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Otras fuentes de energia

- La fusion de H en He es la fuente de energia de las estrellas en la
Secuencia Principal, la etapa mas duradera de la vida de una estrella

e Eventualmente se agota el H en el nucleo, deteniendose la fusion. Cuando esto
ocurre la estrella comienza evolucionar.

e | a estructura cambia hasta que se alcanzan condiciones para la qguema (fusion)
de otros elementos (usualmente acompanado de quema de H en zonas
reducidas)

e — —> |g estrella evoluciona



Otras fuentes de energia: Quema de elementos pesados

e Energia de ligadura =
energia requerida para
disociar o romper €l
nucleo

Diferencia de Energia
de Ligadura

ny
ny

Energia liberada por la
fusion

AVERAGE BINDING ENERGY per NUCLEON

e Otros procesos de fusion:

e Fusion o guema de He (re

dominado por
fuerza fuerte

empieza a ser importante
la contribucion electromagnética
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e Fusion de C,N,O, Si —> hasta Fe

MASS NUMBERS A

e No hay fusion de elementos mas pesado que el Fe.



Otras fuentes de energia: Quema de elementos pesados

e | a fusion de elementos mas pesados que H Abundancias Quimicas
requiere T y densidad cada vez mayores mas !LH[ L e s B B B
1010

dificiles de alcanzar
He
¢ | a fusidn que mas energia libera es la de H

->He (mayor diferencia de Energia de ligadura) 108% |

oS i Si Fe Abundance [Si=10%]

—

e Ademas, el elemento mas abundante es el H:

- Ca | . =
e Tipicamente 70% H, 22-25% He, <5% l\Na _y b
“metales” = el resto W i

e Def: en astronomia (mal) llamamos metales 1%, | Ge . i

a los elementos mas pesados que el He _*[\ S8 | .

Ba

* Las etapas de quema estable de elementos I AT
pesados tienen una duracion muchiiiisimo |
menor que la de la guema de H (Secuencia 10564060 80 100 T30 40 760 T80 200
Principal) Mass number A
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La Secuencia Principal (SP)

* La Secuencia Principal TN ; e .
es el locus (lugar N A e sl
geomeétrico) del diagrama 104 :
H-R en el que se
encuentran las estrellas
mientras estan quemando
H en He de forma estable

en su nucleo

e Supergiants .~ °

- a1b

102 -

Luminosity (Lg,,)

e Esta es la etapa més ——
duradera de la vida de una . i

White dwarfs -« g o

estrella !

Spectral T T | | I
Class O B A = G K M

e Al mirar una poblacion
cualquiera la mayoria de
la estrellas se
encuentran en la SP

[emperature (K) 25,000 10,000 6000 3000



La Secuencia Principal (SP)

e | a Secuencia Principal es una
secuencia de Masas:

e Estrellas de mayor masa son
mas calientes y mas luminosas

e | as estrellas en la SP siguen la
siguiente relacion masa-
luminosidad M/L estelar:

I M 3.1
=)

Notar que la relacion M/L

estelar no es lineal: una estrella

de 1OM@ es >1000 veces mas | Log iTeﬁ)
luminosa que el sol



La Secuencia Principal (SP)

e Entonces, ¢ cuanto es el tiempo de vida en
a SP de una estrella de masa M?

e Estimamos su duracion (=tiempo de vida
en la SP) cuando vimos la escala de
tiempo nuclear (clase pasada)

M/My

t 1. = E/IL ~0.0007 o
L/L

e Sj sustituimos la relacion M/L para la SP,

tenemos:
M \ 21
Igp X <_>
MG)

El tiempo de vida en la SP es inversamente
proporcional a la masa (al cuadrado)

Mass
(Mg]

30
15
9
5
3
1.5
1.0
0.5
0.1

>

1 Myr = 106 anos

Spectral type Main
on the main sequence
sequence (Myr)
05 4.9
BO 10
B2 2.,
BS5 68
A0 240
F2 2,000
G2 10,000
MO 30,000
M7 107

Cuanto mas masiva es
la estrella, (mMucho)
menos tiempo vive
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e ; COMo llego la estrella a la SP?

e Formacion estelar

e Fase Pre-Secuencia Principal

e ; Qué pasa cuando se acaba el H

en el nucleo?

e Fvolucion Post-Secuencia

Principal

e ; COMO es esta evolucion para
estrellas de diferente masa?

(a) Sun when formed

/
i
i

ag
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o |

3 | )
———.—— e 00—t~ —————

40

of mass

20

0
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Center Surface
Fraction of radius (R/Rg,,)

(b) Sun today

00 02 04 06 08 10
Center Surface

Fraction of radius (R/Rg,,)

(c) Sun in 5 billion years

00 02 04 06 08 1.0
Center Surface

Fraction of radius (R/Rg,,)



Trayectorias Evolutivas

e Trayectoria Evolutiva = es
el camino que sigue en el
diagrama H-R una estrella de
masa M, debido a su
evolucion

e COmo veremos:

e Qué camino sigue cada
estrella y cuanto tiempo
demora en cada fase de
la evolucion depende
criticamente de su
masa

Trayectorias Evolutivas de estrellas de
diferente masa
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Formacion Estelar



NACIMIENTO DE ESTRELLAS (REGIONES DE FORMACION ESTELAR)




Nacimiento de estrellas (Regiones de Formacion Estelar)

formacion del
disco de acrecion

B Prestellar core C Drotostar por conservacion
] de momentum

\// &
e

fime = O Qo 0000AY w0400 housand gare Size: 1000 AU

D T Tauri star E Dre-main sequence star F Main sequence star

Size: (00 AU
’W“Wbamw tima = 1 10 10 millon ware leOOAU ferg = moee $an 10 mlien years 9&5090



C Drotostar

Formacion estelar  emision del “core”

(todavia no hay proto-estrella)

B Dregtellar core
Chw D

hopt AF (A ))

gtk A
-

hgtak(a))
boptik (1))

D 1 Touri gtar

A(pm)

/

N/ emision del disco R f S

<> (exceso Infra-Rojo ->
(<)
A Cuerpo negro +frio) m

|,
emision de la proto-estrella

~ ~—



~volucion Pre-Secuencia Principal Trayectorias ae
Hayashl

e En esta etapa la estrella esta colapsando,
no hay fusion todavia

e | a energia proviene del colapso
gravitatorio -> ocurre es la escala de
tiempo dinamica o de colapso (free-fall)

Table 8.1 Evolutionary lifetimes (years) "o
| 3
: ' ’ >
M/M, 1-2 2-3 34 4-5 3
15 6.7(2) 2.6(4) 1.3(4) 6.0(3)
9 1.4(3) 7.8(4) 2.3(4) 1.8(4)
5 2.9(4) 2.8(5) 7.44) 6.8(4)
3 2.1(35) 1.0(6) 2.2(5) 2.8(5)
2.2 5.9(5) 2.2(6) S5.0(5) 6.7(5)
13 2.4(6) 6.3(6) 1.8(6) 3.0(6) .
1.25 40(6) 1.0(7)  35(6)  1.0(7) 10 |- Poco masivas
1.0 8.9(6) 1.6(7) 8.9(6) 1.6(7) 5
0.5 1.6(8) 3
— - = A e e e B B
Note: powers of 10 are given in parentheses. %t e - 38 3
ofe; po give P ¢ o5 (T
Nota: ver el célculo de la escala de tiempo La evolucion es mas rapida y “horizontal”

dinamico en Karttunen 1.1 para estrellas mas masivas



—volucion Pre-Secuencia Principal

, 2T I L 0TI 3- I—F

e N esta etapa la estrella esta colapsana :
no hay fusion todavia O e e i

40 5 Masivas Tt
V4 . so._p e —— :

e La energia proviene del colapso o —————
gravitatorio -> ocurre es la escala de o5 | 3
tiempo dinamica o de colapso (free-fall)

{ Sttt 5o 20 |-
Mass  Spectral type ©  Contraction |  Main %
[Mg] onthemain | tomain | sequence 3
sequence | sequence | o L
30 05 002 4.9
15 BO . 006 § 10 ”
9 B2 P02 22 i
5 B5 . 06 ] 68
3 A0 3 240 o Poco masivas
1.5 P2 .20 f 2,000
1.0 G2 50 :§ 10,000 0.5 2
05 MO 200 , 30,000 20 | | | | 1 | | | | |
0.1 M7 . 500 3 107 4.4 4.2 4.0 38 3.6

Log (Tag)



Secuencia Principal

5.0

e Sila estrella tiene suficiente masa 3
e r— e ——
l \\‘
(M 2z 0.072M ) el colapso se detiene N Masivas U
al alcanzarse la T y P suficiente en el N T e— ?
nucleo para que inicie la fusion estable e

de H 30 —

e En ese momento la estrella “entrdo” a la
Secuencia Principal

Log (UL )

e | Jocus que ocupan en el diagrama H-R
estrellas de diferente masa en el
instante en que entran en la SP se
llama “Secuencia Principal de Edad 00 -
Cero” (/AMS=/ero Age Main Sequence
en inglés)

1.0 I~

gl Poco masivas

* | a presion de radiacion se vuelve tan -
grande a altas masas que impone el el g g g q Foofof §

limite superior de la estrella mas masiva 4.4 4.2 L:;T | 38 36
eff
posible (teo~120M, -> obs 150M ;)



—nanas Marrones - Objetos Sub-estelares

e Sila estrella NO tiene suficiente
masa (M < 0.08M,) el colapso
NO se detiene

e L a estrella nunca logra alcanzar
la T y P suficiente para que
inicie la fusion de H en el nucleo
y N0 hay una fuente estable de
energia que contrarreste el colapso

e Estos objetos se llaman Enanas
Marrones. M ~ 0.038M, se llama
Limite Subestelar

¢ | as Enanas Marrones nunca llegan
a la SP, siguen colapsando
asintoticamente hacia la SP sin
alcanzarla nunca...

-

Click to drag or zoom with the mouse wheel.

_1_

o Limite M ~ 0.015M, entre enana marron'y
planeta se toma como el de la qguema de ‘H

M S 0.06
.\,
M
\“ 0.04

0.10
N\.0.08

3

. | .
Luhman (2009)

F'U Tau AB

2M 1101-7732AB
Oph 1622-2405AB

r b O e

USco CTIO 108AB
— = (Cha I

3 —

10

30
' - 100 |
- M6 M7 M8 M9 -

| l | . | . | .
3.48 3.44 3.4 3.36 3.3
log T,



—n la Secuencia

Principal



Secuencia

Principal

e [odas las estrellas pasan la mayor

| a estructura de la estrella

parte de su vida en la Secuencia
Principal

permanece inalterada mientras
vive en la SP (= las estrellas NO se
"mueven” por la SP)

Mass
(Mg

30
15
9
5
3
1.5
1.0
0.5
0.1

Spectral type
on the main
sequence

05
BO
B2
B5
A0
F2
G2
MO
M7

Contraction
to main
sequence

0.02
0.06
0.2
0.6
3
20
50
200
500

Main
sequence

4.9
10
22
68
240
2,000
10,000
30,000

107

] 10.11

| | . | 1 | | 1 | | |

4.5 4.0 3.5
Log (Teff)

e Cuando se acaba el H en el nucleo, la
estrella se sale de |a SP



Secuencia Principal

e | a estructura interna de las estrellas de la SP depende de su masa:

e Estrellas menos masivas M < O.3M®: totalmente convectivas
e Estrellas con 0.3 < M/MQ < 1.5: nucleo + zona radiativos, envolvente convectiva

e Estrellas con M > 1-5M® - nUcleo + zona convectivos, envolvente radiativa

cadena p-p ciclo CNO

a)

M < 0.3M, 03 <M/My < 1.5
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Salida de la SP

e Cuando se esta agotando el H
en el nucleo, la estrella comienza
a salir de la SP

e Cuando se detiene la fusion de
H en el ndcleo consideramos
que la estrella salid de la SP

(b) Sun today
100

Over time, helium ash
80 collects in the core of a low-
= mass main-sequence star.

60
Hydrogen

20 A
= E‘--------
. INESEIIND

00 02: 04: 0868 08 190
Center Surface

Fraction of radius (R/Rg,,_)

(c) Sun in 5 billion years

100
K\ Eventually no more
80 hydrogen remains

at the center.

i Lk Hydrogen
40
= li----

0 S
00 02 04 06 08 1.0
Center Surface

Fraction of radius (R/Rg_)

Luminosity (Le) s——

10°

10*

—
&
N

1072

Termination of core
hydrogen burning

15 Mo

g7

#

\ 3Mg N Core Helium
; Fusion
Zero-age /

main sequence

* Denote Helium Flash

l I

40,000 20,000

5000 2500

= | emperature (K)



Salida de la SP

e Cuando se esta agotando el H 10° —
en el nucleo, la estrella comienza

a salir de la SP
\ 15Mg

e Cuando se detiene la fusion de 10* |—
H en el ndcleo consideramos \ 9IMo
que la estrella salid de la SP

g7

(b) Sun today ,
e e 10% |— ""§ :
80 cE W e o _ 7 \ 3Mp Core Helium
| mass main-sequence star. s 3 Fusion
7

60
Hydrogen

i | T — , Pad /
 Helm y Zero-age
0

Luminosity (Le) s——

00 02 04 06 08 10 1= main sequence
Center Surface 7
Fraction of radius (R/Rg,,) P 7
(c) Sun in 5 billion years 7 . .
100 pur /s ‘Termination of core
aok i bislrang 7 hydrogen burning * Denote Helium Flash
at the center. /
60 k .
k Hydrogen < 107 ° —
40 e
7
20 "'"'/ | | | 1 |
0 APy - C
00 02 04 06 08 1.0 40,000 20,000 10,000 5000 2500
Center Surface

Fraction of radius (R/Rg,,) = | emperature (K)



Fase Subgigante

---
- ~
- ~a

~ ”
''''''

Fusion de H

colapsa

Fusion de H (CNO)
en un cascaron

superficie

Se agota el H en el
nucleo y la estrella

Se calienta y expande la
envolvente y se enfria la

1o.ooot- R
it
2 Red-gia\nt" 100R
- iy K
5100 s ~branch | =
s o T
o €
.'?.’. o .8 \‘|OF‘9
2> 1 ~ 75 Subgiant
[ . ~Jbranch
o
= e g o
E0.01 N 1R,
-
0001 1R,
1 1 L
30,000 10,000 6000 3000
Surface temperature (K)
NG & 5 o

Spectral classification

Las estrellas evolucionan por fuera y por dentro



' ' B,
La Fase Gigante Roja 10000 . ~
- ™~
.‘g Red-giant™ . 100R,
5100 \bram{ i
8 b
§ -8 \1099
2 1 ~ Subgiant
ngo ~branch
P "
' 4 o
Eo.01 b 1R,
- g
.0001 |- 1R
- 1 1 1
30,000 10,000 6000 3000
Surface temperature (K)
La fotdsfera se enfria n@ A F G® m
El nticleo se compacta y el Spectral classification

cascaron se agranda

Se libera més energia
pero no puede salir por la
opacidad de la fotosfera

Se produce conveccion a T
constante
La envolvente aumenta de
radio

e cl nucleo se sigue
compactando hasta
volverse tan denso que se
vuelve degenerado



—| flash de He

el nucleo se sigue compactando hasta
volverse tan denso que se vuelve
degenerado

Como el nuicleo es degenerado (P « p), al
compactarse y aumentar la densidad no
aumenta la Temperatura

y el colapso
del nucleo sigue en un proceso
desbocado...

...hasta que el material se vuelve tan denso
y la P tan alta que inicia repentinamente la
guema de He -> el nucleo explota en €l
Interior de la estrella, se levanta la
degeneracion

este proceso se llama el flash de He, la
estrella pasa a la fase de quema estable de
He (Rama Horizontal)

‘ ﬂash de He
10,000} ~.
m) e
= Red-g ua 100H
5100 L™~ % bran a
- TG
3 %"e‘
- 4"-‘@ JOR,
- S
R \Sg l&'f:t
7 . ranc
- N g 3 ~
50.01 '- \ 1 R'c)
- e
0001 |- AR,
PO 1 1 Pt
30,000 10,000 6000 3000

Surface temperature (K)

e 2 ¢ ¢ IEN

Spectral classification



La quema estable de He

10° —
¢ [| flash de He ocurre en estrellas
conM S 2.3M en las que el -y
nlcleo se degenera 104 |— \ . g
\  9IMg
.
e Fn estrellas de masa intermedia 1 N
2.3 <M/Mg < 8 elnicleo no W </ |
lega a estar degenerado (estaa = m ™
mayor Temperatura y menor -
densidad) -> la quema de He 5 /
comienza de forma “tranquila” T L et | Mo
* En estrellas mas masivas Tr]‘if’é?i)"g?i°a‘u‘if,§;’;e B e, Habli gk
M/M > 8 la quema de He el |
comienza antes de la rama de las
gigantes rojas, las estrellas tienen | | | I |
4(),000 20,000 10,000 5000 2500

pérdidas grandes de masa por
vientos (fase LBV -> \Wolf Rayet)

4= ‘| cinperature (K)



“volucion de estrellas poco masivas (M < 8M )



La quema estable de He

e En la Rama Horizontal la estrella guema
He en C y O de forma estable en el
nucleo

e Al mismo tiempo en un cascaron
alrededor del nucleo quema H en He

e Esto sera una constante: cada vez que se
Inicia la quema de un nuevo elemento,
hay cascarones sucesivos alrededor del
nucleo quemando los elementos que
antes se quemaban en el nucleo

e Durante la fase de quemado de He la
estrella no se mueve en la Rama
Horizontal (similarmente a la SP)

e Cuando se agota el He... a evolucionar...

HORIZONTAL BRANCH STAR

/
.. Hydrogen-burning shell

_~Stable He-burning core

= Nonburning hydrogen
envelope

AD.L FOGDO Ks Ms

4
%*"e%
LN

. 'Io

&
The star settles onto %
the horizontal branch. g

Luminosity (L s,q)

40,000 30,000 10,000 6000 3000
Surface temperature (K)

Figure 16.9 The star moves down from the red giant
branch onto the horizontal branch. For about 100
million years or less, the star will remain on the
horizontal branch and burn helium in its core and

hydrogen in a surrounding shell




Rama Asintotica de las Gigantes

e Cuando se agota el He la estrella sale de la
Rama Horizontal y sube por la Rama Asintética
de las Gigantes (AGB)

e En esta fase tiene un nucleo inerte de Cy O
(no hay fusion) pero se alterna la quema en dos
cascarones: uno de quemade Heen Cy O
(interior), otro de H en He, rodeado de una
envolvente convectiva

Fusion de H

Ntucleo inerte
deCyO

cuando se agota la
guema en cascarones,
viene la fase post-AGB

ASYMPTOTIC GIANT BRANCH STAR

Nonburning
degensrale

carbon ash core

~ He-burning shell
H-burning shell

Nonburning

hydrogen
envelope

Asymptotic
giant branch
(AGB)

il

The star exhausts the helium at
its center, leaves the honzontal
branch, and ascends the
asymptotic giant branch.
“,
o
o 1
/,a
'\.v,)

Luminosity (Lg,.)

40,000 30,000 10,000 6000 3000
Surface temperature (K)



Rama Asintotica de las Gigantes

~9 billion yrs ~1 billionyrs  ~100 million yrs ~10,000 yrs

Time spent as  Main sequence —=>| Red giont |—> Yellow giant —>|Planetary nebula|——=|White dwarf

Sun's age 4.5 billion yrs [now) 12.2 billion yrs  12.3 billion yrs ~ 12.3305 billion yrs  12.3306 billion yrs

Star ejects outer
104 Core star shrinks. Ejected gases layers.
| thin and form Planetary nebula Red supergiant
103 - \-\ \41? 12.? bi!lion years
\‘/4/6‘ Helium in core ignites:
o /4 Helium flash.
T 102 L e, ~Nollowgiant | o2l
=X \Q“ Bornin Burning hydrogen in
£ G heli g shell around core.
S Core star cools. Ny elium in 5%
s 10F \_\c\ore. 12 billion years
- \
._é: . / Burning
8 1r Sun now hydrogen in core.
g No fuel 4.5 billion years
.1 [ravailable o
for burning, ‘ ain sequence
ki cook. White dwarf
.O] L Illl | | | |
100,000 20,000 10,000 5,000 3,000

<— Temperature




Nebulosas planetarias




107

10°

10°

10*

10°

10°

Luminosity (Lg,,)

10!

10!

107 g

1073

ASYMPTOTIC GIANT
BRANCH STAR

H-burning shell
He-burning shell
Degenerate C core

HORIZONTAL
BRANCH STAR

H-burning shell
~ He-burning core
| Post-AGB stars

HELIUM
FLASH

\

planetary ﬁd)l!_& ejection

Runaway He burning
in degenerate core

/

RED GIANT
BRANCH STAR

H-burning envelope

Degenerate He core
(\, /:AAIN-SEOUENCE
100,000 40,000 30,000 10,000 6000 3000 } STAR (SUN)
Surface temperature (K) D\

H-burning core

Figure 16.13 This H-R diagram summarizes the stages
in the post-main-sequence evolution of a 1-Ms,,, star.



—nanas Blancas

® |[nterior degenerado sin reacciones
nucleares. Radian la energia
térmica acumulada que les queda

e Esto ocurre en la escala de tiempo
termica, que es el tiempo que lleva
a un fotdn escapar del interior de la
estrella

e \/an a enfriarse y palidecer
mondtonamente con el tiempo

Luminosity (Le,,)

od 4}

107

10° B
2 Post-AGB stars

(ol - Planetary -
planetary nébula ejection

10% - stafs % Heliur
flash

| | nx
100,000 40,000 30,000 10,000 6000 3000
Surface temperature (K)

® |a trayectoria evolutiva de las

103

Degenerate matter
(helium, carbon or other
possible reaction
products)

Normal gas R
(50 km thick)

va a lo largo de una linea de radio
1 constante, no se contraen -> la
| presidn de degeneracion de
electrones las soporta y es

| Independiente de la Temperatura
1 (pueden perder energia,

| enfriindose indefinidamente sin

contraerse)

enanas blancas en el diagrama H-R



—volucion de estrellas de M > 8M@



Binding energy (per baryon)

—strellas Masivas I

He Burning
C Burning
Ne Burning
O Burning

Si Burning

Fe

(inerte)

e Al agotarse la quema de He, estrellas cada
vez mas masivas queman elementos cada
vez mas pesados en Sucesivos cascarones
-> estratificacion del nucleo (fase
supergigante)

e Las estrellas de masa M > 8M, llegan a

formar Fe en el niicleo Nucleo
b e Al llegar hasta el Fe se detiene
ﬁ‘o - . la fusién en el nucleo

@n \
fission

L ¢ | a estrella se va qguedando sin Core (102 R,)
fuente interna de energia a
medida que se va agotando el
combustible en cada cascaron

E e Comienza el colapso sin nada Estrella
que lo detenga

Atomic weight



Colapso de una estrella masiva: Supernova

) Not even electron degeneracy

pressure can stop the collapse
of an iron core.

& /
I le @
TR ron nucleus @ & ~~
streaming from . Caginid sigs &®
collapsing core @ A~ & ®_.
. s ® "
o aAstheoorecollapses,moooretormeraMe
climbs so high that thermal gamma-ray photons \
photodisintegrate iron...
f Electron ()
£ ron o o
l B ...and tha core bacomes so dense N Neutron
that electrons are absorbed by protons -~ o
$iss in atomic nuclei, forming neutrons O N
/ 3 and releasing energetic neutrinos. Proton (*) Neutrino (v)
0 Photodisintegration and
electron absorption rob
the core of pressure support.
The collapse accelerates... - 7
R —
Neutron star—"
B ...until nuclear forces suddenly bacome
repulsive. The overcompressed core
bounces, driving its outer layers
outward through the star. \

) .- .and leaving behind the
collapsad remains of the
core, a neutron star.

[ ...blasting forth in a
Type Il supernova...

The shock continues through
the outer layers of the star...

3 The expanding shock is strengthened
by the pressure of a hot bubble of
trapped neutrinos from the core.

e Durante el colapso se alcanzan
densidades tan altas en el nucleo
que p+ Yy e- se combinan en
neutrones + flujo de neutrinos

e [| colapso se detiene
repentinamente al alcanzarse la
densidad suficiente para que se
active la presion de degeneracion
de neutrones

® Se genera una onda de choque
gue expulsa explosivamente la
envolvente de la estrella:
supernova

¢ c| remanente es una estrella de
neutrones 0 un agujero negro



Remanentes de supernova

Simulacion de la explosion de supernova SN-1054 que dejo
B COMO remanente la nebulosa del cangrejo (observada por
QEEERBIeEEg [0S chinos en 1054 AD)




Remanentes de supernova

| NebulosalaVela [

Las supernovas producidas por el colapso de
una estrella masiva son Supernovas Tipo Il 0
Supernovas Core-Collapse

- 'N._éb'ulo’sé»_ del Céng'rej.‘o



Supernovas Tipo la

e £| progenitor de una Supernova
Tipo Ia (0 Supernova
Termonuclear) es un sistema binario
compuesto por una enana blancay
una estrella gigante

¢ | a estrella gigante evoluciona
aumentando su radio hasta que
comienza a transferir masa a la
enana blanca

Artist’s rendition of a white dwarf accumulating mass from a nearby
companion star. This type of progenitor system would be considered singly-
degenerate.

¢ [ a enana blanca llega rapidamente a la masa
critica (Masa de Chandrasekhar)

VI S My = 1.4M y explota produciendo una
supernova la

Luminosity (solar units)

Time (days)
Adapted trom Chalsson & McMillan

e Masa de Chandrasekhar= masa maxima soportada por presion de degeneracion de electrones
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—volucion post-S

(Tiempos evolutivos en anos)
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Poblaciones Estelares

e Hasta ahora vimos como procede la
evolucion de estrellas individuales

e Trayectoria Evolutiva: camino que
recorre en el diagrama H-R una
estrella de masa m como funcion
de la edad

e Ahora queremos entender cOmo se
vera el diagrama color-magnitud de
una poblacion = conjunto de estrellas,
a una cierta edad

¢ |socrona: locus que ocupan en el
diagrama H-R estrellas de diferente
masa a la misma edad

10%

102 -

102

7
101x107 111x107 119%10 1.20 x 107

O —____»

15 solar masses

6.98 x 107

7.02 x 107

5 solar masses /
2.39 x 10°

e

]
221x108  %°1x10 \
Zero-age

11.4 x 10°

main sequence

3 solar masses 2.09 x 10°

1.5 solar masses Z —10.4 x 10°

7 x 10°

1 solar mass

0.5 solar mass

I | I

25,000 10,000 4000

Surface Temperature (K)



CUmulos y Asociaciones S .
Estelares Tl S SR
* | 0s cumulos estelares son, en & | = - -
buena medida, poblaciones o
estelares simples: aglomeraciones SRR
de estrellas nacidas al mismo MR o
tiempo, de la misma nube molecular. % *.
Por lo tanto tienen: R - .

¢ Misma edad

e Misma composicion quimica R

e | igadas gravitacionalmente RO R

e Cinematica comun

-+ M45 (Pléyades)




La importancia de los
cumulos estelares

e Estudiar un cumulo estelar
equivale a ver una fotografia una
poblacion estelar en un estadio
dado de su evolucion

e Como las estrellas de un cumulo
se encuentran ~a la misma
distancia, las diferencias de brillo
aparente que olbservamos son
debidas a diferencias en el brillo
INtrinseco

.

* M13 (Gran gtirulotle. Hércules) "




—volucion del

Diagrama H-

R con la Edad

O

—
o

Apparent Magnitude
o

20 -

I I ] I I 1 I | 1

NGC 2168

o

0 0.5 1
Color (B-V)

e | as estrellas mas masivas salen rapido de la Secuencia Principal




—volucion del Diagrama H-R con la Edad

5 | | | | ’ | | | | I | | | J ' |

i NGC 5822

—
-

Apparent Magnitude
o

Turnoff Stars
F ~ 1.6 M, .

20 -

-0.5 0 0.5 1 1.5

Color (B-V)
e Turn-Off: punto de salida de la SP (estrellas que justo estan saliendo de la SP)



—volucion del Diagrama H-R con la Edad

5 | | | | I | | I | I | | | I I | I |
i NGC 2682

[—
o

Apparent Magnitude
o

20 |-

e

e

-0.5 0 0.5 1
Color (B-V)
e | as estrellas mas masivas salen rapido de la Secuencia Principal




—volucion del Diagrama H-R con la Edad

5 I | | | I | | | | | | | I | | i
i NGC 8791

—
o

Apparent Magnitude
o

20

-0.5 0 0.5 1
Color (B—V)
e | as estrellas mas masivas salen rapido de la Secuencia Principal




Apparent Magnitude

Determinacion de la

—dad

Table 8.2 Main-sequence lifetimes

Mass (M)

Time (yr)

(

~

0.1 6 x 102 2.8
0.5 T3¢ 10" —-2.8
1.0 1 x 10!

* Mediante la determinacion de la masa del s Ko R
Turnoff o Punto de Salida de la Secuencia 2 oy B
principal se puede determinar la edad del 0 R =
cumulo 23 6x10° 23

5 I | 1 I 1 I I 1 I | I 1 I I 1 I 1 1 5 I 1 I I 1 I I ] I T 1 1] 1 I
i NGC 2168 | i NGC 5822
1 o 10 _
©
13 |
q E -
o] )]
- (18] =
=
- 4
1 £ 15 _
©
| 8 |
Q.
- T 4
| i Turnoff Stars i
i ] - ~ 1.6 M, .
20 - 20 _
1 1 1 1 I 1 L 1 | l 1 | 1 1 l 1 1 | 1 I A t I i , , | l . 1 | , 1 l |
-0.5 0 0.5 1 1.5 —05 0 0.5 | 5
Color (B-V)

Color (B-V)



Apparent Magnitude

Determinacion de Edades R i e
0.1 6 x 10! —-2.8
0.5 7% 10 —-2.8
, , . 1.0 1 x 10'°
e Mediante la determinacion de la masa del 1.25 4 x 10° 7y
Turnoff o Punto de Salida de la Secuencia e e A
principal se puede determinar la edad del s i ;3 o
cumulo 15 1 x 107 ~2.6
5 I | ] ; | 25 6 x 106 —2.3
5 1 I | 1 I | 1 1 | I I I I I I | 1 | | i I
i NGC 2682 | !
10 —
| )
15 -
20 -
1 L 1 1 l 1 1 L 1 l L 1 l L l 1 L 1 |

-0.5 0 0.5 1 1.5

Color (B-V) 00 X Colof-(5B—V) 1



Cumulos Estelares: Abiertos y Globulares

-
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legamos hasta aqui



Cumulos Abiertos : Diagramas Color-Magnitud

- Fleiades
e Edad: Mayoritariamente

poblaciones estelares jovenes
(desde pocos Manos hasta
pocos (Ganos) "~ e

hllﬁvﬁr1ﬁ11vtwrrﬁr

.’. —
e Diagrama color-magnitud: B 1

e Para poblaciones muy i i
jovenes como éstas, sdlose . ' | -
observa la secuencia - ~ 1
principal I 1

15

A
[_111111][111111111[1|1L

J 0.2 | 1ol
B—V




Cumulos Globulares: Diagramas Color-Magnitud

e Edad: Mayoritariamente S R R N RS EE AR
poblaciones estelares viejas 3 — M3 o O o
(~7-13 Ganos) 3 S )

A e = —

8 " RGB :

e Diagrama Color-Magnitud: 15. [— —

. . 16 ; P—ACB _:

e Rama de las Gigantes Rojas 4 |

o s -

e Rama de Subgigantes i 3

- s

e Rama Asintdtica de las B =

Gigantes (a veces no) 20. |— %

e Rama Horizontal o Red Clump ~ “" [ =

(dependiendo de la edad y o P I T —

meta”Cidad) r111|411|111|111 i b e B g
-0.4 0.0 0.4 0.8 12 1.6

e Secuencia de Enanas Blancas
(si las observaciones son
suficientemente profundas)




Cumulos Abiertos

e [ienen desde decenas hasta pocos
miles de estrellas

e Edad: Mayoritariamente
poblaciones estelares jovenes
(desde pocos Manos hasta pocos
Ganos)

e Abundancias quimicas: similares a
la del Sol

e £n los cumulos mas jovenes puede
haber gas de la nube progenitora

e Estan débilimente ligados
gravitatoriamente

e Se dispersan en “poco” tiempo:
varios cientos de Manos

.
B )
CRR e
. Ty 5\ ¥
s L. =

S )
..

g

45 iy

1 Mano = 106 anos
1 Gano = 109 anos




Asoclaciones

e Son aglomeraciones con pocas
estrellas, del orden de pocas decenas a
~100. Hay dos grandes tipos:

e Asociaciones OB: Asociaciones con una
fraccion importante de estrellas tipo O v/
o B. Ejemplos: Oridon OB1, Sco-Cen OB
(~46pcC)

e Asociaciones [: Asociaciones con una
fraccion importante de estrellas T-Tauri
(estrellas jOvenes, variables, pre-
secuencia principal). Ejemplos: Ori T2,
Cygnus T, Tauro-Auriga (~140pc)

e Fdades: JOovenes, edades menores a
pocas decenas de Manos

e Puede haber gas remanente de la nube
progenitora

* Oni6n OB1



Cumulos Globulares

e Tienen desde varios miles hasta
millones de estrellas

e Muy concentrados, tienen radios
desde unos pocos pc hasta ~20pc

e Edad: Mayoritariamente
poblaciones estelares viejas
(~7-13 Ganos)

e Abundancias guimicas: mas pobres
en metales que el Sol

e No hay absolutamente nada de gas

e Estan fuertemente ligados
gravitatoriamente

e Se dispersan en tiempos muy
largos, ~edad del Universo




Sibliografia

e Kartunnen Cap. 11

e Kutner Cap. 10



