GUIA N°9

LASESTRELLAS

M-80, cumulo globular a 28 mil afios luz. Nasa

9.1. DIAGRAMA HERTZPRUNG-RUSSEL L

Los tipos de estrellas pueden caracterizarse por la temperatura (aproximadamente su color)
y la cantidad de luz que radian (magnitud absoluta). El diagrama H-R, ver fig. 9.1, esun

plano cartesiano a cual Ilevamos las estrellas, segiin ese par de coordenadas.

Si toméramos las estrellas del cielo, para llevarlas @ diagrama H-R, registrando su brillo
real, deberiamos conocer la distancia que nos separa de cada una, y adicionamente,

registrar con precision su color.

La relacion entre € color y la temperatura superficial de los astros, esta dada por la clase
espectra de la estrella (O, B, A, F, G, K, M), d igua que la relacion existente entre €
brillo aparente y la distancia esta dada por la magnitud absoluta. En € e vertical del

diagrama H-R la luminosidad absoluta en clases de magnitud o laluminosidad en unidades
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de luminosidad solar. En € ge horizontal se halan las clases espectrales, o bien, la

relacion entre la

temperatura superficia, o € color.
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Figura 9.1. El diagrama HR: herramienta que involucra la magnitud y € color de todas

las edtrellas, y lamasay tamafio para las estrellas de la secuencia principal solamente.

Lamayoria de las edtrellas se SitUian sobre la secuencia principal que se extiende desde el

angulo superior izquierdo a inferior derecho. Arriba a la izquierda estan las estrellas

blancas y azules de gran luminosidad y masa, en € centro las estrellas amarillas parecidas

a Sol y abgo a la derecha las enanas rojas. En la parte superior derecha se sitian las
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gigantesrojas. Abgjo alaizquierda se hallan algunas enanas blancas. L as restantes zonas

del diagrama estan practicamente vacias.

Lamayoria de las estrellas consumen € principio y la mitad de su vida en € estado que las
sttaalo largo de lalinea de la secuencia principal (en la actualidad €l Sol se hallaen esta
dtuacion). Es la fase estable, de combustion de hidrogeno. La posiciéon a lo largo de la
linea viene determinada por su masa: las estrellas de gran masa estén en la regién de las

gigantes azules, y las de masa pequefia, entre las enanas.

Las demés regiones del diagrama sdlo estan pobladas cuando las estrellas "ordinarias’ han
guemado buena parte de su hidrégeno y empiezan a evolucionar, separandose de la linea
de la secuencia principal, hacia la derecha y hacia arriba (fase de gigantes rojas) y

posteriormente hacia laizquierday hacia abgjo (fase de enanas blancas).

Las estrellas de la Via Lactea son més heterogéneas que las de cualquier tipo de cimulo.
Las estrellas de un cimulo globular difieren ostensiblemente, por su génesis, de las de un
cumulo galactico; las primeras son estrellas vigas de primera generacion y con bajo
contenido metalico, mientras las segundas son jovenes, de segunda generacion y dto
contenido metalico. Esa dferencia debera expresarse en los diagramas HR de ambos
cumulos. Con € tiempo e diagrama HR se va despoblado en la secuencia principd, y 1o
hara de arriba abgo, pues las estrellas de gran masa terminan primero sus reacciones
termonucleares, mientras las de masa pequefia han de esperar. Los cimulos galacticos o
abiertos, nutridos de estrellas jovenes, muestran un diagrama H-R nutrido en la secuencia

principa adiferencia de los diagramas de los cimul os globul ares.
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Figura 9.2. El diagrama H-R aplicado a ciUmulos estdlares. para sstemas estelares

coherentes existe diferencia entre un cimulo globular y un cimulo galéctico. Las edades

de estos se diferencian en la estructura del diagrama. Fuente, Cien mil millones de Soles.

9.1.1 Clasificacion Espectral delasestrellas

Cuadro 9.1 Clasificacion espectral delas estrellas

Clase Temp. Celcius Indice de Color %abundancia Linea espectral
espectral Color dominante

@] 50000 a 25000 -04 azul 1% Helio

B 25000 a 11000 -03 azul blanq 3% Helio Hidrogeno

A 11000 a 8000 0.0 blanco 2% Hidrégeno Calcio

F 8000 a 6000 +0.3 amarillo blang 10% Calcio Potasio

G 6000 a4000 +0.7 amarillo 16 % Metales Calcio
KyM 4000 a2500 +12y amarilloy 37y 7% Metales Oxido detitanio

+1.7 rojizo

Fuente. Dic. Rioduero Fisica del Espacio y otros

184




GuiaAstronémica. LAS ESTRELLAS

9.2. FORMACION DE ESTRELLAS

Las nubes de gas y polvo interestelares estdn sometidas a dos fuerzas. como quiera que la
masa Se encuentra en rotacion y posee alguna temperatura, superior a la del entorno,
presenta una fuerza centrifuga de rotacion y una fuerza termodindmica por calor, que tratan
de expandirla. A estas fuerzas se opone la atraccion gravitaciona eercida por la masa,

fuerzadirigida haciad centro de gravedad del sistema.

Si lafuerza de gravedad domina a la de repulsion, se da € colapso gravitaciona para que
se contraiga la nube, aumentando su densidad, disminuyendo su volumen, aumentando su
velocidad de rotacion (el momento cinético se conservaigual por € efecto de bailarina) y

aumentando la temperatura de la masa (calentamiento por energia de acrecion).

El colapso de lanube, gracias a que su densidad se hizo critica, conduce a una
protoestrella 0 sea una nube condensada y caliente que emite radiacion infrarroja. El
escape de energia permite que la protoestrella colapse mas, pero con ello latemperatura
aumenta en su interior (energia de acrecién) y por lo tanto, la protoestrella pasa a ser

brillante (atmdsfera enrarecida).
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Cuadro 9.2 Sintesisevolutivadeunaestrella

Condensaciones locales en
glébulos de materia
intersstelar (de 10 a
1000 masag molares)
formando protoestrellas

——rir

Parmanencia en la rama
principal del DHR {(esecu-
encia principal); tiempo
de permanencia entre 108
y 109 afios, segin la masa

b

¥

Energia gravitacional o
de acrecidén y tiempo de
contraccién de algunos
millonse de afios, depen-
diendo de la masa. A ma-
yor masa, mayor enargia Yy
menor tiempo.

Agotamiento de las reser-
va de hidrégeno, despla-
zamiento hacia la derecha
y hacia arriba, en el DHR,
al estado de las gigantes
rojas; eacasa temperatura
en superficie, pero gran
temperatura central.

J

e

Hidrégeno parcialmente
ionizade. La protoestrs-—
lla, a calentado sufi-
cientemente su envoltura.

Proceaos nuclearss gue sumi
nistran elementos pesados,
duracién algunos millones
de afios

)2

sk

Movimientc hacla el DHR¥,
bajo incrementc de tempe-—
ratursa, hasta la secuen-
cia principal. El transi-
to durard algunos millo-
nes de afios. .

Paso por 1la zona de las va-

riables pulsantes, duracidn
-algunos mlllones de afio=s

L

Eatado de las novas

4

s

Estrells homogénea con
zonas centrales de com-
bustién de hidrégeno,

en la gue tiene lugar -
el ciclo de Bethe- Weiz-
slicker (o del carbono) y
linea protén-protén.

Constante expulaién de masa
completa la materia inte-

regtelar
N

Hstado final: esnanas blan-
cas, eoatrellas de neutrones
o agujeros negros.

|

Fuente: Diccionario Rioduero. Fisica del Espacio
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Con € colapso sucesivo, la temperatura aumentard mas en € interior y cuando alcance 10
millones de °C, apareceralaestrella, inicidndose la fusion nuclear, consistente en convertir
hidrégeno en helio por dos vias. linea protén-protony ciclo C-N-O o dd carbono. En
ambos procesos la masainicia superalamasafina en ?m, y ? m se convierte en energia,

seguin laformula E = ? me?, como se apreciaen lasiguiente fig. 9.3 :

E},@ ‘ @‘:’:E \ﬂEHEHGIH
H

H
ENERGIA [ H 4,
Uge. i e
ERGIA
LINEA PROTON = PROTON CICLO CNO
4H = He + am C+ 2H = N + am
N+ H=0+ am
0+ H=2C + He

Figura 9.3. Fusion ddl hidrogeno: se ilustran los procesos por |os cuales cuatro hidrégenos

se fusionan en un &omo de helio, generando energia.

Mientras la estrella convierte H en He, se dice que esta en la secuencia principal y la
duracion de esta fase es inversamente proporcional a cubo de la masa. Las de menos de
una masa solar toman la linea proténprotén y duran mas, las de més de tres masas solares
el ciclo CNO, en las de masa intermedia, € primer proceso en la periferia ddl nicleo, y
segundo en su interior. S la masa es menor que € 7% de la masa solar, no hay fusion
nuclear (planeta). S la masa supera  75? masas solares, o colapsa todo o explota todo,
porque la presion interior se deberiaalos FOTONES y no alos eectrones o alos nlcleos

atémicos. Para estas masas, la estrella es inestable.
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En la fase estable de la secuencia principal las estrellas permanecen € 90% de su vida. Las
de gran masa duran agunos millones de afios y las de pequefia masa algunos miles de
millones da afios. El Sol duraria 10™ afios. El 10% restante de la vida de la estrella se
desarrolla en los estadios de gigante roja, supergigantes, hasta llegar a estadio termina

como enana blanca.

9.3. LA NUCLEOSINTESISESTELAR

El curso de la edtrella por @ diagrama HR, estara determinado, fundamentalmente por su
masa y composicion quimica. Las cenizas de hidrogeno, es decir, d hdio, se van
concentrando en & nucleo. Cuando éste nucleo inerte alcance un 12% de la masa estelar,

se hace inestable, se contrae y la energia gravitaciona liberada lo cdienta.

Simultaneamente la envoltura exterior de la estrella se dilata enormemente, y por su
distension libera energia térmica enfriandose y ganando € color rojo. He aqui la gigante
roja; cuando € Sol entre a esta fase, crecerd en tamafio ganando las orbitas de Mercurio,

Venus, Tierray Marte probablemente.

Mientras esto ocurre en € interior de la estrella € balance de energia de acrecion y de
presion termonuclear, se hace favorable para un incremento de temperatura hasta 100
millonesde °C. A estatemperatura se forma carbono a partir de helio por €l proceso triple

dfa, también oxigeno, nedn y posiblemente magnesio. Si la gran masa de la estrella sigue
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siendo € hidrégeno, en la periferia de su nicleo este elemento sigue transformandose en

helio.
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Figura 9.4. La historia del Sol y la nucdleosintesis estelar: En €l diagrama HR de la izq
observamos: 1 = protoestrella, 2 = secuencia principal, 3 = gigante roja, 4 = enana blanca.
A la derecha @ diagrama de la evolucion nuclear estelar con la nucleosintesis H® Fey su

fison Fe® He.

A medida que €l nlcleo se sigue contrayendo |a temperatura también crece. Ahora el nedn
interactta con nucleos de helio para formar magnesio, y asi sucesivamente, apareceran
nlcleos de isétopos de e ementos con nimeros masicos mltiplos de cuatro hasta € hierro.
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Agotado € hdlio utilizable, por € cese de la presién termonuclear, colapsa € nucleo e
incrementa su temperatura a niveles més vertiginosos, que permiten la fusion de nucleos

aln més pesados.

En la fase de gigante roja, a mayor masa, mayor temperaturay mayor escala de reacciones
hacia los elementos mas pesados (Ne, Mg, Si, S, Ca, Ti, Va, Cr, Mn, Fe); més lgjos que €
hierro no se puede dar fusion, porque este absorbe energia estelar fisionandose en He, con
lo cual, & cese sibito de la presion de reacciones hace explotar |a estrella en forma de

supernova

La gigante roja se convierte en enana blanca, cuando se "tranquilice" € nicleo estelar,
permitiendo que la escasa envoltura gaseosa colapse: cada que se agotaba un combustible
nuclear se perdia soporte, colapsaba € astro, aumentaba la temperatura, se reencendia €l
nucleo, entraba un nuevo combustible y la onda de choque afectaba la envoltura de la

estrella haciéndol e perder masa.

Agotado ya todo combustible, es decir, no sendo posible reencender & horno
termonuclear, la enana blanca se transformara en una enana negra, una estrella neutronica
0 un agujero negro, dependiendo de la masa final. S la masa es menor que 1.4 masas
solares € colapso del cadaver estelar sera detenido por la presidn de degeneracidn de los
electrones, quedando una densa estrella negra. S hay maés de 1.4 masas solares se llega a
hierro gaseoso, este se convierte en gas de neutrones y la presion de degeneracion de los
neutrones detiene € colapso de la estrella. Tras esa onda de choque de la supernova se

formala estrella neutronica. Pero s quedan mas de 3 masas solares, € colapso de la
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estrella supera las presiones de degeneracion de electrones y neutrones, apareciendo en la

region un agujero negro: serompe e espacio-tiempo.

9.4. ESTRUCTURA DE LASESTRELLAS

Tomaremos & Sol como modelo.  Se ha visto que & espectro solar informa sobre la
temperatura superficial por € color, la temperatura interna por las particulas que escapan
del nlcleo estelar, también, acerca del tamafio, masay densidad solares, por la posicion de
la estrella en e diagrama HR, y otros aspectos como presidon, composicion quimica,
espesor, etc., gracias al soporte de los modelos tedricos. Las coordenadas del Sol en €

diagrama H-R son: magnitud +4.7 y clase espectral G2.

Yendo dd interior del Sol ala superficie tenemos:

El nicleo. Generadmente en estado gaseoso y a gran presion; la temperatura superalos 10
millones de °C, la densidad es superior alos 100g/cc y hay reacciones termonucleares de

fusién nuclear.

Laenvoltura. Eslaregion que envuelve a nucleo, latemperatura exterior es de 5500 °C
(bgjo la fotosfera), aumentando hacia € interior; la composicion quimica es constante. A
través de la envolturay entre e nicleo y la fotosfera el calor se transfiere por radiacion,

conveccion y conduccion; los materides estdn en continua mezcla, no solo por la
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conveccion, sino por € giro no rigido ddl astro que es mas rgpido en € interior que en €

exterior y en @ ecuador que en los polos.

Lafotosfera. Eslaregion visble del Sol cuya temperatura, de 5680 °C, se hace menor
en las manchas solares; elas estén sobre la zona de emergencia de las corrientes de

conveccion y parecen mas frias por € efecto de freno de las corrientes magnéticas.

La cromosfera. Region de estructura espicular (en forma de agujas), que rodea la
fotosfera; la temperatura aumenta hacia € exterior. Muestra dos aspectos. las
protuberancias, que son masas gaseosas orientadas por e campo magnético solar amodo
de erupciones, y las fulguraciones congtituidas por plasma solar, es decir, chorros
invisibles de gas ionizado, responsables de las auroras polares y las tormentas magnéticas
sobrelaTierra
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Figura 9.5. Estructura del Sol: corte que muestra las diferentes regiones del Sol, entre su
nicleo y la corona exterior. En € nicleo se dan los procesos termonucleares. Fuente:

Diccionario Rioduero. Fisica del Espacio.
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Lacorona. Region més externa que la cromosfera, donde la temperatura se eleva a un
millén de °C. Se hace visible en eclipsesy provee € viento solar, que se extiende més alla

delaTiera laforma de la corona se modifica con € nimero de manchas solares.

El viento solar. Congtituido por corrientes de gas mas tenues que la corona, con
velocidades de cientos de Km/seg, € viento solar se extiende mas dla de la Tierra

modificando, por presion, la magnetopausa
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Figura 9.6. Magnetosfera terrestre y viento solar: la magnetosfera terrestre presionada y

deformada en la cara diurna por € viento solar, también anuncia las inestabilidades
periodicas del Sol.

9.5. DISTANCIA A LOSSISTEMASESTELARES

Para conocer la distancia a las edtrellas cercanas, aplicamos métodos de triangulacion,
como la medida de la paralaje estdar, donde se utiliza € semididmetro de la érbita

terrestre como base de observacion. Este método tiene un al cance hasta 100 parsec.
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Supongamos una estrella cercana. Al observarla desde los extremos de un diametro de la
oOrbita de la Tierra (observaciones separadas seis meses), laimagen de la estrella aparecera
proyectada sobre la béveda celeste en dos puntos distintos (A y B). Como € diametro de la
Tierra se conoce, € tridngulo que hacen las visuaes, cuya base mide dos U. A., tiene
solucion. Es este un problema sencillo de resolver, maxime cuando siempre e estrecho
angulo entre A y B es pequefio. Si se procuran relativamente iguales los angulosen A y B
las dos visuales se hacen relativamente iguales y por lo tanto € gran triangulo TET se
asume isosceles. En este caso, € método de triangulacion llega a su maximo alcancey se

pueden tratar las distancias SE y ST como los catetos de un triangulo rectangulo en S.
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! ! A “'{ A 5@'1'&{2‘.‘
i i —
; 1UA, .~ <D ctad seproyec_
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Figura 10.1. La pardaje de una estrellac método Util para triangular la distancia hasta las
estrellas cercanas. Un Psc equivale a 3,26 d y auna paradge de 1’ de arco.
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Si d arco AB midiera dos segundos, € angulo afa, media de AB, valdria un segundo de
arco, y ladistanciadel Sol alaestrella, SE, mediria un parsec, distancia equivalente a 3,26
anos luz. El angulo afa se denominala paralge de la estrellay |as posibilidades de aplicar
este méodo cubren 10s30 parsec utilizando sistemas convencionales de medida angular, o
los 100 parsecs refinando las medidas y aceptando incertidumbre en la distancia estimada.

Laestrella Polar estd en esafrontera.

Otras edtrellas variables pulsantes s tienen periodos de oscilacion en € brillo, permiten
el clculo de distancias mayores (que es la misma para todo € cumulo estelar a cual

pertenecen). Este método sirvié para determinar la distancia a la galaxia Andrémeda, que
inicialmente se estimé en un millén de afios luz y que, posteriormente, cuando se advierte
la diferencia entre cefeidas (de la poblacion | 'y de la poblacion 1), se encuentra que la
distancia a Andromeda estaba errada.

Para los sistemas estelares més lgjanos, nos basamos en € corrimiento al rojo que
muestran las galaxias, como nubecillas en las cuaes ya no se hace posible diferenciar
estrellas individuales. No obstarte, el comparar galaxias de un mismo tipo o forma, nos
permite afirmar con alguna aproximacion que las que aparecen en las imagenes con
menor tamafio y brillo se encuentran a mayores distancias, que sus similares de gran

tamafio y luminosidad.

Existen otros métodos paral§jicos absolutos, diferentes a trigonomeétrico ya explicado.
Entre ellos, & secular que utiliza el desplazamiento del Sol en la galaxia. En este caso se
valora la longitud de la fraccion de Orbita solar recorrida por nuestro sistema solar

durante un afio y se considera ademas el movimiento propio de la estrella o del cumulo
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estelar observado, para valorar la distancia a dicho sistema. Este método tiene un
alcance de unos 5 mil parsec, con lo que se pueden estimar de forma confiable los

grupos de estrella cercanos.

9.6. GLOSARIO DE ESTRELLAS

Estrella A: Estrelladetipo espectral A, con temperatura aproximada de 10000°C.

Estrella B: Estrella de tipo espectral B; estrellas de luminosidad azulada, con temperaturas
alrededor de los 25000°C; las lineas de helio son caracteristicas en € espectro.

Estrella de Barnard: Llamada asi en honor del astronomo E. E. Barnard; la estrélla fija
(débil) con e movimiento propio mayor que se conoce hasta ahora, de aproximadamente
10.34" d afio; aunadistanciade 5.9 afios luz del Sol.

Estrdla C: Estrella de carbono.

Estrella Central: Laedtrella situada en e centro de una nebulosa planetaria, que excita a

lucir alas masas gaseosas de la nebulosa con su radiacion.
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Estrella F: Estrellade tipo espectral F; son estrellas con temperaturas superficiales entre
7000 y 9000°C; son caracteristicas las lineas H y K, del cacio ionizado smplemente, asi

como lineas metdlicas.

Estrella fugaz: Meteoro.

Estrella G: Estrella de tipo espectral G; temperatura superficial de 4500 a 6000°C; las
lineas H y K, de calcio ionizado smplemente, son las més fuertes; las lineas de hierro se
hacen cada vez mas fuertes; € Sol es una estrella G2.

Estrella Granate: La edtrella p Cephel, irregularmente variable, con una tonalidad rojiza
fuerte.

Estrella guia: Aquella estrella que se mantiene siempre en la cruz reticular del telescopio

guia, con € correspondiente seguimiento a hacer fotografias celestes de larga duracion.

Estrella de helio: 1) una estrella con ato contenido de helio. 2) Las estréllas de los
antiguos tipos espectrales W, Oy B, en las que las lineas espectrales del helio aparecen en

forma especiamente clara.
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Estrella de hierro: Una estrella en cuyo espectro aparecen, Ilamando especialmente la
atencion, las lineas espectrales del hierro.

Estrella K: Estrella de tipo espectral K; con un suave resplandor rojizo; temperatura por
debajo de 4000°C; son tipicas las lineas espectrales de metaes, sobre todo, de Oxido de
titanioy calcio.

Estrella M: Estrella de tipo espectral M; las caracterigticas principales son las bandas de

Oxido de titanio; la banda G esta separada en lineas individuales; la temperatura esta por

debajo de los 4000°C.

Estrella N: Una edrella de luminosdad roja de la Ultima clase espectra N; son

dominantes las bandas espectrales de ciandgeno y mondxido de carbono.

Estrdlade Norte LaesrdlaPolar.

Estrella O: Estrella de la primera clase espectral; estrellas de luminosidad azulada, con
temperaturas por encima de los 25000°C; son caracteristicas las lineas de absorcion del

helio ionizado.
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Edrela Polar: Polaris, estrella del Norte, Kynosura; la estrella de la cola de la Osa
Menor; alggada en 1974 55' del polo norte celeste y en € afio 2100 solo 28'. A causadela
precesion, también pueden ser E. P. otras estrellas, por gemplo en 12500 afios, Vega, en la

constelaciéon de Lira

Estrella Principal: La componente de mayor masa o la més luminosa en un sistema de

estrellas dobles o multiples.

Estrella R: Estrella de la Ultima clase espectra R; caracterizada por la aparicion de bandas

de cianégeno y de mondéxido de C.

Estrella S: Edrella "roja’ de la clase espectra S; son tipicas las bandas de éxido de

circonio.

Estrella de Tycho: Una supernova descubierta por Tycho Brahe en 1572, en la

Congtelacién de Casiopea.

Estrellas de alta velocidad: Estrellas con una velocidad relativa, respecto del Sol, de un
orden de magnitud de 100 a 200 km/seg; se trata de estrellas de la poblacion halo, que

circundan € centro galactico en largas érbitas ipticas.
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Estrellas de campo: Todas las estrellas de un sistema estelar que no pertenecen a cimulo

estear.

Estrellas de carbono: Estrellas rojas (baja temperatura) de los tipos espectrales Ry N, con
fuertes bandas de absorcion de carbono y cianuro.

Estrellas circumpolares. Estrellas que nunca desaparecen debgjo del horizonte; su
disancia d polo celeste es menor siempre que la latitud geogréfica del lugar de

observacion. El Sol de medianoche es un caso especia de una estrella circumpolar.

Egtrelas de cimulo: Todas las estrellas de un sistema estelar que pertenecen a cimulos

estelares, en contraposicion con las estrellas de campo.

Estrellas enanas. Edredlas de escasa luminosidad, situadas en e diagrama de
Hertzsprung-Russell por debajo de la secuencia principal . Enanas Blancas.

Estrellas con envoltura: Estrellas con una envoltura gaseosa dilatada; cas siempre,
alrededor de estrellas de rotacion rgpida.
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Estrelasfijas. Cuerpos celestes con luz propia que apar entemente no varian su posicion;
lo opuesto: los planetas.

Estrellas fundamentales: Una sdeccion de edrelas (reunidas en € Catdlogo
fundamental) cuya posicion fue observada con la méxima precision desde diferentes

observatorios, representan € sistema de coordenadas astrondmico (sistema fundamental).

Estrellas fundamentales de tiempo: Estrellas especialmente seleccionadas y exactamente
medidas en la proximidad del ecuador celeste para la determinacionastrondmica exacta del

tiempo.

Estrellas gigantes. Edtrellas fijas con un diametro y una gran luminosidad. Diagrama de

Hertzsprung-Russall.

Estrelas con lineas metdlicas: Estrdlas con muchas o enormemente fuertes lineas
espectrales de metaes.

Estrellas magnéticas. Estrellas que muestran un efecto Zeeman de las lineas espectrales
tan grande, que se ha de suponer la existencia de campos magnéticos muy fuertes (de hasta
30.000 Gauss), que tambien pueden ser variables (variables magnéticas); parece que hay

una relacion entre la dta velocidad de rotacion y un campo magnético estelar.
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Estrellas moviles: Los planetas, en contraposicion con las edtrellasfijas. .

Estrellas my Cephei: Estrellas p Cephel: variables semiregulares cuya curva de luz cas
sempre es de forma ondulatoria; la causa del cambio de luz de las supergigantes es

desconocida

Estrellas de neutrones. Estado final del desarrollo de una estrella s |a estrella original
tenia de tres a nueve veces la masa solar, s ha consumido la reserva de hidrégeno, s ha
recorrido e estado de las gigantes rojas, S después de inestabilidades ha tenido lugar una
erupcion supernova (masa del estado final inferior a dos veces la masa solar: limite de
Oppenheimer-Volkoff). Como residuos de una supernova, las e. de n. estan constituidas
por gas de neutrones puro (densidad comparable a la densidad en € nulcleo atémico,
aproximado de 102 a 10° g/ cnt); una estrella de neutrones de masa solar tiene un
diametro aproximado de 15 km. Pulsares, enanas blancas, agujero negro.

Estrellas pecualiares. Estrellas con peculiaridades en € espectro; caracterizadas con una

p detras de la clasificacion del tipo espectral (por gemplo: A2 p).

Estrellas Runaway: estrellas de las primeras clases espectrales (O y B), con velocidades
espaciales muy altas; probablemente, provienen de asociaciones estelares; quizas, también
de sistemas de estrellas dobles fraccionados, una de cuyas componentes ha sufrido una

erupcion supernova.
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Estrellas de la secuencia-principal: Estrellas en la secuencia principal del diagrama de

Hertzprung-Russall; un representante tipico es nuestro Sol.

Estrellasdetipo Algol: Unaclase de variables eclipsantes; prototipo Algal.

Estrellastipo Mira: Edtrellas variables de largo periodo (periodos entre 83 y 1374 dias);
pertenecen a los Ultimos tipos espectrales (escasa temperatura superficia); se trata de

supergigantes con didmetros a gunos cientos de veces mayores que € del Sal.

Estrellasde Trumpler: Estrellas hipotéticas con masas algunos cientos de masas solares;

estas edtrellas tienen que ser inestables.

EstrellasW: Lasedtrellas de Wolf-Rayet.

Estrellas WC: Grupo de las estrellas Wolf- Rayet.

Estrellas Wolf-Rayet: Estrellas fijas (clase espectra W) con temperaturas superficiales
extremas (80.000°K) y una envoltura gaseosa que manifiesta expansion. En € espectro son
caracteristicas las lineas del carbono ionizado por primera-terceravez (estrellas WC) o del

nitrégeno ionizado por segunda: cuarta vez (estrellas WN).

Estas definiciones se han tomado del Diccionario Rioduero-Fisica del Espacio, 1978.

204



