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Una estrella es una esfera de gas caliente que brilla intensamente cuya
energia es producida por un proceso interno de fusion nuclear.

El Sol es la estrella mas cercana a nuestro planeta.
149,600,000 de kilometros (una unidad astronomica).
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A su alrededor orbitan
todos los planetas del
Sistema Solar, asi como
cometas, asteroides y
otros cuerpos menores.



Diametro: 1,390,000 kilémetros.

El Sol es una estrella enana amarilla de tipo espectral G.
No es muy grande, mas bien pequeiha, pero es especial para nostros ya
que proporciona luz, calor y energia a la Tierra, lo que permite la vida.

VV Cephei: radio aproximado de 1,900 veces el radio solar.
10.4 UA: Si se encontrase en el lugar del Sol, su superficie se
extenderia mas alla de la érbita de Saturno (9,54 UA).

El 75% de las estrellas de la Via Lactea son enanas rojas.

Préxima Centauri: 201,500 km.
0.14 del Sol

Proxima
Gentauni




El Sol esta ubicado en

el lamado «Brazo , E

local», un ramal que se Pk
i .- OurSuh A

separa del brazo de i

Perseo. ’ iy, Vg,

Esta a unos 26,000
anos luz del centro de
la Galaxia, en el borde
interno del brazo local
o brazo de Orion.




Su masa representa el 99% de |la del sistema solar.

743 veces la masa total de todos los objetos del Sistema
Solar combinados.

En el Sol cabrian 1,300,000 Tierras.




COMPOSICION DE
NUESTRA ESTRELLA

HIDROGENO
73.9%

OXIGENO
0.6%

HELIO CARBONO.0,2%
Fglde HIERRO O.1%
SILICIO 0,1%
OTROS 100,
/ NITROGENQ 0.1%
1.2%

NEON 0.05%
MAGNESIO 0.05%



Su edad se calcula en 4,600 millones de anos.

Es una estrella de tercera generacion, nacida de los restos de
supernovas que expulsaron elementos mas pesados que el Hy el He.

El Hidrogeno y el Helio son elementos primordiales que se formaron al
inicio del universo.
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En algunas regiones del espacio, este medio interestelar
se vuelve relativamente denso formando las llamadas
nubes moleculares.

Cabeza de caballo.

Complejo de Nubes Moleculares de Oridn




Las nubes moleculares aparecen oscuras (Nebulosas
Oscuras) por tener mucho polvo cosmico, y se hacen visibles
cuando tapan la luz de estrellas mas lejanas o el gas brillante

detras de ellas.

La nebulosa Saco de Carbon

Es una nebulosa oscura en la constelacion de la Cruz del Sur.



Las nubes moleculares pueden pasar mucho tiempo en reposo hasta que un
dia algo las altera y se activa una cadena de eventos que llevan a desarrollar
nuevas estrellas.

¢, Qué las altera?

Podria ser laonda de choque de una supernova cercana, una colision con otra
nube molecular o simplemente un aumento de la presion interna en una zona de
la nube.

Pero al final el resultado es el mismo: Algunas partes de la nube se vuelven muy
densas y la gravedad comienza a operar y hace que esa zona de la nube colapse
por su propia gravedad.

Imagen del telescopio
James Webb.

Muestra el nacimiento de
docenas de estrellas, en el
complejo de nubes Rho
Ophiuchi.




Cada region que colapsa puede contener suficiente material para
crear cientos o miles de estrellas.

Tamano: Cientos de anos luz.

Algunas regiones se van haciendo mas densas y forman los llamados
Globulos de Bok.




En estos globulos la materia se va comprimiendo mas.

Entre mas densa la materia, mayor es la gravedad, la presion sube, y la
temperatura aumenta.

Es el momento en que la estrella esta en su etapa embrionariay ya se
diferencia la Protoestrellay el disco protoplanetario.

Todo este proceso - |ProtoEstreila

dura entre 10y 15 | 'alﬁnuin. '. ,

millones de anos. .

Hube Molecular / Disco Planetario

Proceso el

e " Nacimiento del Sol
- Medio Interestelar )




Protoplanetary Disks HST - WFPC2

Orion Nebula

PRC95-45b - ST Scl OPO - November 20, 1995
M. J. McCaughrean (MPIA), C. R. O’Dell (Rice University), NASA




Se alcanzan grandes presiones e inmensas temperaturas.

10 millones de grados: La fusion del hidrogeno da comienzo en la
protoestrella, para formar el elemento mas pesado, el helio.

Nace una nueva estrella.

En el disco se comienzan a formar Planetas.

El sistema estelar se completa y la estrella se estabiliza y vivira por
mucho tiempo.

An Acltive,
Young Star wilh
Planels




La energia producida genera una presion hacia el exterior
de la estrella que es compensada por la fuerza gravitatoria
gue intenta colapsar la masa que compone dicha estrella.

Llega el momento en que se estabiliza emitiendo energia
de forma estable y continua durante millones de afnos.




¢Qué hace brillar a las estrellas?

En la antigiiedad, l@.uinico que el hombre conocia a Tierra que
brillara con luz a era el fuego. Asi que, las est ' "brillaban por
fuego".

Anaxagoras (450 a.C.), creyo que el Sol y las estrellas eran piedras
candentes.

En 1830 el fildsofo francés Aug te publicé su Curso de Filosofia
Positiva, y senalo que "jamas s de qué estan hechas las
estrellas, y por lo tanto la ciencia y la filosofia debian eliminar de sus
objetivos algo que las enormes distancias nos impediran saber jamas".

Hacia 1920, Arthur Eddington nos‘_hablé sobre el mecanismo de los
To fgulo «La

procesos de fusion nuclear en las estrellas, en su a
ctamente que la

constitucion in e las estrellas» y especuld co
fuente era la fu del hidrégeno en helio, liberando una enorme
energia segun la ecuacion de Einstein.
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El parametro mas relevante en la evolucion de las estrellas es su masa.
La masa de una estrella determina su tiempo de vida.

Las estrellas con poca masa convierten su hidrogeno en helio de una
manera lenta y por eso viven mucho tiempo.

Masa Permanencia en la Secuenci

30 veces el Sol 1 millén anos

8 veces i .
1.0 vez el Sol 10,000 millones de ahos
0.5 veces el Sol 75,000 millones de anos

0.2 veces el Sol 200,000 millones de aifos



La mayoria de los atomos del Sol existen en forma de plasma (el
plasma se puede caracterizar como un gas ionizado).

No posee material sélido por lo que no tiene un limite exterior
definido.

Sin embargo, posee una estructura interna definida, con capas
identificables, aunque sus limites son confusos.

Fotosfera -
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Nucleo: Es la capa mas interna del Sol.

Es plasma a una temperatura de unos 15 millones de
grados Celsius.

NUCLEO

Es la zona mas interna del sol, donde se transforma
el hidrogeno en helio generandose la energia.

Nucleo




Zona radiativa:

Esta capa es la zona que rodea al
nucleo.

La energia generada por el proceso de
fusion nuclear en el nucleo aparece en
forma de fotones de alta energia.

Estos fotones se desplazan hacia el
exterior a través de un proceso
radiativo.




En la Fusion Nuclear, un determinado numero de a&tomos se fusionan
para dar lugar a otro elemento mas pesado.

En este fendmeno hay una pérdida de masa, es decir, el hidrdogeno
consumido pesa mas que el helio producido.

Se libera en el proceso una gran cantidad de energia en forma de
radiacion electromagnética, que, al final, alcanza la superficie terrestre y
la percibimos como luz y calor.

La energia liberada en forma de radiacion es enorme y con ella se emiten
unas particulas llamadas fotones.
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Desde que el foton es emitido, recorre menos de un milimetro antes de
ser absorbido rapidamente por cualquier nucleo atomico que lo rodea.

Se libera la energia que han absorbido esos fotones energéticos en forma
de mas fotones.

Desde que son emitidos en las reacciones de fusion de los nucleos
estelares, los fotones sufren millones y millones de interacciones con
nucleos atomicos, haciendo que el ascenso hacia las capas externas sea
casi una mision imposible. Pero poco a poco, estos fotones consiguen
salir de la zona radiativa.

A un fotdn podria tomarle unos 50
millones de anos atravesar
la zona radiativa.

En cada interaccion se emiten rayos X.

Estos se depositan en el nucleo.

Gracias a esto la energia en cada colisidon se utiliza para mantener
al Sol estable frente a la gravedad.



Zona convectiva: Rodea la zona radiativa.
La energia se transfiere muy rapidamente en esta zona a través de la conveccion.

El gas mas caliente de la zona de radiacion se expande y asciende por la zona
convectiva. Puede hacerlo porque la zona convectiva es mas fria que la zona
radiactiva y, por tanto, menos densa.

A medida que el gas asciende, también se enfria y vuelve a descender.
Al acercarse a la zona radiactiva, se calienta de nuevo y sube. Este proceso se repite,
creando corrientes de conveccion.

Nucleo

Zona
Radioactiva

Convectiva




Fotosfera: Es una capa de plasma
de aproximadamente 100 a 300 km

de espesor, que emite la luz visible y
el calor que recibimos.

Su temperatura es de unos 5,800
kelvin.

Vista con telescopios especiales, ,
presenta una fina granulacion. I . ke
Su superficie consiste en un fondo
luminoso sobre el cual aparecen
faculas que, por hallarse a mayor
temperatura, son aun mas brillantes.
También se pueden observar las
manchas solares, menos calientes, y
por consiguiente, mas oscuras en
apariencia.
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Cromosfera:

Es una capa situada por encima de la
fotosfera y por debajo de la corona,
entre los 2,200 y 10,000 kildmetros de
espesor.

La temperatura llega hasta casi los
35,000 grados cuando esta en el limite
con la corona.

A medida que nos movemos hacia el
centro del Sol la temperatura en la
cromosfera disminuye, aun no se sabe
el motivo. La hipdtesis principal es que
se debe a un fendmeno conocido como
reconexion magnética.




Desde la fotosfera se elevan las protuberancias solares formando uno de los
fendmenos solares mas espectaculares.

Algunas veces estos eventos van acompainados de una eyeccion de masa coronal.

Una onda hecha de radiacidon y viento solar que se desprende del Sol con mayor
frecuencia durante el periodo llamado Actividad Maxima Solar.

Esta onda es muy peligrosa ya que, si llega a la Tierra y su campo magnético esta
orientado a nosotros, puede hacer daino.

2000/02/26 23:30



Corona: Es una capa tenue de plasma que rodea la superficie del Sol.
Sdlo se puede ver a simple vista durante un eclipse solar total.

Las temperaturas en la corona pueden acercarse al millon de kelvin.
La corona es aproximadamente 10 millones de veces menos densa que

la superficie del Sol. Esta baja densidad hace que la corona sea mucho
menos brillante que la superficie del Sol.




éCUé‘ntas estr'ellas nacen cada dia?
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Se caIcuIa qﬁe la tasa de formacmn de estrellas en Ia V|a
Lactea es de unas 2 masas solares por ano |

Asnmlgno se cree que 2 masas soIares mueren por ano de
esa-‘manera, Ia masa de Ia V|a Lactea se' mantlene ‘
balanceada 5 ' ' 2
Cuando nacen Ias estrellas tlenen una varledad grande de. .
masas desde: Ias pequenas Y frias enanas ro;as hasta Ias

enormes y masivas glgantes.azules S it V.

Pero supongamos que todasJas estrellas formadas tlenen Ia
misma masa que el Sol, entoncés la Vla Lactea produce
aIrededor de 2 nuevos soles por. ano L
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" » .
La cantidad de galaxias que se estima hay en el Unlverso

visible es de 100 QOOaZOO 008 milloges. ‘.\
- -
"Tomemos el valorias bajo » -

Entonces, al multiPlicar 100 000 fillenes dp‘galamas por 2
estrellas como el Sol por ano, tendremos en eI universo se #
formah 200 mil millones de esthllas’ nuevas ‘tomo la nuestra

,cadaaﬂo ” L ] < X
- ’ ’ » ' . |
' Si dividimos entre 365 dias, tenemos que en el Universo se
forman unas 548 nllones d% trellas gomo eﬁ Sol por dia. .
; . s ‘
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23 millones pof hora. _ v2 T

383 mil bor minu
.




s Ya deImOS que Ias estrellas se forman en grandes nubes 27-'
i de gas y. po]vo denomlnadas nubes molecuTares
~Cuando. el Sol'se formo otras muohas estrellas tUVIeron i',
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Llega el momento en que el cumulo estelar se rompe, las
estrellas que lo componen se mueven aproximadamente en

la misma direccion en el espacio.

Y se convierten en una asociacion estelar.

Asociacion estelar OB1 en Oridn



La abundancia quimica de ciertos
Isotopos radioactivos, indica que
nuestro Sol estuvo cerca de unao
varias explosiones de supernova
en el cumulo, originandose zonas
de formacion de estrellas.

Local Bubble
El Sol se encuentra dentro de una
burbuja de supernova de unos e
1,000 afios luz de diametro. Poo /e

\ . N\ Lupus
Taurus Sialy.
Nk "\ _Corona Australis

Musca

Como resultado, hoy se conocen

. . ¢ \\ Chamaeleon
siete nubes moleculares o regiones f

de formacidon de estrellas en su
superficie: Ophiuchus, Pipe o Pipa,
Corona Australis, Musca,
Chamaeleon, Lupus y Taurus.




En 2014 se descubrio la primera hermana del Sol.

Es una de las que podrian ser cientos o miles de "hermanas" del Sol,
gue emergieron de la misma guarderia estelar hace unos 4,600 millones
de afnos

Esta estrella es HD 162826.

Los investigadores la identificaron por su metalicidad y sus
caracteristicas, ya que tiene la misma composicion quimica que el Sol,
Incluyendo elementos raros como el bario y el itrio.

| HERCULES /'
. ,

HD 162826 ©_ /

Vega |
/NLYRA

. lovenus

"+ 110 aiios luz
' Tipo espectral F8

. Masa: 1.1 masas solares
Magnitud aparente: 6.4



El Sol, asi como la mayoria de las estrellas, pasa
el 90% de su vida en una etapa bastante estable,
llamada “Secuencia Principal”
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El diagrama HR relaciona la luminosidad y la
temperatura de una estrella con su color o tipo
espectral.

Temperatura (°C)
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La temperatura determina el color de la estrella
(Tipo Espectral)

CLASES: | TEMPERATURA:| COLOR;

28.000 a 50.000° K azul violeta
10,000 a 28.000° K arul

£.500 a 10.000° K azul - blanco
6.000 a 7.500°K blanco

2,000 a 6.000°K blanco - amarnllo
3.200 a S2.000% K naranja

2.000 a 3.500°K rojo

0

| 10.000 a 28.000°K Jazul
A | 7.500 a 10.000°K [azul-blanco
___F | 6.000a 7500°K |blanco




Cuando al Sol le quede ya poco
hidrogeno, porque lo habra
convertido en helio,
desaparecera el equilibrio de
fuerzas que lo ha mantenido
estable.

Es el comienzo de su muerte.

Dejara la Secuencia Principal.

Dentro de unos 5,000 millones
de afos, se convertira en una
Gigante Roja.
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Sol
1/100 ua

El Sol como gigante roja:
1.2 ua



Como ya no habra esa enorme presidn saliendo del nucleo, la estrella
se contraera porque ganara la fuerza de gravedad.

El nucleo se contraera cada vez mas y se hara cada vez mas pequefo.




Por el contrario, las capas exteriores del nucleo del Sol, en las que no hay
helio, seguiran fusionando el hidrogeno que quede y eso hara que se
expandan muchisimo porgque estaran muy calientes.

La expansion causara que se enfrie un poco y de ahi que ira adquiriendo un
color rojizo.

Entonces, el Sol tendra un tamafo gigantesco y sera de color rojizo.

Esta etapa es la de gigante roja

@
®900®
El Sol en la
Secuencia proincipal




Se estima que el Sol permanecera en su fase de gigante roja por
alrededor de cien millones de anos.

Podria alcanzar un diametro alrededor de 120 veces mas grande que
el que tiene ahora, unas 1.2 UA, y una luminosidad de mas de 2,300
veces respecto a la actual.

Absorbera a Mercurio y Venus.

Planet

Sun-like star




Cuando latemperatura del nucleo del Sol alcance unos 300 millones de grados,
se producira una cosa que tiene un nombre muy curioso: un Flash de Helio.

Se desencadena el lamado proceso triple alfa, es decir, la fusion de tres
nucleos de helio-4 en uno solo de carbono.

Esto ocurre en muy poco tiempo, del orden de segundos.

Y asi acabara la fase de gigante roja Flash del Helio

Ntucleo de Helio

El ndcleo se hace lo suficientemente caliente
para fusionar helic en carbeno.

La temperatura llega a 300 millones de grados
y se produce un destello cuando gran parte del

Helio se convierte en Carbono

El destello no se mira porque sucede en el
interior del Sol.

\ Capa de Hidrégeno

Envoltura



El Flash de Helio: El Sol se
encogera a un tamano
alrededor de 10 veces menor
gue su radio original y su
luminosidad descendera de
manera brusca, al disminuir la
fuente de energia de su nucleo.

Finalmente, recurrira de nuevo
a sus reservas en las capas
exteriores de su nucleo y
recuperara su forma de gigante
roja convirtiendose en una
estrella de larama asintoética
gigante, siendo entonces aun
mayor y mas luminosa que en
su época de gigante roja (hasta
mas de 200 veces mayor y mas
de 5,000 veces mas brillante).
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Esta fase dura otros 100 millones de anos.

Luego, en un proceso que dura unos 100,000 afios, las capas exteriores
del Sol desapareceran, expulsando gran cantidad de materia al espacio
y formando un halo conocido como una nebulosa planetaria.

Este es un evento relativamente pacifico; nada parecido a una
supernova, ya que nuestro Sol es demasiado pequeino como provocarla.




Cuando el nucleo queda finalmente expuesto, su energia
loniza el gas de la envolturay esta comienza a brillar.

Nebulosa del anillo




La interaccidon del viento estelar gue emana del nucleo,
determinara la forma que finalmente presentara la
nebulosa.




Finalmente, todo lo que quedara del
Sol serada una Enana Blanca.

star ejects
outer layers
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No tiene ya ninguna fuente de energia que equilibre el colapso
gravitatorio, por lo que la enana blanca se va comprimiendo sobre si
misma debido a su propio peso.

La Enana Blanca resultante es un nucleo degenerado que ha
quemado todo su Hidrégeno y Helio hasta llegar a formar carbono y

oxigeno.

Ya no se producen reacciones nucleares. }

Visibl:Z\

El Sol ya no existe.



Una Enana Blanca ya no es una estrella.
Es un objeto caliente, muy brillante y extraordinariamente denso.

Una cucharada de la materia proveniente de una enana blanca pesaria
hasta 100 toneladas.

Tendria la mitad de la masa original del Sol, pero con sélo la mitad del
tamano de la Tierra.




En un proceso muy lento, dos mil millones de
anos mas tarde, el carbono en el nucleo se
cristalizara, transformandose en un diamante

gigante.




Y, finalmente, la enana blanca seguira enfriandose hasta que
esta deja de irradiar, se desvaneceray morira por fin,
cesando de brillar completamente, y convirtiendose en una
enana negra.

Una enana negra sera completamente invisible
debido a que no emite luz.

El tiempo estimado para que el Sol se enfrie lo suficiente
COMO para convertirse en una enana negra es de
aproximadamente mil billones de anos.

El universo todavia no tiene la suficiente edad para que
conozcamos uno de estos objetos. |



Todo este proceso tendra consecuencias dramaticas parala Tierra.

Toda la atmoOsfera se perdera en el espacio debido a un potente viento
solar.

La temperatura de la superficie terrestre sobrepasaria los 2,000°C

La Luna seira acercando, y cuando esté alrededor de 18,000 kilobmetros
(limite de Roche), la gravedad terrestre la destruira convirtiéndola en
unos anillos similares a los de Saturno.

La Tierraira cayendo en espiral hacia el Sol, vaporizandose
completamente en un proceso que llevara apenas 200 afios.




Todos los planetas mas lejanos, cometas y asteroides, si es

gue todavia existen, continuaran orbitando su estrella, pero

debido a su mayor distancia del Sol y a la reducida gravedad
del mismo, se iran alejando, poco a poco hacia el espacio.



Al morir el Sol, todo el material expulsado formara
nuevamente parte del medio interestelar, que en el
futuro dara origen a otras estrellas.
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GRACIAS

Apaga las luces, mira hacia el
cielo,
y el universo te mostrara toda su
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