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Cdmo y por qué brillan Jas estre-
llas, son interrogantes gue han in-
quictady desde tempo inmemorial
al ser humano. Las primeras ““ex-
phicaviones™ que se dieron a estos
problemas fueron las teoldgicas
que, vomo ha mostrado L historia,
despuds de dominar durante niile-
Nios, COMENZAron a ser cuestiona-
das y posteriormente desechadas,
cuando el primec hombre en su
afan de conocimiento, tue constru-
yendo, con base en su experiencia,
explicaciones racionales con las que
trata de entender los diferentes te-
nomenos de la naturaleza,
Pensadorex de lus vltimos siglos
han ntentado encontrar yespuestas
satisfactorias al problema de la ge-
neracién y posterior Nberacion de
la encrgia del Sol. En uwn primeipio,
supusieron que ésta podria estacse
obteniendo mediance  reacciones
yuimicas de oxidacién comno Jas
ue intervienen cn Ja combustion
de materiales como la madera, el
carbén vegceral y mineral u otros
materiales fosies; sin ermburgo, ra-
pidamente y con teorias y calculos
relativamente sencillos, s¢ pudieron
dar cuentz que de ser asi, el Sol se
habria apagado mucho tiempo
atrds por falta de combustible.
Hace miis de un siglo, Kelvin
demostrd que sioel Sol estuviera
consumiendo sin reponer su provi-
sion de calor primigenio, su tem-
peratura descenderia un poco mais
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de un grado por atio, por o que su
existencia no podria scr mayor a
unos cuantos miles de afios contra-
diciendo, de esta manera, muchos
de los datos astrondniicos y geol6-
gicos guc ya se tenian en ese
entonces.

Posteriormente, Helmholtz pro-
puso que la fucnte de encrgia so-
lar era el resultado de un proceso
de lento encogimiento de nuestra
estrella; esto ¢s, en el Sol deberia
estarse transformando encrgia gra-
vitacional en luz y calor.

Kelvin hizo algunos célculos a
partir de esta hipdtesis y encontré
gue aunque este proceso cfectiva-
mente podria sumimistrar la ener-
gia radiante observada, el Sol ago-
taria esa fuente después de sdlo
unos veinte millones de ahos. Evi-
. dentemente, escala temporal muy
corta en comparacién con los da-
tos ya comprobados por los gedlo-
gos en torno a la edad de unos cua-
tro mil millones de anos que debe
tener la Tierra desde su formacidn.

Fue Eddington, quien por 1925
propuso a Jas reacciones nucleares
como la fuente de energia del Sol
y lag demis estrellas. Investigacio-
nes pusteriores, tanto téoricas co-
mo experimentales y observaciona-
les han confirmado esta hipétesis,
permitiendo entender ¢c6mo gene-
ran las estrellas enormes energiag
que liberan durantc inmensos lap-
sos temporales.

Conjuntando esfucrzos de mu-
chos investigadores, se ha llegado
también a una explicacion satisfac-
toria, aunque no acabada, sobre el
origen de la energia estelar, al mis-
mo tiempo que se ha entendido ¢l
proceso de formacién de elementos
quimicos mas pesados que el hidrs-
geno y mds ligeros que el fierro. Es-
tos se han sintetizado a partir del
hidrégeno. ;Cémo, cuindo, y en
dénde ocurre esto?, a teoria de la
nucleosintesis estelar trata de dar
una explicacidn cientilica sobre este
complejo e interesante problema.

A partir de la fragmentacién y

Cdmule abierto de las Pléyades en la constelacién del Toro (Taurus). Son un
ejemplo de estrellas jovenes de alta temperatura, por lo que su color es muy
azul. Formado por varios cientos de estrellas, se encuentra a una distancia del
Sol de unos 390 afos-luz (distancia que recorre Ja Juz en un ano. La velocidad
de ésta es de 300 mil kilémetros por segundo en el vacio). En la fotografia
se puede apreciar que algunas de Jas estrellas estan asociadas (envueltas) con
nubes de polvo y gas, posibles restos de la nube de donde s¢ formaron hace

unos 20 millones de anos.

posterior contraccién gravitacional
de enormes nubes frias de hidrd-
geno y después de un proceso de
millones de anos, empiezan su vi-
da las estrellas. Estas seguirdn un
complicado proceso evolutivo, que
¢n tiempos astrondémicos, las lleva-
r4 a su muerte por agotamiento de
energia o destruccién explosiva.
En efecto, tras una larguisima
¢tapa en que los dtomos de hidré-
geno —que son los que constituyen
esas inmensas nubes de muy baja
densidad y temperatura y cuyo ta-
mano es muchas veces mayor que
todo el volumen ocupado por
nuestro actual sistema solar— se
van reuniendo bajo la influencia de
su inicialmente débil, pero nunca

totalmente inexistente fuerza de
atraccién gravitacional, ocasionan-
do eventualmente Ja existencia de
una nube menor y un poco mis
densa, que por razones de equili-
brio, comenzard a tomar forma de
un disco con un abultamiento es-
férico central. Esta configuracién
esférica en continua contraccidn, al
irse comprimiendo, aumentard su
densidad y temperatura, Jema pe-
ro inexorablemente, hasta alcanzar
en 5u nacleo, valores del orden de
unos quince mtllones de grados y
presiones de mil millones de veces
la presion atmosférica terrestre. En
estas condicionces st pueden iniciar
de mancra sostenida las reacciones
de fuston termonuclear, que al trans-
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formar nudcleos de hidrdgeno en
nicleos de helio, liberardn energia
suficiente para frenar la contrac-
c16n, estableciéndose, de esa mane-
ra, un equilibrio entre la presién
ejercida por el enorme peso de las
capas externas que forman Ja esfe-
ra gaseosa y que va en la direccién
de) centro estelar y la presién de-
bida a la radiacién que tiende a es-
capar del nacleo de la estrella.

A las presiones y temperaturas
reinantes en los interiores estelares,
los dtomos de hidrégeno que aht se
encuentran estin completamente
ionizados; esto es, ¢l dtomo origi-
nalmente formado por dos particu-
las de carga eléctrica opuesta se han
separado totalmente, quedando li-
bres protones (positivos) y electro-
nes (negativos).

Los protones o ndcleos de hidré-
geno comenzaran la secuencia de
tres reacciones que, por colisidn,
formaran un nuicleo de helio. Los
(lempos en que suceden estas tres
reacciones son bien diferentes: la
primera ocurrird una cada algunos
miles de millones de afos, la segun-
da sélo tarda unos segundos y la
tercera toma unos miles de anos.
Sin embargo, €s tan grande el ni-
mero de protones disponibles en los
nucleos estelates, que esas raccio-
nes se dan de manera sostenida,
aunque individualmente cada pro-
tén tarde mucho en interaccionar.

Al iniciarse la primera reaccion,
dos protones se fusionan por coli-
sién, formando de esta manera un
is6topot del hidrégeno, el deute-
rio, ademas de dar lugar a la apa-
ricién de un positrén y un neutri-
no. El positrén es una particula ele-
mental en todo igual al electrén,
que tiene carga eléctrica contraria
a éste, es decir, positiva.

El neutrino es otra particula ele-
mental, s6lo que muy especial; no
tiene rnasa, ni carga eléctrica, lo

I Variedad de un elemento quimico,
de iguales propicdades y nimero atémico
que éste, pero de diferente peso atémico.
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Nebulosa de Orién, ejemplo de una inmensa nube de hidrégenc ionizado (Re-
gién H II). En su parte central, estdn loculizadas algunas estrellas muy jovenes
y calientes, formadas tan s6lo unos 30 mil afios atrds. La radiacién ultravioleta
emitida por estas estrellas es Ja fuente de energia que calienta a la nube y
la hace brillar. Se calcula que esta regién del cielo se encuentra a unos mil
afies-luz del Sol.

que le hace tener una gran liber-
tad de movimiento, ya que no in-
teracciona con las demas particu-
Jas nucleares. Una vez producido,
puede escapar sin ningun proble-
ma del nicleo estelar. En el caso
del Sol, sale de éste después de cru-
zar Jos 700 mil kildmetros que tie-
ne de radio, e incluso, puede lle-
gar a los confines del sistema solar
sin interaccionar con el resto de la
materia que lo forma.

Por su parte, el positrén no so-
brevive mucho, ya que debido a la
alta densidad de particulas que hay
en la parte central de la estrella, ra-
pidamente encuentra un electrdn,
colisionado con €l y aniquilandose
ambos totalmente, dando por re-
sultado energfa pura.

El nucleo de deuterio que se ha
formado estd compuesto por un
protén y un neutrén. Como Ja ma-
sa del neutrén (no ticne carga eléc-
trica) es practicamente la misma
que la del protén, el niicleo de deu-
terio tendrd una masa casi del do-
ble que el del hidrégeno y una po-
sibilidad de reaccionar mucho ma-
yor que éste. En efecto, una vez
que se ha formado, ripidamente
atrapa otro protén de los muchos
gue hay libres, convirtiéndose asi
en un nuzvo elemento guimico: el helio.

Durante ¢l procese mismo de la
formacion de este is6topo conoci-
do como helio 3, ya que esta cons-
tituido por dos protones y un neu-
trén, se libera considerable energia
en forma de rayos gama.



Después de formado el helio 3,
éste colisionard con otro nicleo
igual a ¢l en todo, dando por re-
sultado la variedad normal de he-
lio, conucida como helio 4, forma-
do por dos protones y dos
neutrones.

Al realizarse esta Gltima fase de
Ja cadena de reacciones que trans-
forrnan hidrdogeno en helio, tam-
bién se liberan dos protones, que
combinado con otros, iniciardn en
algln momento otra reaccién co-
mo Ja ya descrita.

Este ciclo, propucsto en 1937
por Weizsacker, Bethe y Critchiield
para explicar la generacion de ener-
gia en el Sol y estrellas similares a
¢ste, se conoce como el ciclo prolon-
protdn y aungue es una buena ex-
plicacién, siempre cabe prguntar-
se si es la Unica rcaceidn posible.

Bethe y Weizsacker dieron la
respuesta en 1938, diciendo que
hay otros muchos procesous posi-
bles, pero la mayorfa de ¢llos son
de poca importancia en las estre-
Has. Sin cmbargo, existe un proce-
so que a temperaturas muy altas
puede ser mas clicaz para la trans-
formacién de hidrégeno en helio
que &l ciclo protdon-protdn.

El nuevo conjunto de reacciones
termonucleares propuesto por esos
investigadores, es conocido como
el ciclo de carbono. A continuacidn se
describe cdmo opera.

La reaccidn se inicia cuando un
nicleo de carbono 12 se fusiona por
colisién con un protén. En este pro-
ceso se origina un niicleo de nitré-
geno 13 y un rayo garna (energia).
El nitrégeno es un isétopo inesta-
ble, por lo que ridpidamente sc
transforma en carbono 13, emitien-
do un positron y un neutrino.

El positrén asf liberado interac-
ciona con un clectrén, aniquildn-
dose ambos y dando origen a mds
energia.

El carbono 13 recién formado
sobrevive unos cuantos minutos, ya
que al interaccionar con un protén
libre, origina un nuevo isétopo del

nitrégeno, el nitrégeno 14, ademas
de un rayo gama.

Este 1s6topo del nitrdgeno, des-
pués de unos cuatro millones de
ANRoSs se unira con otro protdn, dan-
do por resultado oxigeno 15 y un
nuevo rayo gama. Aunque esta
reaccién es muy lenta, es eficiente
por ¢l gran niimero de reacciones
1dénticas que se estan llevando a ca-
bo en todo momento en el interior
estelar,

El oxigeno 15 es tainbién un isé-
topo inestable, por lo que ripida-
mente se transtorma espontanea-
mente ¢n nitrogeno 15, emitiendo
un neutrino y un positrén. Este dl-
imo se aniquilard con un electrén.

Después de unos cuantos anos,
el nitrégeno 15 absorberd un pro-

tén, dando asi origen a un nucleo
de helio 4 v a uno de carbono 12.

Como se ve, esta complicada
reaccidén en la que se van [orman-
do y ransformando diferentes cle-
mentos quimicos, sc inicia con ¢l
carbono 12 y después de varios
pasos , ha fransformade nucleos de
hidrdgeno en ndcleos de helio, de-
volviendo al medio ¢l carbunu 12.

Esta reaccién, combinada con ¢l
ciclo protén-protdn, es Ja que csta
convirtiendo el hidrégeno solar en
helio. Esta transforinacion libera al
mismo tempo considerables can-
tidades de energia.

El eiclo de] carbono trabaja mas
clicicntemente a muy altas tempe-
raturas, por Jo que es la fuente
principal de energia cn las estrellas
JOovenes y masivas, que son las gue

Ciémulo globular M 13 en la constelacién de Hércules. Esta formade per unas
500 mil estrellas distribuidas esféricamente en torno al centro del cumulo. Se
encuenira formado par estrellas muy evolucionadas (viejas). Estd a unos 25
mil aios-luz del Sol, por lo que el radio lineal de la esfera que lo conliene
es de unos 90 afins-luz. Este cimulo da una voelia en forno al centro de la
galaxia en unos 200 millones de afos. La edad estimada de este cimulo es
de unos 10 billones de afios.
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pueden teper las mayores tempe-
raturas en su nucleo.

Una vez que se han iniciado las
reacciones de fusién ya descritas y
después de reajustarse para supe-
rar algunas inestabilidades incer-
nas, se establecerd un prolongado
estado de equilibrio en la estrella,
sostenido por el adecuado balance
entre la energia liberada por su na-
cleo y la generada por el peso de
las capas externas de ella, depen-
diendo el tiempo que dure éste, de
la masa inicial con la que se ha for-
mado cada cuerpo estelar. En el ca-
so del Sol, este estado de equilibrio,
conocido por log astrénomos como
la fase de szcuencia principal, ya du-

ra unos cinco mil millones de afios
y se calcula que le queda otro tanto-

Las estrellas mas masivas lleva-
rdn a cabo mds ripidamente la
guema del hidrdgeno nuclear que
las de masa menor, por lo que }as
primeras agotaran en menos tiem-
po esa fuente de energia. Asf pues,
la 2ida estable de una estrella, esto
es, el tiempo que dure en la etapa
de secuencia principal, serd mayor
entre menor masa inicial haya
tenido.

Aunque el hidrégeno es el com-
ponente mayoritarto en las estre-
llas, legara el momento en que di-
cho combustible se agote en el na-
cleo estelar, que es la sinica zona de

Nebulosa planetaria M 76 0o NGC 650-651. Se encuentra en la constelacién
de Perseo. Se estima su distancia al Sol en unos mil 500 afies-luz. Presenta
una forma de barra de la cual parecen salir un par de brazos. La estrella cen-
tral que le dio origen es una de las de mayor temperatura superficial conoci-
da, ésta es de alrededor de 60 mil grados Kelvin.
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la estrella donde se dan lag condi-
ciones necesarias para la ocurren-
cia de ]a transformacién de hidré-
geno en helio. Cuando esto suce-
de, las estrellas inician una secuen-
cia de fases de inestabildad durante
las que buscaran restablecer su
equilibrio. En ese proceso, las reac-
ciones de fusién que se siguen de-
sarrollando en ¢l nicleo y en su in-
mediata periferia irdn siendo dife-
rentes, ya que ¢l combusiible dispo-
nible ird cambiando, dando como
resultado la produccién de muy
distintos elementos quimicos a lo
largo de la evolucién de la estrella.

Después de consumir aproxima-
damente el diez por ciento de su hi-
drégeno, la estrella tendrd una im-
portante cantidad de cenizas de he-
lio, lamadas asi por ser nuclear-
mente inertes a las ‘‘bajas’’ tem-
peraturas en Jas que ocurren las
reacciones de los ciclos de carbono
y protdn-protén.

Al ir aumentando estas cenizas
en el ndcleo estelar, }a fuerza de
gravedad ocasiona que su propio
peso la obligue a contraerse. Este
procesa genera energia de origen
gravitacional que se utiliza para
elevar considerablemente la tempe-
ratura én el centro de la estrella,
ocasionando mayor eficiencia del
ciclo del carbono, que ahora co-
menzara a transmutar helio mas
ripidamente, liberando atdn mas
energia, parte de la cual es usada
para calentar el volumen exterior
de gas que conforma a la estrella.
Esto causard que ésta incremente
su radio y aumente su brillo, en-
trando asf a Ja llamada fase de gi-
gante ( si su masa inicial era simi-
lar a la del Sol) o de supergigante
(si su masa Inicial era mayor).

Al expanderse la estrella, sus
partes exteriores se enfriardn, por
lo que tomara un color rojo, oca-
sionando que a esta etapa de la vi-
da estelar se le designe como la fa-
se de gigante o supergigante roja.

A partir de esta etapa, la estre-
lla entrara en un ciclo de inestabi-



Resto de supernova del Cangrejo. Recibe este norwbre por los filamentos que -
presenta, los cuales dan la impresién de ser los brazos de uno de estos anima-
les. Se encuentra en la constelacidn del Toro. La explosién estelar que le dio
origen ocurrié en el afio 1054 y fue 1an espectacular que astrénomos de dife-
rentes culturas dejaron testimonjo de ella; especialmente los chinos. Se en-
cuenira a unos 6 mil 300 afios-luz del Sol.

lidad que finalmente la llevaré a su
muerte. Aungue se tiene una vigion
de conjunto de lo que pasar4 a par-
tir de que se inicia la fase de gigante
roja, muchos de jos detalles no son
claros y seguramente los trabajos
tedricos elaborados para explicar
las sucesivas fases son incompletos.

Cuando la estrella ha consumi-
do el cuarenta por ciento de su ni-
cleo de hidrégeno, la regién cen-
tral sufrird una sibita contraccién,
ocasionando asi, que la temperatu-
ra alcance valores por arriba de los
cten millones de grados y la densidad
aumenta considerablemente.

En estas nuevas condiciones, las
cenizas de helio, antes inertes, co-
mienzan a {usionarse para dar otros
elementos mediante diversas reac-
ciones nucleares. La mas importan-
te de ellas, en esta etapa, es la co-
nocida como ciclo triple alfa. Esta
reaccién comienza abruptamente
cuando la estrella afcanza la tem-
peratura central de cien millones de
grados, causando que tres nicleos

de helio 4 se fusionen para dar ori-
gen a uno de carbono 12. Una vez
que se ha formado éste, ocurririn
otras reacciones: el carbono 12 s¢
combina con otro helio 4, produ-
cird nedn 20. En todas estas reac-
ciones se libera gran cantidad de
energia en forma de rayos gama.
Estos, por las condiciones de sobre-
calentamiento y enorme densidad
del ndcleo estelar, aumentardn las
condiciones de inestabilidad de és-
te, propiciando una violentisima
explosién conocida como el fogona-
z0 de helro.

Seguin se ha calculado, esta ex-
plosién ‘‘casi’’ destruye la estrella.
Sin embargo, la envolvente gaseo-
sa externa logra amortiguarla, ab-
sorbiendo mucha de la energia asi
liberada. El material procesado en
el nicleo es lanzado fuera por la
violencia de la explosién, mezclan-
dose con €l matenal de Ja envolven-
te. Después de esta explosidn, la es-
trella se vuelve mis caliente, azul
Yy pequeia.

Tras la casi destruccidon debida
al fogonazo de helio, las cenizas
gue se han formado, por ser mis
pesadas que el hidrégeno, se irdn
al centro de la estrella, formando
un nuevo nicleo que estara cons-
tituido por dos capas; la mas pro-
funda contendré oxigeno, carbono
y nedn, mientras que la externa
(pero aGn parte del nicleo) se com-
pondra de helio. Ademis, habra
una céscara de hidrdgeno fusionan-
dose en helio que envolvers a ese
nicleo pesado.

De esta manera, la estrella esta-
rd quemnando material nuclear en
dos niveles simultdneamente: en
uno, el hidrégeno estard convir-
tiéndose en helio; mientras que
abajo, el helio se estard transfor-
mando en carbono, oxigeno y
nedén.

cQué pasa después de este fogo-
nazo? La respuesta a esta pregun-
ta no es nada clara y seguramente
las teorias de cvolucién estelar y
nucleosintesis tendran que ser afi-
nadas para poder explicar estas eta-
pas de la vida de una estrella.

A pesar de lo anterior, se tiene
una linea de trabajo que constan-
temente se estd ampliando con da-
tos observacionales y con anilisis
tedricos.

Se acepta por un gran nimero
de astrénomos, que al formarse el
segundo nucleo, éste podra explo-
tar si la estrella es suficientemnente
masiva, ya que las cenizas de neén,
inactivas a las temperaturas de cien
millones de grados, se comenzaran
a transmutar en magnesjo si las
temperaturas centrales alcanzan los
sctecientos ochenta millones de gra-
dos. La cnergia necesaria para al-
canzar estas temperaturas se obten-
dra de la contraccidn gravitacional
originada por la masa misma de las
cenizag de nedn. Si este proceso
cantinia y se alcanzan temperatu-
ras centrales de mil quinientos mi-
llones de grados se formarin nu-
cleos de aluminio, silicio, fésforo y
azufre.
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A los dox mil doscientos millo-
nes de grados se podran obtencer
nadcleos mas pesados como el man-
ganeso, cobalto, cobre, titanio,
cine, cromo, niquel v fierro.

Al formarse este Gltitno, tambidén
$C genera un gran nintero de neu-
trinos, lox que directamente le es-
tin quitando cnormes cantidades
de energia i la estrella. Razén di-
recta de exta pérdida es que se dé
un violento proceso de contraccidn
de todi clli, por lo gue la tempe-
ratura nuclear vuehee a subir, sho-

ra, pot wrriba de los cinco it mni-
Nones de grados. Esw ocurre en
unos cuantos dias, ocasionando la
destruccion de la estrella por una
catastrofica exploxidn, que bbera
cncrgia de una manery cast instan-
tinca y que ademas contamina el
medio nlerestelar, enngueciéndolo
de clementos quimicos formados
por Jos procesos va descritos.

El fierro ¢s ¢l dltimo eleniento
quimico que se puede formar de ta
mancri que aqui ¢ ha deserito, ya
que 4 temperaturas de mis de seis
mil millones de grados ya no se lle-
van a cabo posteriores fustones, si-
N0 quc se invierte ¢l proceso v Jox
ndcleos de fierro y otros clementos
pesados, comenzardn a fisioraree en
ndcleos de helio. Este proceso ya
no libera cnergia, sino que para
realizarse necesita de eila.

La formucion de clementos més
pesidos que ¢l fierro estd adn en
vias de ser claramente exphicada. Se
picnsi que Estos pueden formarse
(al menos algnnos de ellos) como
consccuencia misma de v durante
la etapa de mavor violencia de esa
catastrofica explosion que se conoce
como tuse de supernou,

Mucho se ha hablado i o largo
de este trabajo de masas estelares
y de su himportancia en ¢l proceso
de evolucidn de las estrellas. Sin
pretender aclarar en unas cuantas
lincas la cnorme cantdad de aspec-
tox que ticnen gue ver con la masa
de éstas, st se dird que ¢l estado fi-
nal de una extrella depende funda-
mentalmente de lamasa con la que
s¢ ha formado; aquellas con masas
menores o similares 1 nuestro Sol
terminardn su vida de muncra
tranquila, convirtiéndose en ¢nanas
blancas. Habiendo agotado su com-
bustible nuclear, sélo brillaran ya
por ta energla que estan hiberando
debido a su contraccidn gravita-
cional final. Como la naturaleza
impone un limite 2 esta contrac-
¢idn, cuando la estrella Bega a él,
nov podri liberar mas cnergia, y to-
talmente frin y agotada quedari cn



un lugiar de la galaxia en la que
evoluciond, como un componente
merte v ooseuro.

Si la estrella tiene una inasa ini-
cladinente entre uho un guinto y
unas ochu masas solarcs, después
de su ctapa de gigante roja, es pro-
hable que origine lo gque se ba de-
nominado una nebulesa planctana.

Constituidas por cdscaras de ma-
teridl max o menos concéntricas
arrojadas por la estretla evolucio-
nadit, estin ¢n una etapa en la que
por vientos cstelares fucrtes v por
posibles explosiones no tun violen-
tas como lu de la fase del fogonazo
de helio, las estrellas buscan esta-
bilizarse arrojando material proce-
sado al medio interestelar, enrique-
ciéndolo con elementos como he-
lio, nitrdgeno, oxigeno y carbono.

Si ta estrella tiene una masa su-
perior al llamado limite de Chan-
drasekhur de 1.4 veces Ja masa so-
[ar, evolucionard d¢ una mancra
que por zhora es la menos clara en
todo este esquema, pudiendo libe-
rar su cnorme exceso de encergia
por un proceso de rotacién rapido,

sin embargo, hay algunas que no
lo hacen asi, siendo las que posi-
blemente den origen a las
supernoras.

E] material arrojado al medio in-
terestelar va sea mediante vientos
estelares, nebulosas planctarias o
supernovas, quedara ahi por largos
penodos. Eventualmente volverd a

participar en el proceso de contrac-
¢idn de una de las gigantescas nu-
bes de hidrégeno de las que se ha-
blé al principio, sélo que, ahora,
la ¢strella que se forme, se encon-
trard enriquecida con materiales
pesados producidas en el interior de
otra gue seguramente ya debid ha-
ber desaparecido.

Por su edad v su composicidn
quimica, s¢ ha llegado a la conclu-
sién de que el Sol se encuentra en
este caso; ¢5 una estrella de segun-
da generacién, por lo que parte del
material pesado que constituye al
sistema solar, debié haberse produ-
¢ido en estrelias que va no existen.

Evidentemente lo que aqui se ha
prcscntado €3 un csquema muy
simplificado de todo el proceso de

formacidn y evolucion estelar. Su
estudio €5 un campo vivo de inves-
tigacidn en la astrofisica contempo-
rdnea y seguramente falta mucho
por comprender. Después de todo,
los astronomos v Jos fisicos tienen
menos de cien afios de haber co-
menzado a forjar las herramientas
tedricax y observacionales para ¢l
estudiv de procesos que toman
cientos de miles de millones de
anos.

A pesar de ello, hay tantos cuer-
pos celestes y éstos estan en tan di-
ferentes ctapas de su evulucion que,
mirando en cualquicr direccion del
Universo, siempre sera posible ¢n-
contrar informacion sobre este pro-
ceso evolutivo. En efccto, es posi-
ble detectar grandes nubes de gas
frio, v de encontrar estrellins oy
jovenes tadavia envueltas en las nu-
bes de hidrégeno que Jes dieron ori-
gen. Tambidn e puede hallir gran
cantidad de estrellas que estian en
esa etapa de estabilidad prolonga-
da, llamadu por los astronomas se-
cuencia principal, durante la caal,
la estrella esta transformando hi-
drdgeno en helio.

ASIMISMo, ¢ encucntran estre-
Jlas muy viejas, sobre todo en cu-
mulos globularsy; asociacionces de mi-
les de estrellas agrupadas gravita-
cionalmente, distribuidas estérica-
mente en torno a lias galaxias y tan
viejas como ellas.

También es posible encontrar
nebulosas planctarius y, eventuul-
mente, registrar la ocurrencia de
supernnvas, asi como localizar los
restos de algunzs de éstas, origina-
das en alglin momento de Ja larga
existencia de nuestra galaxia.

Toda esta informacion, analiza-
da bajo la éptica de las teorias {isi-
cas mas completas y actuales, per-
mile aseg‘urar ql_lC pOl" ¢neontrar-
nos constituidos por elementos qui-
micos como ¢l hidrégeno (63%), e
oxigeno (25.5%), ¢l carbono
(9.5%), el nitrégeno (1.4 %), el cal-
cio (0.31%) y otros componentes,
somos hijos de las estrellas.
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