravitacionales sobre otra estrella. Tales efectos pueden aparecer como
desplazamientos Doppler en el espectro de una estrella visible compaiiera.

Ademads, la proximidad de un agujero negro a otra estrella puede provocar
una transferencia de masa de ésta a un disco de acrecencia formado en torno al
agujero negro. El calentamiento de la materia comprimida en el disco de
acrecencia hace que éste cmita rayos X.

Todos los elementos caracteristicos del modelo de agujero negro se presentan
en Cisne X-1, donde existe una cstrella visible que 6rbita alrededor de otra
invisible a la que suministra masa, formando un disco de acrecencia emisor de
rayos X. Se da la circunstancia de que la estrella invisible situada en el centro del

: (d

disco posce demasiada masa para poder ser una estrella de neutrones. Todos los
modclos que tratan de interpretar las observaciones evitando la existencia de un
agujero negro presentan dificultades que los hacen pricticamente insostenibles.

La existencia de agujeros negros en los nicleos de galaxias activas como
nuestra Via Lactea, o en cudsares, también se apunta con insistencia como una
explicacién a los fendmenos observados.

En principio, no existe limitacién tedrica para el tamaiio de un agujero negro,
es decir, de su radio de Schwarzschild, pero resulta dificil concebir la formacién
de agujeros negros con masa inferior a 1,4 masas solarcs, ya que estos objetos
darian lugar a enanas blancas o estrellas de neutrones.

También ¢s posible la existencia de numerosos microagujeros negros, con
pequena masa, formados por el colapso de regiones fuertemente comprimidas cn
¢l medio caliente y denso que existio poco después de la Gran Explosién en la que
se origing el Universo. La existencia de microagujeros negros no ha podido ser
demostrada experimentalmente.

Los estudios tedricos realizados por S. W. Hawking y otros, demuestran que,
cuando se forma un agujero negro por colapso gravitatorio, éste pasa rdpidamente
a un estado estacionario caracterizado Gnicamente por Lres parimetros: masa,
momento angular y carga eléctrica. Una consccuencia de este teorema es que el
estado final de un agujero negro es independiente del tipo de materia 0 antimateria
que lo origing, asi como de cualquier otra magnitud distinta de las tres
mencionadas.

La aplicacion de la Mecdnica Cudntica y la Teorfa General de la Relatividad
al estudio de los agujeros negros da como resultado que €stos emiten térmicamente
particulas y radiaciones como un cuerpo caliente ordinario, con una temperatura
equivalente proporcional a la gravitacion en la superficic de Schwarzschild e
inversamente proporcional a la masa. La mencionada emision puede interpretarse
por medio del fenémeno cudntico denominado cfecto tinel.

La consecuencia de la emision de los agujeros negros es que ¢stos se
evaporan con ¢l tiempo. Sin embargo, para ¢l caso de un agujero negro procedente
del colapso de una estrella, y por lanto con masa clevada, el tiempo medio
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El colapso gravitatorio de una estrella se representa en este diagrama
espacio-tiempo en el que se han suprimido dos de las tres dimensiones
espaciales. La dimension vertical es el tiempo. Cuande el radio de la estrella
alcanza un valor critico, el radio de Schwarzschild, 1a luz emitida por la
estrella ya no puede escapar, sinc que se mantiene en este radio, formando el
horizonte de sucesos, o contorno del agujero negro. Dentro del agujero negro la

estrella continda colapséndose hasta la singularidad.
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Movimiento orbital

Se ha visto que en algunos sistemas dobles pueden existir objetos
compactos (estrellas de neutrones o agujeros negros). En estos sistemas hay
materia que va cayendo en espirales desde la estrella ordinaria hacia el objeto
compacto, formando un disco de acrecencia que gira. Cerca del objeto compacto

el disco estd lo suficientemente caliente para emitir rayos X.
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necesario para la evaporacién es muy superior a la edad actual del Universo, por lo
que no es de esperar que este fenémeno se pucda obscrvar.

Para un observador exterior, los procesos en la proximidad del horizonte
singular se desarrollan con gran lentitud, llegando pricticamente a detenerse.
Alrededor de tal horizonte, apenas exterior al mismo, estd la superficic de la
estrella que originG el agujero. La cstrella colapsada y congelada en el tiempo no
emite luz y por lo tanto es negra.

En realidad el ticmpo s6lo se deticne en el entorno de un agujero negro para
un observador situado a gran distancia. Para un teérico obscrvador en las cercanias
del horizonte singular, éste puede ser atravesado; el tiempo no se detiene, sino que
¢l observador que atravesase dicho horizonte seria arrastrado irremediablemente
hacia la singularidad central.

Las caracteristicas de la observacion de un agujero negro desde ¢l exterior
son las tinicas que podrian comprobarse experimentalmente.

EVOLUCION DE LAS ESTRELLAS DOBLES

La mayor parte dc las estrellas observadas pertenece a sistemas de estrellas
dobles ( sistemas binarios ) El estudio de la evolucion de estos sistemas permite
avanzar en la comprension de muchos fendmenos c6smicos, como son, por
ejemplo, las novas y las supernovas de tipo 1.

Aquellos sistemas cuya estructura doble se¢ aprecia por observacién directa se
denominan binarias visuales. Observaciones minuciosas durante largos periodos
de tiempo han demostrado que cada una de las componentes de un sistema binario
describe una orbita en torno a la otra; por consiguicnte, estdn ligadas fisicamente
por su atraccién gravitatoria. Los periodos de revolucion de estrellas dobles
visuales varian entre una decena y varias centenas de anos.

Existen sistemas binarios cuya cstructura doble se aprecia Gnicamente por
desdoblamientos Doppler ¢n sus lincas espectrales. Estas se denominan binarias
espectroscopicas, y su periodo de revolucion es més corto.
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En un sistema binario la estrella de mayor masa evoluciona mds rdpidamente
que su compaiiera, y, cuando alcanza la fase de gigante roja, llega a tener tales
proporciones que gran cantidad de materia abandona su envoltura. Si la comparicra
estd suficientemente proxima ( binaria compacta ), parte de dicha materia es
atrapada por clla, con lo que ésta se hace mucho mayor y més pesada, y la otra
fraccion de materia se pierde en ¢l medio interestelar. De la gigante roja sélo
queda un niiclco de helio, su compaiicra, en cambio, se convierte en una estrella
azul radiante. Un sistema de este tipo se denomina de Woll-Rayet.

La estrella de helio contintia su evolucion y termina por estallar. A estas
cxplosiones se les denomina novas o supernovas de tipo I segin sus
caracteristicas: interdist incia y masas iniciales. Como resultado de la explosién, la
estrella de helio puede convertirse en una enana blanca o en una estrella de
neutrones.

En algunos casos, las estrellas pueden independizarse en la explosion, pero es
mads [recuente que permanezean ligadas.

Si, por cjemplo, ¢l resultado es una estrella de neutrones, Esta estard rodeada
de una ncbulosa. La compaiicra proscguird su cvolucion y perderd materia
progresivamente, de forma que, al ser captada por la estrella de neutroncs,
producird emision de rayos X. Cuando la estrella luminosa llegue a la fase de
gigante roja, perderd materia que sc instalard alrededor del sistema, impidiendo
entonces la emision de rayos X. La nueva estrella de helio formada ahora también
estallard, dando lugar a una enana blanca o a una cstrella de neutrones que, muy
probablemente, se independizard de su compaiiera.

El scncillo andlisis desarrollado sirve dnicamente como cjemplo de los
fenémenos que ocurren en la evolucion de un sistema binario. Dependiendo de las
caracleristicas iniciales del sistema, su evolucion puede ser muy variada.

El desarrollo de modelos teéricos que hacen uso de programas de simulacion
por ordenador, también se manifiesta como una (itil herramicnta para el estudio de
la evolucion de sistemas binarios.



ESRELLAS DOBLES

El nacimiento de una estrella doble se produce a partir de una nube
compuesta esencialmente de hidrégeno, helio y polve. Partes de esta masa de
gas se contraen y dan origen a estrellas, que, al principio, emiten en el
infrarrojo, después en el rojo y el amarillo, ¥y en el caso de las estrellas
masivas en el azul. La estrella de mayor masa (que es también la de mayor
diametro y que en la figura aparece rodeada con el circulo mayor) evoluciona
con méas rapidez que las demas. Ya desde su formacién comienza la fase de
combustion del hidrégeno, y mas adelante continla con la fusién de helio en el
nicleo. La estrella aumenta de tamaio de modo condiderable y acaba
convirtiéndose en una gigante roja. Grandes cantidades de materia abandonan su
envoltura; una parte de esta materia se dirige hacia la compafiera, que, después
de haberla incorporado, se hace mucho mayor y mas pesada; otra fraccion se
pierde en el medio interestelar. De la gigante roja sélo queda un nicleo de helio;
su compafiera, en cambio, se ha convertido en una estrella azul radiante. La

estrella de helio continla su evolucion y termina por estallar; entonces se
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