
 

NACIMIENTO, EVOLUCIÓN Y MUERTE DE LAS ESTRELLAS  
 Origen del 

Universo 

  
 

Enanas Blancas Novas y Supernovas De Neutrones Agujeros Negros Vida de la Estrellas 

 

LA VIDA DE UNA ESTRELLA  

                    Las estrellas tienen una fuente interna de energía. Pero, al igual 

que todo tipo de combustible, sus reservas son limitadas. A medida que 

consumen su suministro de energía las estrellas van cambiando y cuando se 

les acaba, mueren. El tiempo de vida de las estrellas, aunque muy largo 

comparado con las escalas de tiempo 

humanas, es, por lo tanto, finito.  

           A medida que envejecen sufren 

profundos cambios en sus tamaños, colores 

y luminosidades, siempre como 

consecuencia de la disminución de sus 

reservas. Para aumentar su expectativa de 

vida, la estrella lucha continuamente contra 

la fuerza gravitatoria que intenta 

contraerla. Las distintas etapas evolutivas 

son sucesiones de contracciones que terminan cuando la estrella comienza a quemar 

otros combustibles que mantenía en reserva y logra establecer una nueva situación de 

equilibrio.  

                El factor más importante en el desarrollo de una estrella es su masa inicial. 

Las estrellas más masivas tienen mayores temperaturas centrales y, en consecuencia, 

producen energía y consumen combustible a un ritmo creciente. Este hecho fue 
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determinado observacionalmente y se llama relación masa-luminosidad. Podría parecer 

que las estrellas más masivas, las que tienen más combustible, deberían tener vidas 

más largas. Pero en realidad sucede exactamente lo contrario. Al igual que con el 

dinero o la comida, la duración del combustible estelar depende tanto de la cantidad 

disponible como del ritmo de consumo. Por ejemplo, la vida del Sol será de 10 mil 

millones de años. Una estrella de masa 10 veces mayor tiene 10 veces más 

combustible, pero lo quema a un ritmo tan grande (de acuerdo a la relación masa-

luminosidad) que termina de consumirlo en 30 millones de años. En el otro extremo, 

una estrella de 0,1 M0 brillará durante 3 billones de años antes de morir.  

            ¿Cómo se mide la masa, esa propiedad fundamental que determina 

completamente la estructura y evolución de una estrella?  

             El único método de determinación directa de masas es el estudio del 

movimiento de estrellas binarias. Las estrellas dobles o binarias están muy próximas 

entre sí y cada estrella gira alrededor del centro de gravedad del par. Aplicando a 

estos sistemas las leyes de Newton es posible deducir su masa. Sin embargo, la masa 

de cada estrella del sistema se puede determinar sólo en el caso de que el sistema 

binario sea ecipsante (es decir cuando una de las estrellas eclipsa a la otra). Estas 

mediciones, aunque pocas en número, son interesantes porque a partir de ellas se han 

podido establecer algunos resultados que dieron la clave para comprender la evolución 

estelar.  

               Una manera indirecta de determinar la masa estelar es usando la relación 

masa-luminosidad que pudo ser establecida cuando se desarrolló una de las 

herramientas más poderosas con que cuentan los astrofísicos, el diagrama R-R que 

consideraremos a continuación.  

             Se han observado estrellas muy masivas, hasta 120 M0, pero ¿hay una masa 

mínima para las estrellas? La respuesta a esta pregunta está todavía en estudio. Las 

estrellas de menor masa observadas son Ross 614B, de 0,08 M0 y Luyten 726-8B con 

0,04 M0, pero la mayoría de las estrellas tienen masas de entre 0,3 y3 M0.  

EL DIAGRAMA H-R (Ver Diagrama de Russell y Hertzsprung) 

          En el año 1911 el astrónomo danés E. Hertzsprung comparó la magnitud 

absoluta y la luminosidad de estrellas pertenecientes a varios cúmulos. Trazó la curva 
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de variación de uno de estos parámetros en función del otro y observó que los puntos 

no estaban esparcidos al azar en el diagrama, sino que se distribuían a lo largo de una 

línea bien definida. En 1913, el astrónomo norteamericano H. Russell llegó a la misma 

conclusión con datos de otras estrellas. Mostró empíricamente la existencia de una 

relación entre la luminosidad y temperatura estelares. El diagranta resultante se llama 

diagrama Hertzprung-Russell (H-R), y está representado en la figura. 

                La posición de unaa estrella en el diagrama H-R depende de su estado de 

evolución, y por eso la estructura y la historia de nuestra galaxia se pueden estudiar 

con este instrumento básico. Así como los botánicos pueden estimar la edad de un 

árbol a partir de la cantidad de anillos de su tronco, los astrónomos encuentran en el 

H-R la herramienta que les permite estimar la edad de una estrella.  

 

El diagrama Herzprung-Russell. Cada estrella se representa según su magnitud absoluta, que mide su brillo 

intrínseco, y su tipo espectral, que refleja su color y su temperatura. Esta última aumenta hacia la izquierda 

                   Un examen en el diagrama H-R de las estrellas con distancias conocidas 

muestra que no están distribuidas al azar, sino que muchas (entre ellas el Sol) están 

agrupadas en una banda angosta sobre la diagonal, llamada secuencia principal. Otro 

grupo de estrellas, la rama de las gigantes, se extiende horizontalmente sobre la 

secuencia principal. Las estrellas con luminosidades mayores que las gigantes se 

llaman supergigantes, mientras las estrellas sobre la secuencia principal se llaman 

enanas.  

                   Estudiando los sistemas binarios se pudo establecer que la luminosidad 

de una estrella de secuencia principal es proporcional a su masa elevada a la potencia 



3,5. Es decir que una estrella 2 veces más masiva que el Sol será 11 veces más 1 

luminosa. Esta relación masa-luminosidad es una forma de estimar la masa de una 

estrella que no pertenece a un sistema binario a partir de su luminosidad, con la 

condición de que pertenezca a la secuencia principal, lo que se puede determinar, 

como veremos, con criterios espectroscópicos.  

                    Las cantidades fundamentales que definen este diagrama se pueden 

medir con distintos parámetros, dándole así distintas formas. El H-R clásico usa dos 

cantidades: el tipo espectral (que es una determinación cualitativa de la temperatura) 

y la magnitud absoluta.  

El tipo espectral  

              La única fuente de información sobre la naturaleza de las atmósferas 

estelares es el análisis de su espectro, del que se pueden hacer dos tipos de 

aproximaciones: cuantitativas y cualitativas.  

            Como hemos visto en el capítulo anterior, el análisis cuantitativo pernúte 

determinar los parámetros físicos que describen la atmósfera estelar. El análisis 

cualitativo descansa en la simple observación de que los espectros pueden agruparse 

en familias: esta clasificación espectral considera sólo la apariencia del espectro en el 

visible. Según ella, las estrellas se ordenan en 7 clases principales (de acuerdo a su 

temperatura) a las que se designa con las letras O, B, A, F, G, K y M. Para tener en 

cuenta las diferencias de apariencia entre espectros de la misma clase fue necesario 

establecer una subdivisión decimal, y entonces el tipo espectral se representa por BO, 

B1, B2, ..., B9, AO, A1...  

               La clasificación espectral se basa en la presencia o ausencia de líneas de 

ciertos elementos, lo que no refleja una composición química diferente de las 

atmósferas sino sólo las diferencias de temperatura atmosférica.  

               Así el H, que es el elemento más abundante del universo y del que todas las 

estrellas tienen casi la misma abundancia, predomina en las líneas espectrales de 

estrellas con temperaturas cercanas a lO.0000K, porque la excitación del átomo de H 

es máxima a esta temperatura. En las atmósferas de las estrellas más calientes, de 

tipo espectral o, el H está casi todo ionizado y entonces no produce un espectro 

significativo de líneas de absorción.  



                     En las atmósferas de estrellas frías (por ejemplo de tipo espectral K) los 

átomos de H son neutros (no ionizados) y prácticamente todos están en el estado 

fundamental, no excitado. El espectro de líneas así producido pertenece principalmente 

al rango ultravioleta, no observable desde la Tierra, mientras que las líneas de H 

observadas en el visible son muy débiles.  

                   Las estrellas de tipo o que son las más calientes, muestran en sus 

espectros líneas de He ionizado, pero no líneas de H. Yendo a tipo BO hasta AO la 

intensidad de las líneas de He también decrece cuando las condiciones de temperatura 

no son favorables y la de los metales (elementos más pesados que el He) crece para 

tipos espectrales correspondientes a temperaturas más bajas. En las estrellas más 

frías, las líneas de metales neutros se hacen más y más intensas y aparecen bandas 

características de moléculas.  

                 Las clasificación en “gigantes” y “enanas”, tiene sentido sólo para un dado 

tipo espectral. Si se consideran dos estrellas del mismo tipo espectral, una de la 

secuencia principal y la otra de la rama de las gigantes, las dos muestran gran 

diferencia en luminosidad. Como son del mismo tipo espectral, tienen la misma 

temperatura. La diferencia de luminosidad se origina entonces en la diferencia de 

tamaño. Comparemos, por ejemplo, dos estrellas de clase M. La luminosidad de la 

gigante es 10.000 veces mayor que la de la enana (o de secuencia principal). Por lo 

tanto su área superficial debe ser 10.000 veces mayor y entonces el radio de la 

gigante será 100 veces mayor que el de la enana. (La ley de Stefan-Boltzmann dice 

que:  L es proporcional a R2.T4).  

               Las estrellas que aparecen por debajo de la secuencia principal son las 

enanas blancas, cuyos radios son muy pequeños.  

NACE UNA ESTRELLA  

                  Como ya hemos dicho la vida estelar es una sucesión de contracciones. La 

primera gran contracción es la de la nube interestelar que crea la estrella. La cuna de 

las nuevas generaciones de estrellas en nuestra galaxia parece estar en las nubes 

interestelares de átomos y moléculas. La densidad promedio del medio interestelar en 

la galaxia es de cerca de un átomo por cm3. La formación de una estrella requiere una 

densidad 1024 veces mayor. El único mecanismo capaz de actuar a grandes distancias 

y de originar tal factor de compresión es la fuerza de la gravedad, que juega aquí un 



papel esencial. Por otro lado el movimiento térmico de las moléculas y el movimiento 

turbulento del gas interestelar producen una presión que impide una contracción 

abrupta impuesta por el campo gravitatorio.  

                     Cuando la gravedad rompe este equilibrio se puede formar una estrella 

o un grupo de estrellas. En términos muy generales, esto sucede cuando la masa de la 

nube sobrepasa una cierta masa crítica. Una nube colapsará si, por ejemplo, su masa 

aumenta por colisiones con nubes más pequeñas, pero su temperatura promedio sólo 

aumenta ligeramente, o si la masa de una nube permanece constante, pero su 

temperatura disminuye, de manera que la presión no puede frenar el colapso. Estas 

dos situaciones podrían ocurrir simultáneamente. Los cálculos indican que en nubes 

con masas mayores que unas 2.000 M0 la gravedad gana sobre las fuerzas de presión. 

La nube se hace gravitatoriamente inestable y se contrae más y más rápido. Como la 

masa de una estrella típica es unas 1.000 veces menor, hay que concluir que la nube 

se fragmenta.  

                      Los complejos moleculares gigantes muy fríos, con temperaturas de 

unos 10 a 90 0K, son los lugares reconocidos de formación estelar. Sus masas son 

muy grandes; alcanzan hasta 1.000.000 M0. El polvo de la nube oculta las nuevas 

estrellas al astrónomo óptico, pero éstas se pueden detectar en el infrarrojo.  

                   Hay un tipo de nubes moleculares pequeñas, llamadas “glóbulos de Bok”, 

algunos de los cuales se han observado en contracción gravitatoria. Su velocidad de 

colapso es de aproximadamente medio km/seg, y su radio es del orden de 2 años luz. 

Si nada frena su colapso, estos glóbulos se condensaran en estrellas dentro de 

1.000.000 años, lo cual, en términos de la vida total de la estrella, es un período muy 

breve.  

                      Estos objetos aislados (que se ven como zonas negras contra el fondo 

de la Vía Láctea) ilustran los modelos teóricos de formación estelar. La región central, 

altamente comprimida y mucho más densa que la periferia, atrae a la materia que la 

rodea. La temperatura aumenta progresivamente y la presión se hace suficientemente 

alta como para parar momentáneamente el colapso del núcleo. Poco a poco toda la 

materia en la envoltura cae hacia la protoestrella. Cuando su temperatura pasa los 10 

millones de 0K, comienzan las reacciones termonucleares, es decir el 

autoabastecimiento de energía. En este momento la estrella entra en la secuencia 



principal y comienza su vida normal. En las galaxias espirales, como la nuestra, las 

estrellas se forman en los brazos espirales, donde se encuentran el polvo y el gas 

interestelares.  

                     La observación de estrellas en formación o estrellas muy jóvenes junto 

con su ambiente provee importantes contribuciones a la teoría de formación estelar. 

En el esquema presentado la formación de estrellas está directamente relacionada a la 

evolución de las nubes moleculares, pero aunque es el caso más estudiado, no es el 

único. Una forma de aprender más sobre formación estelar es investigar galaxias 

vecinas.  

                  La formación estelar en la Gran Nube de Magallanes presenta algunos 

problemas para este esquema: en una región llamada 30 Dorado se observan unas 50 

estrellas O y B asociadas con una nube de 50 millones de M0 de hidrógeno neutro. No 

hay polvo en esta región ni se ha detectado ninguna nube molecular. Esto muestra 

claramente que la teoría de formación estelar basada en nubes moleculares no explica 

todos los nacimientos estelares. Este es un tema de gran actualidad en astrofísica que 

todavía no está resuelto.  

                La protoestrella entra al diagrama H-R por la derecha (la parte roja o fría), 

en el momento en que la temperatura central se hace suficientemente alta 

(recordemos que bajo compresión la temperatura de un gas aumenta) y la estrella 

comienza a convertir H en He. La posición inicial de la estrella en el H-R define la 

llamada secuencia principal de edad cero (ZAMs). Cuanto más masiva nace una 

estrella más arriba comienza su vida de secuencia principal y más luminosa es.  

                    La posición de la ZAMS sobre el diagrama H-R depende de las 

composiciones químicas de las estrellas que se forman. La abundancia de metales 

(elementos más pesados que el He) aumenta de generación a generación, a medida 

que las estrellas más viejas evolucionan y enriquecen el medio interestelar con 

elementos pesados. En consecuencia la ZAMS se desplaza cada vez más hacia la 

derecha sobre el H-R a medida que la galaxia envejece, y este corrimiento permite 

estimar la edad de la galaxia.  

               La secuencia principal representa la primera pausa y la más larga en la 

inexorable contracción de la estrella. Durante este intervalo las estrellas son hornos 

nucleares estables y a esta estabilidad debemos nuestras propias vidas, ya que el Sol 



se encuentra en esta etapa. A medida que la estrella envejece se hace un poco más 

brillante, se expande y se calienta. Se mueve lentamente hacia arriba y a la izquierda 

de su posición inicial ZAMS.  

 

 
   Evolución de las Estrellas:   

 
 

                Para una persona, incluso 

para una toda generación de seres 

humanos resulta imposible observar 

una única estrella para descubrir todo lo 

que le sucede en el transcurso de su 

existencia, ya que la vida estelar media 

es del orden de los miles de millones de 

años. Identificar y ordenar las distintas 

etapas en la vida de las estrellas, puede 

compararse con obtener una fotografía 

en conjunto de todos los habitantes de una ciudad; en la foto se tendría una visión de 

las posibles fases o estadios de la vida humana: habrían recién nacidos, niños, adultos, 

ancianos, etc. Al analizar la imagen obtenida de cada persona y clasificándola de 

acuerdo a cierto carácter, podría establecerse el ciclo de la vida humana con bastante 

precisión; se podría estimar el ciclo completo, captado en un único instante de tiempo 

en la fotografía de conjunto. 

                   Debido a la cantidad y a la gran variedad de estrellas existentes, se logra 

tener una idea de su evolución observando estrellas en las diversas fases (o etapas) 

de su existencia: desde su formación hasta su desaparición. Al respecto se debe tener 

en cuenta que, efectivamente, se han visto desaparecer estrellas (por ejemplo, la 

supernova de 1987) como también se han hallado evidencias de la formación de otras 

nuevas (como en el profundo interior de la Nebulosa de Orión, por ejemplo). 

                     Ya mencionamos que en el estudio de las estrellas, se utilizan 

parámetros físicos como la temperatura o la masa, entre otros. Pero debe señalarse 

también otra de las técnicas usuales en Astronomía, denominada Espectroscopía. 



                    La luz estelar se descompone en su gama intrínseca de colores, 

llamándose "espectro" al resultado de esa descomposición cromática (la palabra 

espectro que significa "aparición", fue introducida por I. Newton, quien fue el primero 

es descubrir el fenómeno). En el espectro de las estrellas, además de los colores, 

aparecen ciertas líneas o rayas bien nítidas. Esas líneas o mejor dicho, cada una de las 

series de líneas, se corresponde, según su posición en el espectro, por una parte con la 

T de la superficie estelar y por otra, con los elementos químicos presentes en la 

atmósfera de la estrella.  

                   Diferentes elementos químicos absorben o emiten luz según la 

temperatura a que se encuentren; de esta manera la presencia (o ausencia) de ciertos 

elementos en la atmósfera de la estrella, indica su temperatura. 

                 Los astrónomos han diseñado un sistema de clasificación de estrellas, de 

acuerdo a las características que presentan sus respectivos espectros. En ese 

esquema, las estrella s se ordenan desde las más calientes a las más frías, en tipos 

espectrales que se identifican según el siguiente patrón de letras: O B A F G K M 

                Las estrellas más calientes (O) tienen temperaturas de unos 40.000 ºC; en 

el otro extremo, las más frías (M), alcanzan sólo 2.500 ºC; en este esquema, el Sol, 

con una temperatura superficial de 6.000 ºC, resulta una estrella de tipo espectral 

intermedio entre las más calientes y las más frías: es una estrella tipo G. 

                Este sistema de clasificación se corresponde además con los colores de las 

estrellas: las de tipo (O) son azules-violáceas y las de tipo M, rojas; el Sol (tipo G) es 

amarillo. Los colores observados también se relacionan con la temperatura, ya que las 

estrellas más calientes emiten la mayor parte de su luz en la zona azul del espectro 

electromagnético, mientras que las más frías lo hacen en la zona roja. 

                 En las estrellas más calientes, las distintas capas interiores deben vencer 

mayor atracción gravitacional que las capas más externas, y por lo tanto la presión del 

gas debe ser mayor para mantener el equilibrio; como consecuencia, mayor es la 

temperatura interna. Implica que la estrella debe "quemar" combustible a gran 

velocidad, lo que produce una ingente cantidad de energía. Esta clase de estrellas sólo 

puede tener una vida limitada: unos pocos millones de años.  



                 Las estrellas frías (generalmente pequeñas y con una fuerza de gravedad 

débil) sólo producen una modesta cantidad de energía; en consecuencia aparecen 

brillando tenuemente. Así, estas estrellas pueden existir como tales sólo algunas 

decenas de miles de millones de años.  

                     En la siguiente Tabla se indican la temperatura característica (en grados 

centígrados, ºC) de cada tipo espectral (T.E.). 

Tipo Espectral  Temperatura (ºC) 

O 40.000 

B 25.000 

A 11.000 

F 7.600 

G 6.000 

K 5.100 

M 2.500 

                     Ahora bien, la temperatura y consecuentemente, la cantidad de energía 

que emite una estrella, depende de su masa: cuanto mayor es su masa, mayor es la 

temperatura y por consiguiente mayor es la cantidad de energía que irradia. Pero 

hasta que en su núcleola temperatura no alcance un valor de algunos millones de 

grados, no se producirán transformaciones nucleares (del tipo de transmutación de 

hidrógeno en helio) y, por lo tanto, mientras eso no ocurra, la cantidad de energía que 

emiten será bastante pequeña (objetos de esta clase son denominados 

protoestrellas). Cuando se inicia la vida de una estrella, el calor de su interior 

procede de la energía gravitacional, es decir, de la nube de gas que se comprime sobre 

sí misma (colapso). 

                 La etapa de protoestrella se corresponde con grandes inestabilidades en 

su estructura interna, las que acaban cuando la temperatura de su núcleo alcanza los 

10 millones de grados, iniciándose entonces la transmutación del hidrógeno en helio 

y, por lo tanto, la generación de energía desde su núcleo: en esa etapa el astro se 

considera ya una estrella. 



                          Las estrellas contienen suficiente hidrógeno como para que la fusión 

en su núcleo dure un largo tiempo, aunque no para siempre. La velocidad de 

combustión del hidrógeno depende de la masa, o sea de la cantidad de materia que 

compone la estrella.  

                    Llegará un momento en que se 

acabará todo el hidrógeno disponible y sólo 

quede helio. En esas condiciones la estrella 

sufrirá diversos tipos de transformaciones: 

aumentará de tamaño y el helio acumulado se 

transmutará en elementos más pesados como 

el carbono, el nitrógeno, el oxígeno, etc, 

mediante otras reacciones nucleares. Entonces 

la estrella dejará de ser estable: sufrirá 

cambios de volumen y expulsará al espacio 

parte de su material. Las capas mas externas 

serán las primeras en alejarse.  

                  Después de cinco a diez mil millones de años, una estrella como el Sol 

evoluciona a un estado denominado de gigante roja: un objeto de gran tamaño (de 

dimensiones mayores que las originales), mucho más fría y de una coloración rojiza. 

Su temperatura superficial disminuye y por lo tanto toma color rojizo. La gigante roja 

brillará hasta que su núcleo genere cada vez menos energía y calor. En esas 

condiciones la estrella empieza a contraerse: disminuye su diámetro y al mismo 

tiempo aumenta su temperatura superficial. 

               Si la estrella, al formarse, tiene una masa cuarenta veces mayor que la 

masa del Sol, pasará al estado de gigante roja en sólo unas pocas decenas de millones 

de años. Luego irá disminuyendo de tamaño y perderá rápidamente una cantidad 

significativa de su masa expulsando materia hacia el espacio. 



                           Otra modo de expulsar materia es lentamente, a través de fuertes 

vientos estelares; de esta forma los astrónomos han observado que se forma una 

envoltura gaseosa que circunda 

la estrella y que puede llegar a 

ser bastante densa; si ese 

proceso continúa puede dar 

lugar a un objeto denominado 

nebulosa planetaria.  

Con el nombre de nebulosas 

planetarias, se define a una 

estrella muy caliente y pequeña, 

rodeada por una esfera de gas 

fluorescente en lenta expansión; 

algunas fotografiadas con potentes telescopios, muestran que esas nebulosas tienen 

forma de anillo, razón por la cual se le ha dado ese nombre, ya que su aspecto 

observada en el telescopio es similar al disco de un planeta. 

                     Finalmente, hacia el término de su existencia, esas estrellas se 

convierten en objetos de pequeñas dimensiones (del tamaño de la Tierra o aún 

menor), calientes y de color blanco: son las enanas blancas. La materia de estos 

objetos se halla extremadamente comprimida: 1 centímetro cúbico de la misma puede 

pesar varias toneladas. En otras palabras, en un volumen similar al de nuestro planeta 

se halla condensada la misma cantidad de materia que hay en un volumen comparable 

al del Sol. 

                  Pero no todas las estrellas acaban como enanas blancas. Cada estrella 

termina su vida de un modo que depende mucho de su masa inicial, aquella que tuvo 

cuando comenzó su existencia. Una estrella de gran masa (varias veces la del Sol) y 

que no pierde mucha materia durante su evolución termina su vida en una explosión 

muy violenta que se denomina supernova; cuando esto ocurre la estrella brillará 

tanto como toda la galaxia en la cual se encuentra, aunque su brillo será efímero: la 

estrella ya está condenada a extinguirse como tal.  



                    En el siguiente cuadro se muestran los distintos estados evolutivos 

finales para estrellas de diferente masa inicial (M). La masa está expresada en masas 

solares (Msol = 1).  

Masa Inicial  Estado evolutivo final  

M < 0,01  Planeta  

0,01 < M < 0,08  Enana marrón  

0,08 < M < 12  Enana blanca  

12 < M < 40  Supernova + estrella de neutrones 

40 < M  Supernova + agujero negro  

Distintos estados evolutivos finales para estrellas de diferente masa inicial <M>. La 

masa está expresada en masas solares (Msol = 1).  

                    Los restos gaseosos de una supernova (que se denominan remanentes) 

se esparcen cubriendo una extensa zona del espacio, formando una nube en 

permanente expansión que se aleja a varios miles de kilómetros por segundo y cuyas 

características son bastante peculiares (por ejemplo, aparecen campos magnéticos 

sumamente intensos). 

                  El gas que compone un remanente de supernova es bastante diferente al 

gas de la nube que formó a la estrella. La nube de origen estuvo compuesta casi 

exclusivamente por helio y helio, mientras que en el remanente existe una gran 

variedad de elementos químicos, restos de la fusión nuclear que ocurriera en la estrella 

desaparecida y también otros formados durante la explosión que se produce en la fase 

de supernova.  

En el siguiente cuadro se muestran algunas estrellas con sus características físicas más 

importantes.  

 

 

 



Estrella  
Magnitud  

aparente (m) 

Magnitud  

Absoluta 

Temperatura  

(en ºC) 

Radio  

(en radios solares) 
Características 

Centauri  0,6  -5,0  21.000  11  gigante 

Aurigae  0,1  -0,1  5.500  12  gigante 

Orion  0,4 -5,9  3.100  290  supergigante 

Scorpi  0,9  -4,7  3.100  480  supergigante 

Sirio B  8,7  11,5  7.500  0,054  enana blanca 

  

                     De este modo se recicla el material estelar: las estrellas que se formen 

con el gas expulsado en una explosión de supernova, serán menos ricas en hidrógeno 

y helio, pero más ricas en los elementos químicos más pesados, que las estrellas de su 

generación anterior.  

                    Pero sucede que luego de la explosión de una supernova, lo que queda 

del astro, además de sus remanentes, es un cuerpo de apenas algunos kilómetros de 

diámetro, conformado por él núcleo de la estrella original. 

                   En la explosión de supernova se produce un catastrófico colapso de la 

estrella; debido a su gran masa, la enorme fuerza de gravedad comprime la materia 

con mucha más intensidad que en el proceso que genera a una enana blanca . En 

estas condiciones toda la masa de una estrella ordinaria (como el Sol) se comprime en 

una pequeña esfera de apenas 15 Km de diámetro; a estos diminutos astros se los ha 

bautizado estrellas de neutrones (su denominación se debe a que se trata de 

objetos compuestos básicamente de neutrones). La materia en estos objetos se ha 

comprimido a tal extremo y su densidad alcanza a valores tan grandes, que los 

electrones se combinan con los protones dando lugar a la formación de nuevos 

neutrones. 

Fuente Consultada: Astronomía Elemental de Alejandro Feinstein y Notas Celestes de Carmen Nuñez 
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