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Diagrama de Hertzprung-Russell
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Una de las herramientas que usan los cientificos es buscar en una representacion grafica,

un conjunto de datos, que muestre la relacidon entre dos o0 mas variables y buscar sus
tendencias.

Random Distribution of Values

08| * o ‘ En este grafico tenemos la muestra de dos valores, X, Y que un
oo S objeto pueda tener.
% L., R Podemos ver que no hay ninguna relacion, los datos son
gost . puramente aleatorios.
024 ' to ’
0+ : . .‘ : e _
0 az 04 0.8 0.8 1

Quiantity X

Si graficamos los datos de altura frente a la masa de un pequeiio grupo de personas, sin
embargo, vemos un patron muy diferente, como se muestra a continuacion.

Height vs Mass

18 A Aqui si parece haber una relacidn entre la altura de una personay su
151 T Vo masa.
14 o En general, cuanto mas alto es una persona, mayor es su masa.
Tif 1.2 4 "
1 r Aunque, al igual que con muchas otras caracteristicas de los seres
08 | humanos hay una gran variacion.
0.8 ¥ ¥ ¥ ¥ 3
R [sz o Pero no esperamos encontrar extremos, a una persona de 2 m con

una masa de 20 kg o una persona de 1 m con una masa de 100 kg



Una de estas relaciones mas utiles en astrofisica es el diagrama de
Hertzsprung-Russell

Spectral Classificatson
El diagrama de
Hertzsprung-Russell
(comuinmente abreviado
como diagrama H-R) es un
diagrama estadistico en el
que las estrellas estan
clasificadas en base a la
temperaturayala
luminosidad.
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También muestra el
resultado de numerosas
observaciones sobre la ' 000 10000 70OO

. s . ‘ Tomperature (Kelvin)
relacidon existente entre la IR BIEIETEENT
magnitud absoluta de una
estrella y tipo espectral.




Fue realizado en 1905 por el astronomo Ejnar Hertzprungy, de
manera independiente, en 1913 por Henry Norris Russell.

El diagrama de Hertzsprung mostraba la luminosidad de las
estrellas en funcion de su color.

El de Russell mostraba la luminosidad en funcion del tipo
espectral.

Ambos diagramas son equivalentes.




Un examen del diagrama muestra que las estrellas tienden a encontrarse agrupadas en
3 regiones especificas del mismo.

La predominante es la
diagonal que va de la
region superior izquierda
(caliente y brillante) a la
region inferior derecha
(fria y menos brillante) y
se denomina secuencia
principal.

El factor comun de las
estrellas que forman
parte de esta secuencia
es que todas producen
energia mediante la
fusion de hidrogeno para
producir helio en su
interior.
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Lo que diferencia realmente, entre otras cosas, a las
distintas estrellas que forman parte de la secuencia
principal es su masa.

Luminosity



La mayoria de las estrellas, incluso nuestro Sol, permanecen la mayor parte de sus vidas (90%) en la
secuencia principal, dado que en su nucleo fusionan el hidrégeno convirtiéndolo en helio.

En el ciclo basico de fusion del Hidrégeno, cuatro nucleos de hidrégeno (protones) se unen para
formar un nucleo de Helio. Esta es la version mas simple del proceso.

En realidad existen electrones, neutrinos y fotones involucrados en esta historia que hacen posible
la fusion de Hidrogeno hacia helio.

Lo importante es recordar que esta fusidon desprende energia en el centro de una estrella.
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2. One proton is transmuted
to a neutron, forming

dauteﬁum
1. Fmtons
fuse
Click on the ’
illustration /

for discussion 3 peyterium fuses

of any stage with another ‘ 5 An alpha particle
of the process.  proton. forms with the
anargatic release

4. Two of the resulting of two protons to

helium nuclel fusa. complete the
process.



Cuanta mas masa tiene una

estrella, mayor es la velocidad
de su proceso de fusion, por
lo que a su vez mayor es la
luminosidad y la temperatura
superficial.

Las estrellas de mayor masa,
las gigantes azules, se situan a
la izquierda (mas
temperatura) y arriba (mas
luminosidad).

Las estrellas de menor masa,
las enanas rojas, se
encuentran a la derecha
(menos temperatura) y abajo
(menos luminosidad).
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En la esquina inferior izquierda se encuentran las enanas
blancas, y por encima, en la esquina superior derecha de la
secuencia principal se encuentran las gigantes rojas y las
supergigantes.
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Gigantes y super gigantes.

Hertzsprung-Russell Diagram

Echandole un vistazo a la Efcive Temperature X
grafica, podemos ver que, a o T —
pesar de tener la misma o8 Rget g~ ODened
temperatura que muchas I Cancpus
estrellas de la secuencia N
principal, tienen una . Achemars /A
luminosidad mucho mayor. =~ \
Reguici o GIANTS (111

g 1 smcomlr
Esto se explica gracias a su i . s,
gran tamano. 8 e

Las gigantes y super gigantes ol

se caracterizan por haber g
quemado hace tiempo sus - rowl e
reservas de hidrégeno, por lo e R L

. 05 BO A0 FO GO
que tuvieron que empezar a Spectral Class

usar combustibles diferentes,
como el helio.



Enanas blancas.

Estas son el destino final de las
estrellas como el Sol (mayoria
de estrellas).

Durante esta fase, la estrella
llega a tener un tamaino muy
pequeino y una densidad
grandisima.

A medida que pasa el tiempo,
las enanas blancas se
desplazan cada vez mas y mas
hacia la derecha y hacia abajo
en el diagrama, debido a su
pérdida constante de
luminosidad y temperatura
hasta llegar a formar una
enana negra.

Hertzsprung-Russell Diagram




El eje horizontal mide dos escalas que, en
realidad, se pueden resumir en una sola.

Podemos observar una escala de la
temperatura superficial de las estrellas en
grados kelvin, que va desde las temperaturas
mas altas hasta las temperaturas mas bajas (de
izquierda a derecha).

También vemos algo diferente, una serie de
secciones marcadas cada una con una letra: O,
B, A, F, G, K, M. Esto es el tipo espectral, es
decir, el color de la estrella (que va desde el
color azul al rojo).

10 10°
Low A
(Negative)
Absolute
Magnitude

Increasing
Luminosity {Ls,.)
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Axes for H-R Diagram

Increasing Effective Temperature (K)

30,000 + 2,500
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Ambas escalas indican basicamente lo mismo y concuerdan entre si, ya que el

tipo espectral esta determinado por la temperatura superficial: A medida que
aumenta la temperatura de una estrella, su color también cambia (como si de
un metal en una fragua se tratara) yendo desde el rojo a un tono azulado,
pasando antes por tonos naranjas, amarillos y blancos.




En el diagrama puede apreciarse facilmente a qué
temperaturas equivale cada color.

Diagrama de Hertzsprung-Russell
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Las 2 variables, temperatura y color de las estrellas estan mostrando esencialmente la
misma cosa.



El tipo espectral estelar, es conocido también como Clasificacidon
espectral de Harvard

Clase

Temperatura

28 000 - 50 000 K

9600 - 28 000 K

7100 - 9600 K

5700 - 7100 K

4600 - 5700 K

3200 - 4600 K

1700 - 3200 K

Color
Convencional

Azul

Blanco azulado

Blanco

Blanco
amarillento

Amarillo

Amarillo
anaranjado

Rojo

Masa

60

18

3,1

1,7

1,0

0,8

0,3

Radio

15

2,1

1,3

1,0

0,9

0,4

Luminosid
ad

140 000

20 000

80

1,0

0,4

0,04

Lineas de absorcion

Nitrégeno, carbono, helio y
oxigeno

Helio, hidrégeno

Hidrogeno

Metales: hierro, titanio, calcio,

estroncio y magnesio

Calcio, helio, hidrégeno y
metales

Metales y xido de titanio

Metales y oxido de titanio


http://es.wikipedia.org/wiki/Nitr%C3%B3geno
http://es.wikipedia.org/wiki/Carbono
http://es.wikipedia.org/wiki/Helio
http://es.wikipedia.org/wiki/Ox%C3%ADgeno
http://es.wikipedia.org/wiki/Metales
http://es.wikipedia.org/wiki/Hierro
http://es.wikipedia.org/wiki/Titanio
http://es.wikipedia.org/wiki/Calcio
http://es.wikipedia.org/wiki/Estroncio
http://es.wikipedia.org/wiki/Magnesio
http://es.wikipedia.org/w/index.php?title=%C3%93xido_de_titanio&action=edit&redlink=1

El eje vertical, mide el mismo concepto,
aunque expresado con diferentes
escalas:

F 3
40 108

Low -~
. . o (Negative)
Se mide la luminosidad tomando como  Assotuts

Magnitude
referencia al Sol (al que se le asigna el
valor 1), facilitando asi una
identificacion de la luminosidad del
resto de estrella.

Increasing
Lurninosity (L)

La zona superior es la mas luminosa y
la inferior la menos luminosa.

Axes for H-R Diagram

Increasing Effective Temperature (K)

1074|30,000 <« 2,500
06 Increasing Colour Index g el
e ° - e T
También tiene una forma de medir la o = s < M

luminosidad algo mas exacta: mediante
la magnitud absoluta, un concepto que
explicaremos a continuacion.



Si miramos a las estrellas, vemos que unas brillan mas que otras.
En muchas ocasiones esto se debe a que estan a diferentes distancias.
Esto es lo que llamamos la magnitud aparente.

Pero la magnitud aparente no representa la luminosidad real de la estrella y, por tanto, no puede
usarse en una escala como la que hay en el diagrama de Hertzsprung-Russell.

Por eso se usa la magnitud absoluta, o lo que es lo mismo, la magnitud aparente que tendria una
estrella a diez parsecs de distancia (32.6 aios luz).

Ahora las estrellas estarian todas a la misma distancia y, por tanto, la magnitud aparente se
convertiria en la luminosidad real de la estrella.
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En algunas circunstancias,
cuando trazamos el
diagrama HR de un cumulo
abierto o globular, la
magnitud aparente puede
ser utilizada en lugar de
magnitud absoluta.

Esto se debe a que todas las
estrellas del cumulo estan
efectivamente a la misma
distancia de nosotros, por
lo tanto cualquier diferencia
en magnitud aparente se
deben a la diferencia real
en la luminosidad.

10000

8000 7000




Un punto a considerar
al utilizar magnitud
absoluta es de
recordar que la mas
baja 0 mas negativa la
magnitud absoluta, la
mas luminosa que es
la estrella.

Por tanto, las estrellas
mas brillantes
aparecen en la parte
superior del diagrama
HR con el eje vertical
que tiene el valor mas
negativo.
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Las investigaciones mas modernas estan ahora centrandose en los extremos del

grafico.

En un extremo, el inferior derecho y
mas alla, se esta investigando sobre
las enanas marrones, estrellas ligeras
e incapaces de llevar a cabo la fusion
de hidrogeno en su nucleo.

En el otro extremo, el superior
izquierdo, se investiga sobre las
estrellas masivas y sobre cuan
grandes pueden ser.

Algunas estimaciones indicaban que
el limite de masa no podria superar
las 150 masas solares, pero se cree
que las primeras estrellas del cosmos
tuvieron un tamaifio mucho mayor.

R136al = 265 masas solares. Wolf
Rayer en la Nebulosa Tarantula

Diagrama Hertzsprung-Russell
Supergigantes &
rojas
" Y -

Gigantes azules

Gigantes rojas

Enanas blancas
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Cuando una estrella nace a partir del
colapso gravitacional de una nube de
gas y las primeras reacciones
nucleares comienzan en su centro, se
posicionan rapidamente en la
secuencia principal.

Zams: Zero age main secuence
Tams: Terminal age main secuence

La estrella puede entonces describirse
como un sistema en equilibrio entre la
gravedad (fuerza de atraccion en
direccion del centro de la estrella) y la
presion del gas y de la radiacion (que
empuja hacia el exterior).

Cuanto mas masiva es la estrella, mas
caliente y luminosa es (en la parte
superiory a la izquierda del
diagrama).

Cuanto mas pequeina mas abajo se
encuentra, a la derecha del diagrama.

supergigantes

gigantes rojas

€nanas marrones




Estrellas de menos de 0.08 masas solares
No hay fusidn nuclear.

A comparison of star sizes

Our Sun

1 solar mass
0.08 solar
masses

Red Giant
Very old stars that
evolve from stars of
<5 solar masses

: Enana marron.

Blue-white
Supergiant
150 solar masses




Evolucidn de las estrellas con poca masa (mas de 0.08 hasta 0.5 masas solares).

Son también llamadas enanas frias, no hay fusion de elementos pesados después

de la fusién del hidrégeno.

El envoltorio de la estrella se dilata y se enfria: la estrella se vuelve una gigante
roja.

El tiempo de vida de estas estrellas en la secuencia principal es superior a la edad
actual del Universo (alrededor de 14 mil millones de afios).

Los modelos de evolucidn estelar prevén que estas estrellas terminaran como
enanas blancas de helio ... pero alin es demasiado pronto para poder
observarlas.

Rango de masas

Fases evolutivas

Destino final

Masa baja:

De 0.08 a 0.5 Msol

Sec. Principal

SubGigante

Gigante Roja

?




Evolucidon de las estrellas de masa (Entre 0.5 y 9 masas solares).

Comienzan con la fusion del hidrégeno en helio.

La fusion del H continuara en la capa que rodea al nucleo, el cual va creciendo. Su
propio peso provoca su contraccion, la temperatura central aumenta y comienza la

fusion del He.

Los nucleos de He se combinan entre si para formar elementos mas pesados: C, Ny O,

son las llamadas reacciones CNO.

El envoltorio de la estrella se dilata y se enfria: la estrella se vuelve una gigante roja.

La estrella termina en nebulosa planetaria con la formacion en el centro de una enana

blanca de carbono y oxigeno.

Rango de masas

Fases evolutivas

Destino final

Masa intermedia

De 0.5 a 9 Msol

Sec. Principal

SubGigante

Gigante Roja

Nebulosa
Planetria +
Enana Blanca




Evolucion de las estrellas mas masivas

A partir de la secuencia principal, los elementos cada vez mas pesados se fusionan en el nucleo
de la estrella.

Los elementos menos pesados contintian fusiondandose en capas, enriqueciendo las capas mas
profundas con productos de la fusion.

Cuando el nucleo de hierro alcanza la masa limite de Chandrasekhar, colapsa.

El vacio creado aspira la materia de la estrella que rebota y crea una onda de choque que
expulsa con violencia todas las capas externas : es una supernova de tipo Il.

El nucleo de hierro colapsa y forma una estrella de neutrones o en un agujero negro segun su

masa.

Rango de masas

Fases evolutivas

Destino final

Super Nova +

Hasta 9 a 30 SuperGigante (Super Gigante Super Gigante | Estrellade
Masa elevada: Msol Sec. Principal |Azul Amarilla Roja Neutrones
Super Nova
+/Brote de
Masa muy Mas de 30 SuperGigante [Variable Rayos Gama +
elevada: Msol Sec. Principal |Azul Luminosa Azul |Wolf Rayet Agujero Negro
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La rapidez de la evolucion y de las diferentes fases de fusion nuclear depende de la masay de la
composicion quimica inicial. Una estrella de 1 masa solar pasara 10 mil millones de afios en la secuencia
principal, contra 20 a 30 mil millones para una estrella de un décimo de la masa solar y algunos pocos
millones de afios para estrellas muy masivas 60 veces la masa solar.



Evolucidn de estrellas de masa intermedia (Sol)
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El limite de Chandrasekhar es la maxima masa posible de una estrella fria estable. Si se supera este limite
la estrella colapsara para convertirse en un agujero negro o en una estrella de neutrones.

En astrofisica, el limite de Chandrasekhar es el limite de masa mas alla del cual la degeneracion de
electrones no es capaz de contrarrestar la fuerza de gravedad en un remanente estelar, produciéndose un
colapso que origina una estrella de neutrones o un agujero negro.

Este limite equivale a aproximadamente 1,44 masas solares, y es la masa maxima posible en una enana
blanca.

Si ésta superase el limite de Chandrasekhar, colapsaria para convertirse en una estrella de neutrones.

En 1935 el astrofisico indio Subrahmanyan Chandrasekhar, demostré que una estrella no formaria una
enana blanca si su masa era mayor de 1,44 veces la masa del Sol, debido a que la temperatura del nucleo
seria suficiente para iniciar la fusion de carbono. Si la masa de una estrella aumentaba mas alla de este
“limite de Chandrasekhar” de 1,44 masas solares después de haber colapsado para formar la enana blanca,
la estrella menguaria aiin mas. La pérdida de energia potencial gravitatoria provoca un aumento de
temperatura, y se inicia un proceso de fusidon desbocada, creando una enorme explosion termonuclear que
destroza la estrella en segundos.

Lo que establece ese limite atafie directamente a las estrellas moribundas, es decir, a aquellas que ya han
agotado la reserva de combustible nuclear que les ha permitido durante millones o miles de millones de
afnos mantenerse estables al lograr un equilibrio entre la fuerza de su energia y la gravedad. Cuando una
estrella poco masiva deja de arder y se comprime por efecto de la gravedad, puede terminar sus dias
convertida en una enana negra, el destino que espera a la mayoria de soles, incluido el nuestro. Sin
embargo, si la masa supera el Limite de Chandrasekhar, el final es muy diferente y se produce un colapso
imparable que puede conducir a la formacidon de un agujero negro tras pasar por las etapas de enana
blancay estrella de neutrones.

Las estrellas mas luminosas también tienden a ser las mas masivas. Suelen ser estrellas Wolf-Rayet, lo que
significa que estan calientes y se deshacen en una gran cantidad de masa en sus fuertes vientos estelares.
Las estrellas mas luminosas son las que viven mas rapido y mueren jovenes.

La estrella que tiene el titulo de ser la mas luminosa es la llamada R136al. Su descubrimiento fue
anunciado en 2010. Es una estrella Wolf-Rayet con una luminosidad alrededor de 8,7 millones de veces la
luminosidad del Sol y una masa de aproximadamente 265 veces la del sol. Llego a tener la masa de 320
soles, pero poco a poco se va perdiendo.


http://es.wikipedia.org/wiki/Enana_negra
http://www.espacioprofundo.com.ar/diccionario/Glosario_de_Astronomia/vertermino/Enana_blanca.html
http://www.espacioprofundo.com.ar/diccionario/Glosario_de_Astronomia/vertermino/Enana_blanca.html
http://es.wikipedia.org/wiki/Estrella_de_neutrones




