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Evolucio de les estrelles

John Percy
International Astronomical Union, Toronto University (Canada)

Aquest article conté informacio sobre les estrelles i I'evolucio estel-lar que pot ser til per als
professors de Fisica a I'escola secundaria. També inclou enllagos a pagines que aborden temes
del curriculum tipic de ciencies.

- Comprendre I'evolucid estel-lar i els processos que la determinen.
- Comprendre el diagrama de Hertzsprung-Russell.
- Comprendre el concepte de magnitud absoluta i aparent.

L'evolucid estel-lar tracta sobre els canvis que es produeixen en les estrelles fins a la seva mort.
La gravetat obliga les estrelles a irradiar energia. Per equilibrar aquesta perdua d'energia, les
estrelles produeixen energia per la fusié nuclear d'elements més lleugers en altres més pesats.
Aquest procés canvia lentament la seva composicié quimica, i per tant, les seves altres
propietats. Amb el temps, les estrelles esgoten el seu combustible nuclear i moren. Comprendre
la naturalesa i evolucio de les estrelles ens ajuda a entendre i apreciar la naturalesa i evolucid
del nostre Sol, I'estrella que fa possible la vida a la Terra. Ens ajuda a entendre I'origen del
nostre Sistema Solar i dels atoms i molecules incloent-hi la vida. Ens ajuda a respondre
guestions tan fonamentals com "és possible que altres estrelles produeixin prou energia, visquin
prou i romanguin estables el temps suficient com perqué la vida pugui desenvolupar-se i
evolucionar en els planetes que les orbiten?" Per aquestes i altres raons, I'evolucié estel-lar és
un tema interessant per als estudiants.

El primer pas per entendre I'origen i I'evolucid del Sol i les estrelles és entendre les seves
propietats. Els estudiants han d'entendre com es determinen aquestes propietats. ElI Sol és
I'estrella més propera i es presenta en altres conferéncies d'aquest curs. Aqui, considerem al Sol
pel que fa a I'evolucio estel-lar. Els estudiants haurien d'entendre les propietats, l'estructurai la
font d'energia del Sol, perqué els mateixos principis permeten als astronoms determinar
I'estructura i evolucié de totes les estrelles.
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Les propietats basiques del Sol sén relativament facils de determinar, en comparacié amb les
d'altres estrelles. La seva distancia mitjana és de 1,495978715 x 10! m; aix0 es una Unitat
Astronomica. A partir d'ella, el seu radi angular observat (959,63 segons d‘arc) es pot convertir,
per la trigonometria, en un radi lineal: 6,96265 x 108 metres 0 696.265 quilometres. El seu flux
observat (1.370 W / m?) a la distancia de la Terra es pot convertir en una poténcia total: 3,85 x
102 W,

La massa es pot determinar a partir de la forca d'atraccié gravitatoria sobre els planetes,
utilitzant les lleis de Newton del moviment i la gravitacio: 1,9891 x 10% kg. La temperatura de
la seva superficie radiant -la capa de la qual prové la seva llum- és 5780 K. El seu periode de
rotacid és d'aproximadament 25 dies, pero varia amb la latitud en el Sol, i és gairebé esferic.
Esta format principalment per hidrogen i heli.

La propietat observable més evident d'una estrella és la seva brillantor aparent. Aixo és mesurat
com una magnitud, que és una mesura logaritmica del flux d'energia (quantitat d'energia per
unitat de superficie) que nosaltres rebem.

L'escala de magnituds va ser desenvolupada per I'astronom grec Hiparchus (190-120 a.C). Va
classificar les estrelles com de magnitud 1, 2, 3, 4 i 5. Aquesta és la ra0 per la qual, les estrelles
més febles tenen magnituds més positives. Més tard, es va constatar que, els nostres sentits
reaccionen de manera logaritmica als estimuls, hi havia una relacio fixa de brillantor (2.512),
corresponent a una diferencia d'l magnitud. L'estrella meés brillant al cel nocturn té una
magnitud de -1,44. L'estrella més ténue visible amb el telescopi més gran té una magnitud al
voltant de 30.

La brillantor aparent B d'una estrella depén de la seva poténcia P i de la seva distancia D, d'acord
amb la llei de la inversa del quadrat: la brillantor és directament proporcional a la potencia i
inversament proporcional al quadrat de la distancia: B = Cte x P / D2 A les estrelles properes,
la distancia pot ser mesurada per paral-laxi. Els estudiants poden fer una demostracié de la
paral-laxi, per demostrar que la paral-laxi és inversament proporcional a la distancia de I'objecte
observat. La poténcia de les estrelles pot ser calculada a partir la brillantor mesurada i la llei de
la inversa del quadrat de la distancia.

Diferents estrelles tenen colors lleugerament diferents, es pot veure aixo mes facilment buscant
les estrella Rigel (Beta Orionis) i Betelgeuse (Alpha Orionis) en la constel-lacié Orid (figura
1). Els estudiants poden observar els estels a la nit i experimentar la meravella i la bellesa del
cel real. Els colors de les estrelles es deuen a les diferents temperatures de les capes de radiacio
de les estrelles, estrelles fredes apareixen lleugerament enrogides; estrelles calentes apareixen
lleugerament blaves. (Es l'oposat als colors que veiem a les aixetes d'aigua freda i calenta en el
bany!) Aixo es deu a la forma en queé els nostres ulls responen al color, un estel vermell apareix
blanca vermellosa, i una estrella blava apareix de color blanc blavés. El color pot ser mesurat
amb precisio usant un fotometre amb filtres de color, i la temperatura es pot determinar a partir
del color.
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Fig. 1: La constel-lacio d'Ori6. Betelgeuse, I'estrella de la part superior esquerra, és freda, i que sembla
vermella. Deneb, I'estrella inferior dreta, és calent, i que sembla blavosa.

La temperatura de l'estrella tambeé pot determinar-se a partir del seu espectre -la distribucié de
colors o longituds d'ona en la llum de I'estrella (figura 2). Aquesta figura il-lustra la bellesa dels
colors de la llum de les estrelles. Aquesta Ilum ha passat per I'atmosfera exterior de I'estrella, i
els ions, atoms i molecules en l'atmosfera absorbeixen longituds d'ona especifiques de
I'espectre. Aixo produeix linies fosques, o colors que falten en I'espectre (figura 2). Depenent
de la temperatura de l'atmosfera, els atoms poden ser ionitzats, excitats, 0 combinats en
molecules. L'estat observat dels atoms, en l'espectre, proporciona informacié sobre la
temperatura.
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Fig. 2: Els espectres de moltes estrelles, des de la més calenta (06.5: a dalt) fins a la més freda (M5: baix). Les
diferents aparences dels espectres es deuen a les diferents temperatures de les estrelles. Els tres espectres de sota
son d'estrelles peculiars d'alguna manera. (Font: Observatori Nacional d'Astronomia Optica).

Fa un segle, els astronoms van descobrir una relacié important entre la poténcia o lluminositat
d'una estrella i la seva temperatura: per a la majoria (pero no totes) de les estrelles, la potencia
augmenta amb la temperatura. Es va descobrir més tard que el factor determinant és la massa
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de l'estrella: estrelles mes massives son mes lluminoses, i més calentes. Un grafic de poténcia-
temperatura es diu diagrama de Hertzsprung-Russell (figura 3). Es molt important que els
estudiants aprenguin a construir grafics d'aquest tipus i interpretar-los.

LUMINOSIDAD i

TIPO ESPECTRAL

Fig. 3: Diagrama de Hertzsprung-Russell, un grafic de I'energia o la lluminositat estel-lar versus la temperatura.
Per raons historiques, l'augment de la temperatura és cap a l'esquerra. Les lletres OBAFGKM son els tipus
espectrals que es relacionen amb la temperatura. Les linies diagonals mostren els radis de les estrelles; les estrelles
més grans (gegants i supergegants) es troben a la part superior dreta, les més petites (nanes) es troben a la part
inferior esquerra. Cal observar la seqliéncia principal (main sequence) des de la part inferior dreta fins a la part
superior esquerra. La majoria d'estrelles es troben en aquesta seqiiéncia. Es mostren les masses de les estrelles de
la seqliéncia principal i la ubicacié d'algunes estrelles conegudes. (Font: Universitat de California Berkeley).

Un objectiu important de I'astronomia és determinar la potencia d'estrelles de diferents tipus.
Llavors, si aquest tipus d'estrelles s'observa en altres parts de I'Univers, els astronoms poden
usar la seva brillantor mesurada "B" i la seva potencia assumida, P, per determinar la seva
distancia D, a partir de la llei de la inversa del quadrat: P / D%

Els espectres de les estrelles (i de les nebuloses) també revelen de que estan fetes: la corba
d'abundancia cosmica (figura 4). Es componen al voltant de % d'hidrogen, 1/4 heli, i el 2%
d'elements més pesats, sobretot carboni, nitrogen i oxigen.
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Fig. 4: L'abundancia dels elements en el Sol i les estrelles. L'hidrogen i I'heli sén els més abundants. Hi ha molt
poc liti, beril-li i bor i bastant carboni, nitrogen i oxigen. Les abundancies dels altres elements disminueixen
considerablement a l'augmentar el nombre atdmic. L'hidrogen és 1012 vegades meés abundant que l'urani. Els
elements amb nombre parell de protons tenen una major abundancia que els elements amb els nimeros senars de
protons. Els elements més lleugers que el ferro es produeixen per la fusi6 nuclear a les estrelles. Els elements més
pesats que el ferro es produeixen per captura de neutrons en explosions de supernova. (Font: NASA).

Al voltant de la meitat de les estrelles en I'espai proper del Sol son binaries o estrelles dobles -
dues estrelles que orbiten una al voltant de I'altra. Les estrelles dobles s6n importants perqué
permeten als astronoms mesurar les masses de les estrelles observant el moviment de la segona
estrella i viceversa. Sirius, Procio, i Capel.la son exemples d'estrelles dobles. També hi ha
estrelles mdltiples: tres o meés estrelles en orbita una al voltant de l'altra. Alpha Centauri,
I'estrella més propera al Sol, és un estel triple. Epsilon Lyrae és un estel quadruple.

Com s’ha esmentat anteriorment, hi ha una important relacié entre la poténcia d'una estrella i la
seva massa: la potencia és proporcional, aproximadament, al cub de la massa. Aixo es diu
relaciéo massa-lluminositat.

Les masses de les estrelles varien entre 0,1 a 100 vegades la del Sol. Les potencies oscil-len
entre 0,0001 i 1.000.000 de vegades la del Sol. Les estrelles més calentes presenten uns 50.000
K, les més fredes, al voltant de 2.000 K. Quan els astronoms estudien les estrelles, troben que
el Sol és més massiu i potent que el 95% de totes les estrelles en el seu veinatge. Les estrelles
massives i de gran poténcia sén extremadament rares. EI Sol no és una estrella mitjana. Esta per
sobre de la mitjana!
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L’estructura del Sol i les estrelles

L'estructura de el Sol i les estrelles queda determinada principalment per la gravetat. La gravetat
fa que el Sol fluid sigui gairebé perfectament esféric. En les profunditats del Sol, la pressio
augmenta, a causa del pes de les capes de gas per sobre. D'acord amb la llei dels gasos que
s'aplica a un gas perfecte, la densitat i la temperatura també sera més gran si la pressio és més
gran. Si les capes més profundes s6n més calents, la calor fluira cap a I'exterior, ja que la calor
sempre flueix d'allo més calent al menys calent. Aix0 pot passar per radiacié o conveccio.
Aquests tres principis donen lloc a la llei de massa- lluminositat.

Si la calor flueix sortint de el Sol, llavors les capes més profundes es refredaran, i la gravetat

faria que el Sol es contragués, de no existir I'energia que es produeix en el centre de I'estrella
pel procés de la fusioé termonuclear, que es descriu més endavant.

Density (kg/m3)

Fig. 5: Una secci6 del Sol, determinada a partir de models del Sol. A la zona exterior, I'energia és transportada per
conveccio, per sota d'aquesta zona, I'energia és transportada per radiacio. L'energia es produeix en el nucli. (Font:
Institut de Fisica Teorica de la Universitat d'Oslo).

Agquests quatre principis simples s'apliquen a totes les estrelles. Poden expressar-se com
equacions i poden ser resolts en un ordinador. Aixo dona un model de Sol o estrella: la pressio,
densitat i flux d'energia en cadascuna de les distancies des del centre de I'estrella. Aquest és el
meétode basic pel qual els astronoms coneixen l'estructura i evolucié de les estrelles. EI model
es construeix per una massa i composicio especifiques de I'estrella suposades, i ha de ser capag
de predir el radi de I'estrella, la poténcia i altres propietats observades.
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Els astronoms han desenvolupat recentment un métode molt eficac per testejar els seus models
de I'estructura del Sol i de les estrelles -helisismologia o, en altres estrelles, astresismologia. El
Sol i les estrelles vibren suaument en milers de diferents patrons o maneres. Aix0 es pot
observar amb instruments sensibles i comparar amb les propietats de les vibracions predites
pels models.

Els cientifics es van preguntar fa molts segles, quina era la font d'energia del Sol i de les
estrelles. La font més obvia era la combustié quimica de materia com el petroli o el gas natural,
per0, a causa de la molt alta poténcia del Sol (4 x 10%® W), aquesta font duraria només uns pocs
milers d'anys. Pero fins fa uns pocs segles, la gent pensava que I'edat de la Terra i I'Univers era
de nomeés uns pocs milers d'anys, perque aixo era el que la Biblia semblava dir!

Després dels treballs d'Isaac Newton, que va desenvolupar la Llei de la Gravitacio Universal,
els cientifics es van adonar que el Sol i les estrelles podrien generar energia a partir de lentes
contraccions. L'energia gravitacional (potencial) de la matéria es podria convertir en calor i
radiacio. Aquesta font d'energia podria durar unes poques desenes de milions d'anys. No obstant
aixo, l'evidéncia geologica va suggerir que la Terra, i per tant el Sol, era molt més vella que
aixo.

A la fi de segle XIX, els cientifics van descobrir la radioactivitat, com un producte de la fissio
nuclear. Els elements radioactius, pero, son molt rars en el Sol i les estrelles, i no haguessin
pogut aportar potencia per a ells durant milers de milions d'anys. Finalment, els cientifics van
descobrir al segle XX que els elements lleugers podien fondre i transformar-se en elements més
pesats, un procés anomenat fusio nuclear. Si la temperatura i densitat eren prou altes, aquestes
produirien grans quantitats d'energia - més que suficient per donar la poténcia del Sol i les
estrelles. L'element amb la major energia potencial de fusio era I'hidrogen, que és I'element més
abundant en el Sol i les estrelles.

En les estrelles de poca massa com el Sol, la fusié de I'nidrogen es produeix en una serie de
passos anomenats cadena protd-proto o pp. Dos protons es fusionen per formar deuteri. Un altre
protd s'uneix al deuteri per formar heli-3. Els nuclis d'heli-3, es fusionen per produir nuclis
d'heli-4, I'isotop normal d'heli (figura 6).

A les estrelles massives, I'hidrogen es transforma en heli a través d'una serie diferent de passos
anomenats cicle CNO, en el qual el carboni-12 s'utilitza com a catalitzador (figura 7). El resultat
net, en cada cas, és que quatre nuclis d'hidrogen es fusionen per formar un nucli d'heli. Una
petita fraccio de la massa dels nuclis d'hidrogen es converteix en energia. Com que els nuclis
normalment es repel-leixen entre si, per les seves carregues positives, la fusié es produeix
només si els nuclis xogquen amb gran energia (alta temperatura) i frequentment (alta densitat).
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Main Form of Proton-Proton (pp) Chain in Sun

Fig. 6: La cadena de reaccions prot6-proto per la qual I'hidrogen es fusiona en heli en el Sol i altres estrelles de
baixa massa. En aquesta figura i en la segiient, els neutrins (v) sén emesos en algunes de les reaccions. L'energia
és emesa en forma de raigs gamma (raigs y) i energia cinetica dels nuclis. (Font: Australia Telescope Facility
Nacio.
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Fig. 7: El cicle CNO mitjancant el qual I'hidrogen es fusiona en heli en les estrelles més massives que el Sol.
Carboni-12 (marcat com a "start") actua com un catalitzador i participa en el procés, sense ser utilitzat en el mateix.
(Font : Australia Telescope Facility Nacional).

Si la fusid nuclear és la que defineix I'energia del Sol, llavors les reaccions de fusio han de
produir un gran nombre de particules subatomiques anomenades neutrins. Normalment,
aquestes passen a través de la matéria sense interactuar amb ella. Hi ha milers de milions de
neutrins que passen a través dels nostres cossos cada segon. Amb un "Observatori de neutrins”
especial es poden detectar alguns d'aquests neutrins. EI primer observatori de neutrins va
detectar només un ter¢ del nombre de neutrins previst. Aquest "problema dels neutrins solars"
va durar més de 20 anys, pero va ser eventualment resolt per I'Observatori de Neutrins Sudbury
(SNO) a Canada (figura 8). El cor de I'observatori era un gran tanc d'aigua pesada -aigua en la
qual alguns dels nuclis d'hidrogen son en realitat deuteri. Aquests nuclis de tant en tant
absorbeixen un neutri i emeten una espurna de llum. Hi ha tres tipus de neutrins. Dos tercos
dels neutrins procedents del Sol es transformen en altres tipus. SNO és sensible als tres tipus de
neutrins, i va detectar el nombre total de neutrins predits per la teoria.
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Fig. 8: L'Observatori de Neutrins de Sudbury, on els cientifics han confirmat els models de la fusié nuclear al Sol,
observant el flux de neutrins predit. El cor de I'observatori és un gran tanc d'aigua pesada. Els nuclis de deuteri
interactuen ocasionalment amb un neutri per produir una espurna de llum observable. (Font: Observatori de
Neutrins de Sudbury).

A causa de que "el métode cientific" és un concepte tan fonamental en I'ensenyament de la
ciencia, hem de comencar per explicar com els astronoms entenen I'evolucio de les estrelles:

mitjancant I'ds de simulacions per ordinador, basades en les lleis de la fisica, tal com es
va descriure anteriorment;

mitjancant I'observacio de les estrelles al cel, que es troben en diferents fases d'evolucio,
ubicant-les en una "sequéncia evolutiva" logica;

mitjancant I'observacio de cumuls estel-lars: grups d'estrelles que es van formar a el
mateix temps del mateix navol de gas i pols, pero amb diferents masses. Hi ha milers
de cumuls d'estrelles a la nostra galaxia, incloent prop de 150 cumuls globulars que es
troben entre els objectes més antics de la nostra galaxia. Les Hiades, les Pléiades, i la
majoria de les estrelles de I'Ossa Major, s6n grups que es poden veure a simple vista.
Les agrupacions son "experiments de la naturalesa™: grups d'estrelles formats del mateix
material, al mateix lloc, a el mateix temps. Les seves estrelles difereixen només en la
massa. A causa de que diferents grups tenen diferents edats, podem veure com una
col-leccid d'estrelles de diferents masses es pot veure quan abast diferents edats, després
del seu naixement.

mitjancant I'observacié directa de les etapes rapides de I'evolucio, que seran molt rars,
ja que duren només una fraccié molt petita de la vida de les estrelles;

mitjancant l'estudi dels canvis en els periodes d'estrelles variables polsants. Aquests
canvis son petits, perd observables. Els periodes d'aquestes estrelles depenen del radi de
I'estrella. Com el radi canvia a causa de I'evolucio, el periode també la fara. El canvi en
el periode es pot mesurar a través d'observacions sistematiques, a llarg termini, de les
estrelles.
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El primer metode, 1'Gs de simulacions per ordinador, era el mateix metode que es va utilitzar
per determinar I'estructura de I'estrella. Una vegada que I'estructura de I'estrella és coneguda,
coneixem la temperatura i la densitat en cada punt de l'estrella, i calculem com pot canviar la
composicidé quimica pels processos termonuclears que es produeixen. Aquests canvis en la
composicid pot ser incorporada en el seglient model en la seqliencia evolutiva.

Les estrelles variables polsants més famoses son les anomenades Cefeides, per I'estrella Delta
Cephei, que és un exemple brillant. Hi ha una relacio6 entre el periode de variacié d'una Cefeida
i la seva poténcia. Mesurant el periode, els astronoms poden determinar la potencia, i per tant
la distancia, usant la llei de I'invers del quadrat de la distancia. Les Cefeides s6n una eina
important per determinar la mida i I'escala d'edat de I'Univers.

Els alumnes poden observar estrelles variables, a través de projectes com Citizen Sky. Aixo els
permet desenvolupar una varietat d'habilitats en ciencia i matematiques, mentre que fan ciencia
real i potser fins i tot contribueixin a el desenvolupament de coneixements astronomics.

La fusio de I'hidrogen és un procés molt eficient. Proporciona energia a les estrelles en tota la seva
llarga vida. Les reaccions de fusio son més rapides al centre de I'estrella, on la temperatura i la
densitat son més altes. L'estrella per tant desenvolupa un nucli d'heli que a poc a poc s'expandeix
cap a l'exterior. Quan aixo passa, el nucli de I'estrella es redueix i es fa més calent, de manera que
I'nidrogen al voltant de el nucli d'heli s'escalfa prou per fusionar-se. Aix0 provoca que les capes
externes de l'estrella s'expandeixin - lentament a del principi, pero després més rapidament. Es
converteix en una estrella gegant vermella, fins a cent vegades més gran que el Sol. Finalment, el
nucli central d'heli s'escalfa prou com perqué I'heli es fusioni en el carb6. Aquesta fusio equilibra
la forca cap al centre de la gravetat, perd no per molt temps, perqué la fusio de I'heli no és tan
eficient com la fusio de I'hidrogen. Després d'aixo, el nucli de carbo es contrau, fent-se més calent,
i les capes externes de I'estrella s'expandeixen per esdevenir una gegant encara mes gran de color
vermell. Les estrelles més massives s'expandeixen a una mida encara més gran i s converteixen
en estrelles supergegants vermelles.

Un estel mor quan se li acaba el combustible. No hi ha una altra font d'energia per mantenir
I'interior de I'estrella calenta, i per produir una pressié del gas cap a I'exterior suficient per aturar
la contraccio gravitatoria de I'estrella. El tipus de mort depen de la massa de I'estrella.

La durada de la vida de I'estrella també depén de la seva massa: les estrelles de baixa massa tenen
molt baixa poténcia i temps de vida molt llargs -desenes de milers de milions d'anys. Les estrelles
de gran massa tenen molt alta poténcia i temps de vida molt curts- de milions d'anys. La majoria
de les estrelles son de molt baixa massa i la seva vida superara a I'edat actual de I'Univers.

Abans de la seva mort, un estel perd massa. Quan ha fet servir I'Gltim hidrogen, i després el que
quedava d'heli, s'expandira transformant-se en una estrella gegant vermella, de més de cent
vegades el radi de el Sol i més de mil milions de vegades el seu volum. Els estudiants poden fer
un model a escala, que permet visualitzar els enormes canvis en la mida de I’estrella a mesura que
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evoluciona. La gravetat en les capes exteriors d'una gegant vermella és molt baixa. També
comenga una pulsacio, una ritmica expansio i contraccid. A causa de la gran grandaria d'una
geganta vermella, cada cicle de la pulsaci6é porta mesos o anys. Aixo acaba portant a les capes
exteriors de I'estrella cap a I'espai, formant una bella nebulosa planetaria, en lenta expansio al
voltant de I'estrella que mor (figura 9). Els gasos en la nebulosa planetaria son excitats fins a
produir fluorescéncia per la llum ultraviolada que prové del nucli calent de I'estrella. Finalment,
s'aparta de I'estrella, i s'uneix amb un altre gas i pols per formar noves nebuloses de les quals
naixeran noves estrelles.

Fig. 9: La nebulosa Helix, una nebulosa planetaria. Els gasos de la nebulosa van ser expulsats de I'estrella durant
la seva fase evolutiva de gegant vermella. El nucli de I'estrella és una nana blanca calenta. Es pot veure, feble, al
centre de la nebulosa. (Font: NASA).

La vida de les estrelles massives és lleugerament diferent de les estrelles de baixa massa. En
estrelles de poca massa, I'energia és transportada des del nucli cap a I'exterior per la radiacio.
Al nucli d'estrelles massives, I'energia és transportada per conveccid, de manera que el nucli de
I'estrella esta completament barrejat. Quan I'hidrogen s'esgota en el nucli, I'estrella canvia molt
rapidament i es transforma en una gegant vermella. En el cas d'estrelles de baixa massa, la
transicio és més gradual.

Les estrelles han de tenir una massa de més de 0,08 vegades la del Sol. Altrament, els seus
centres no seran prou calents i densos perqué I'hidrogen es fusioni. Les estrelles més massives
tenen masses del voltant d'un centenar de vegades la del Sol i tenen tanta poténcia que la seva
propia radiacio aturara la formacié i els impedira romandre estables.

A les estrelles amb una massa inicial inferior a vuit vegades la de el Sol, la pérdua de massa
final deixa un nucli de menys de 1,4 vegades la massa de el Sol. Aquest nucli no té combustible
termonuclear. La forca cap al centre de la gravetat és equilibrada per la pressio externa
d'electrons. Ells resisteixen qualsevol nova contraccid, a causa de el principi d'exclusi6 de Pauli
- una llei de la teoria quantica que indica que hi ha un limit en el nombre d'electrons que pot
existir en un determinat volum. Aquests nuclis es diuen nanes blanques i tenen masses inferiors
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a 1,44 vegades la de el Sol. Aixo es coneix com el limit de Chandrasekhar, perque I'astronom
indi-americana i Premi Nobel Subrahmanyan Chandrasekhar va demostrar que una nana blanca
més massiva que aquest limit, s'esfondraria sota el seu propi pes.

Les nanes blanques sén els punts finals normals de I'evolucié estel-lar. Sén molt comuns en la
nostra galaxia, pero son dificils de veure ja que no sén més grans que la Terra. Encara que estan
calents, tenen una area de radiacié molt petita i sén per tant molt poc brillants. Els seus poténcies
son milers de vegades menors que la de el Sol. Les estrelles brillants Siria i Procio tenen nanes
blanques orbitant al seu voltant. Aquestes nanes blanques no tenen cap font d'energia, a més de
la seva calor emmagatzemat. S6n com brases de carbo, refredant en una llar de foc. Després de
milers de milions d'anys, es refredaran per complet, i es faran fredes i fosques.

Les estrelles massives son calents i de gran potencia, perdo molt rares. Tenen una vida curta
d'uns pocs milions d'anys. Els seus nuclis sén prou calents i densos com per fusionar elements
fins al ferro. El nucli de ferro no té energia disponible, ja sigui per fusié o fissio. No hi ha una
font d'energia per mantenir el nucli calent i per resistir la forca de la gravetat. La gravetat
col-lapsa el centre de I'estrella en un segon, convertint-lo en una bola de neutrons (o fins i tot
de matéria estranya), alliberant enormes quantitats d'energia gravitacional. Aix0 provoca que
les capes externes de I'estrella esclatin com una supernova (figura 10). Aquestes capes externes
son expulsades amb velocitats de fins a 10.000 km / s i I'estrella es converteix en supernova.

Fig. 10: La Nebulosa del Cranc, el romanent d'una explosio de supernova que va ser registrada pels astronoms a
Asia en 1054 d.C. El nucli de I'estrella que va explotar és un estel de neutrons en rapida rotacio, o pulsar, dins de
la nebulosa. Una petita fracci6 de la seva energia de rotacié es transmet a la nebulosa, fent que brilli. (Font: NASA)

Una supernova, en la seva lluminositat maxima, pot ser tan brillant com una galaxia sencera de
centenars de milers de milions d'estrelles. Tycho Brahe i Johannes Kepler van observar i van
estudiar supernoves brillants, en 1572 i 1604, respectivament. Segons Aristotil, els estels eren
perfectes i no canviaven, pero Brahe i Kepler van demostrar el contrari. Cap supernova s'ha
observat en la Via Lactia durant els darrers 400 anys. Una supernova visible a ull un, es va
observar el 1987 a la Gran Nuvol de Magallanes, una petita galaxia satel-lit de la Via Lactia.

La massa de el nucli de la supernova és més gran que el limit de Chandrasekhar. Els protons i
electrons en el nucli que es contreu, es fonen per produir neutrons i neutrins. Les explosions de
neutrins podrien ser detectades per un observatori de neutrins. Si la massa del 'nucli és menor
que unes tres vegades la massa de el Sol, I'estrella sera estable. La forca de la gravetat, cap a
dins, esta en equilibri amb la pressio quantica, cap a fora, dels neutrons. L'objecte es diu estrella
de neutrons. El seu diametre és d'uns 10 km. La seva densitat és de més de 1014 vegades la de
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I'aigua. Pot ser visible amb un telescopi de raigs X si encara esta molt calent, pero les estrelles
de neutrons van ser descobertes d'una manera molt inesperada - com a fonts de polsos d'ones
de radio, trucades pulsars. Els periodes del pols son del voltant d'un segon, de vegades molt
menys. La radiacio és produida pel fort camp magnétic de I'estrella de neutrons, i que sigui
polsant es deu a la rapida rotacié de I'estrella.

Hi ha un segon tipus de supernova que es produeix en sistemes estel-lars binaris en els que un
estel ha mort i s'ha convertit en una nana blanca. Quan la segona estrella comenca a expandir-
se, pot lliurar gas a la seva companya nana blanca. Si la massa de la hana blanca es fa més gran
que el limit de Chandrasekhar, el material es fon, gairebé a I'instant, transformant-se en carboni,
alliberant suficient energia com per destruir I'estrella.

En una explosi6 de supernova, tots els elements quimics que han estat produits per reaccions
de fusio son expulsats a I'espai. Els elements més pesats que el ferro es produeixen només en
aquest tipus d'explosions, en petites quantitats

Les estrelles de gran massa son molt rares - una a mil milions. Tenen potencies de fins a milions
de vegades la del Sol, i vides molt curtes. SOn tan massives que, quan s'acaba la seva energia i
el nucli es col-lapsa, la seva massa és més de tres vegades la massa de el Sol. La gravetat supera
fins i tot la pressio quantica dels neutrons. El nucli segueix cap al col-lapse, fins que és tan dens
que la seva forca gravitatoria impedeix que alguna cosa escapament d'ell, inclusivament la [lum.
Es converteix en un forat negre. Els forats negres no emeten radiacié alguna, pero, si tenen una
estrella normal com a companya, obliguen que es mogui en una orbita. El moviment observat
de la companya permet als astronoms detectar el forat negre i mesurar la seva massa. Més
encara: una petita quantitat de gas de I'estrella normal pot ser atret cap al forat negre, i s'escalfa
fins que brilla en raigs X abans de caure en el forat negre (figura 11). Informacio de la zona
dels forats negres, son per tant forts fonts de raigs X i es detecten amb telescopis de raigs X.

En el mateix centre de moltes galaxies, incloent la nostra Via Lactia, els astronoms han
descobert forats negres supermassius, milions o milers de milions de vegades més massius que
el Sol. La seva massa es mesura a partir del seu efecte sobre les estrelles visibles a prop dels
centres de les galaxies. Els forats negres supermassius semblen haver-se format com a part del
procés del naixement de la galaxia, pero no esta clar com va succeir aixo. Un dels objectius
I'astronomia de segle XXI és comprendre com els primers estels, galaxies i forats negres stper
massius es van formar, poc després del naixement de I'Univers.

Fig. 11: Concepcio artistica de I'estrella binaria, font de raigs X, Cygnus X-1. Es tracta d'una estrella normal
massiva (esquerra) i un forat negre (dreta), d'unes 15 vegades la massa de el Sol, en orbita matua. Part dels gasos
de l'estrella normal es veuen empesos cap a un disc d'acrecié al voltant del forat negre i finalment cauen al forat
negre en si. Els gasos s'escalfen a temperatures molt altes, la qual cosa produeix emissio en raigs X. (Font: NASA).
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Aproximadament la meitat de totes les estrelles son estrelles binaries, de dues o fins i tot més
estrelles en orbita matua. Sovint, les orbites s6n molt grans, i les dues estrelles no interfereixen
amb I'evoluci6é d'una o una altra. Pero si I'Orbita és petita, les dues estrelles poden interactuar,
sobretot quan una s'expandeix com a gegant vermella. I si una estrella mor per convertir-se en
una nana blanca, una estrella de neutrons o un forat negre, en I'evolucid I'estrella normal pot
vessar el seu material sobre I'estrella morta i moltes coses interessants poden succeir (figura
12). El sistema de l'estrella binaria varia en brillantor, per diverses raons, i es diu estrella
variable cataclismica. Com es va assenyalar anteriorment, una companya nana blanca podria
explotar com una supernova si li fos aportada suficient massa. Si I'estrella normal vessa material
ric en hidrogen sobre la nana blanca, aquest material podria explotar, a través de la fusié de
I'nidrogen, com una nova. El material que cau cap a la nana blanca, I'estrella de neutrons o forat
negre pot simplement tornar-se molt calent, perque la seva energia potencial gravitatoria es
converteix en calor, i produeixen radiacio d'alta energia com ara Raigs X.

En la concepcié de l'artista d'un forat negre (figura 11), es pot veure el disc d'acrecié de gas al
voltant del forat negre, i el corrent de gas de I'estrella normal que flueix cap al mateix.

White dwarf «.-l';\ ’
5 . ” ; P .

Sunlike star

Stream of gas

Fig.12: Una estrella variable cataclismica. La matéria és arrossegada de I'estrella normal (esq) cap a la nana blanca
(a ladreta). Aixo colpeja el disc d'acrecié al voltant de la nana blanca, el que provoca un parpelleig en brillant. La
matéria eventualment cau en la nana blanca, on pot fulgurar o explotar. (Font: NASA).

Les estrelles estan naixent ara! A causa de que les estrelles més massives tenen una vida util de
només uns pocs milions d'anys i pel fet que I'edat de I'Univers és més de deu mil milions d'anys,
es dedueix que les estrelles massives que veiem han d'haver nascut fa molt poc. La seva ubicacid
ens déna una pista: es troben en i prop de grans navols de gas i pols trucades nebuloses. El gas
consisteix en ions, atoms i molécules, sobretot d'hidrogen, una mica d'heli i molt petites
quantitats dels elements més pesats. La pols esta format per grans de silicat i grafit, amb formats
de menys d'un micrometre. Hi ha molt menys pols que gas, pero la pols juga un paper important
en la nebulosa. Permet que les molécules es formin, protegint-les de la intensa radiacié de les
estrelles properes. La seva superficie pot servir de catalitzador per a la formacié de molécules.
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La Nebulosa meés propera, gran i brillant és la Nebulosa d'Ori¢ (figura 13). Les estrelles calentes
en la nebulosa produeixen la resplendor dels atoms de gas per fluorescéncia. La pols esta calent,
i emet radiacid infraroja. També bloqueja la llum de les estrelles i el gas darrere d'ell, causant
les taques fosques a la nebulosa.

La gravetat és una forca d'atraccid, per la qual cosa no és d'estranyar que algunes parts d'una
nebulosa es contreguin lentament. Aix0 passara si la forca gravitacional és més gran que la
pressid de la turbuléncia en aquesta regid del navol. Les primeres etapes de la contraccié poden
ser ajudades per una ona de xoc d'una supernova propera o per la pressio de radiacié d'una
estrella massiva propera. Una vegada que comenca la contraccié gravitatoria, continua
imparable. Al voltant de la meitat de I'energia alliberada a partir de la contraccié gravitacional,
s'escalfa a l'estrella. L'altra meitat s'irradia. Quan la temperatura de centre de l'estrella
aconsegueix prop de 1.000.000 K, la fusio termonuclear del deuteri comenca, quan la
temperatura és una mica més gran, la fusio termonuclear de I'hidrogen normal comenga. Quan
I'energia que és produeix és igual a I'energia que s'irradia, I'estrella "oficialment”, ha nascut
quan la contraccio gravitacional comenca el material té una rotacio molt petita a causa de la
turbuléncia en el nivol. A mesura que la contraccié continua, "la conservacio de moment
angular” fa que la rotacié augmenti. Aquest efecte és comunament vist en el patinatge artistic,
quan el patinador vol anar cap a un gir rapid, posa els bragos tan a prop del seu eix de rotacio
(el seu cos) com sigui possible, i els seus gir augmenta. Com la rotacié de I'estrella en contraccid
continua, "la forga centrifuga™ (com és familiar pero incorrectament anomenada) fa que el
material al voltant de I'estrella s'aplana formant un disc. L'estrella es forma en el centre dens de
el disc. Els planetes es formen en el propi disc- els planetes rocosos prop de I'estrella i els
planetes gasosos i de gel en el disc exterior fred.

Fig. 13: La Nebulosa d'Ori6, un gran nvol de gas i pols en la qual les estrelles (i els seus planetes) s'estan formant.
El gas brilla per fluorescéncia. La pols produeix taques fosques d'absorcio que es poden veure, especialment en la
part superior esquerra de la foto. (Font: NASA).
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En les nebuloses com la Nebulosa d'Orid, els astronoms han observat estrelles en totes les etapes
de formaci6. Han observat proplyds -discos proto-planetaris en qué els planetes com el nostre
s'estan formant. | a partir de 1995, els astronoms han descobert exoplanetes o planetes extra-solars
-planetes al voltant d'altres estrelles com el Sol. Aquesta és una prova evident que els planetes es
formen realment com a subproducte normal de la formacid estel-lar. jHi pot haver molts planetes,
com la Terra, en I'Univers!
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