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Prologo

En este preciso momento comienza un intimo didlogo entre lec-
tor y autor que puede incluso durar toda la vida, si es que alguno
de los dos no se cansa antes. Puesto que vamos a estar juntos tan-
to tiempo, bueno sera que nos presentemos.

Poco tengo que decir de mi, salvo que tengo el peregrino ofi-
cio de entender el Universo y de hacer que otros le entiendan:
Soy un inseminador de duda y desasosiego. Este es mi curricu-
lum vitae.

De usted lector, s6lo s€ que no es un analfabeto cientifico. Su-
pongo que no es de aquellos que, aun poseyendo una cultura hu-
manistica considerable, se achantan ante una simple féormula,
aunque €sta no involucre mas que las cuatro operaciones elemen-
tales. En este libro hay férmulas (recordemos la conocida frase
de Galileo: «El Universo esta escrito en lengua matemaéticay)
pero son sencillas. Prescindir de todo tratamiento matematico re-
legaria este librito a la descripcion, a la fotografia, a la transmi-
sion de creencias..., labores nada desdefiables y complementarias,
pero alejadas tanto de nuestra intencién como de la suya. La ma-
tematica nos permite la precision y la concisién. Una simple for-
mulita es m4s expresiva que cien paginas.




otra utilizar con soltura un lenguaje especializado. Ni cortes ni
cortijo. Tiene que haber soluciones intermedias, que permitan
con una matematica sencilla abordar los problemas con un acep-
table nivel de rigor. Hemos realizado un esfuerzo intenso (y pla-
centero) en la busqueda de estas soluciones didicticas interme-
dias, con la confianza en que la sencillez en los razonamientos
conduce a una sencillez en la interpretacion. '

La matematica utilizada es muy sencilla. Concretando, se su-
pone que el lector posee nociones elementales de calculo diferen-
cial e integral, lo que constituye el techo del nivel matematico re-
querido. Los que han completado su bachillerato de ciencias estan
capacitados y los que estudian o estudiaron un curso primero de
una licenciatura de ciencias o de una ingenieria no tendran ningun
problema de lenguaje. ;Quién no sabe hoy lo que es una integral?

Ademas del texto propiamente dicho se incluyen «Materia-
lesy», como distintivo de esta coleccion. Su lectura no supone un
orden ni una relacion directa con el texto general, aunque su ubi-
cacion no es completamente aleatoria. Hay materiales de tres ti-
pos: a) tablas, asi como listas de objetos, de estrellas, de galaxias,
de supercumulos, de vacios, de telescopios, de coordenadas, etc.
con sus caracteristicas fundamentales, cuya sencilla inspeccion es
siempre formativa. b) Breves resumenes de algunas cuestiones de
Fisica que se usan en el texto, por si no se conocen O No se re-
cuerdan, tales como los conceptos de cuerpo negro o de expan-
si6n adiabatica. ¢) Algunos breves comentarios sobre aspectos no
propiamente cientificos relacionados con la Astronomia.

Se tratan las estrellas, las galaxias y el Universo como un todo
(Cosmologia). En cambio, no se considera el Sistema Solar. Aun-
que es éste uno de los capitulos obligados de la Astrofisica, esta
aqui ausente porque el autor ya hizo esta labor en el libro Plane-
tas, de esta misma editorial (Alianza Editorial), que completa
éste de propdésito mas general.

Asi que, insaciable lector, le invito a pasar la pagina. Por muy tor-
pe que sea el autor, la Astrofisica es tan apasionante que puede provo-
carle insomnio y otros transtornos vitales. Le invito a cabalgar sobre
el lomo de este libro (quiza sea s6lo un caballito de carton), a meditar
a la sombra de estas hojas (quiza sea solo un libro de hoja caduca), a
embarcarse en esta aventura (quiza sea solo un barquito-de papel)...




1. Introduccion

1 Qué es la Asfroﬁsica

Literalmente, Astrofisica significa la aplicacion de la «Fisica» al
conocimiento de los «astros», fusionando estas dos palabras en-
trecomilladas. Esta definicion breve y clara necesita, sin embar-
go, algunos comentarios. Ni la primera palabra, astro, es perfecs
tamente apropiada, ni lo es la segunda, Fisica.

~ No sélo nos interesan los «astros» (planetas, estrellas, gala-
Xias...) sino también las regiones interastrales (medios interplane-
tario, interestelar e intergalactico). En épocas primitivas, por otra
parte, no habia atn astros, y el Universo pregalactico nos interesa
tanto como el actual. Nos interesa tanto el astro como lo que no
es astro, es decir, nos interesa todo. - |

No puede considerarse la Fisica como una ciencia anterior e
independiente de la Astrofisica, ni historica ni logicamente. La
Fisica, en su camino historico en busqueda de sus leyes funda-
mentales, siempre tuvo bien presentes los fendémenos cosmicos.
Asi lo hicieron Newton y Finstein y asi lo hacen hoy los fisicos
teoricos. No es de extrafiar, pues las leyes fundamentales no solo
han de ser validas para las condiciones muy restringidas de un la-
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boratorio. Han de ser validas también para cualquier rincén del
Universo, es decir, validas para unas condiciones caracterizadas’
por unos valores de las magnitudes fisicas tan extremadas que
son inimaginables para un observador terrestre. En el Cosmos es
donde la validez de una ley fundamental estd realmente sometida
a prueba.

La temperatura es de unos grados Kelvin en algunas regiones
del medio interestelar y de 10K en la época de Planck, unos
10% segundos después del Big-Bang. Podemos referirnos a todo
el Universo observable, con un tamafio del orden de 10% cm, con
una masa del orden de 10°° g (unas 10° galaxias por unas 10!! es-
trellas por galaxia y 2 X 10* g por estrella, mas otras cantidades
de materia no estelar). El medio inferestelar tiene una densidad
tipica de ~ 102* g em™® (aproximadamente 1 atomo de hidrégeno
por cm®) cien mil millones de veces mas vacio que el que puede
conseguirse en un laboratorio, de aproximadamente 10-'% g cm™.
Una ley que explique los hechos con estos valores tan extrema-
dos, seguramente nos servira para el laboratorio, pero no al reveés.
Ya alguien dijo que «la Fisica es la Astrofisica de laboratorio».
(jqué exageracion!).

Para el conocimiento del Universo, no solamente hay que apli-
car la Fisica, sino todas las otras ciencias, en particular la Quimi-
ca, la Geologia, la Biologia, etc. La aportaciéon de estas ciencias
queda, sin embargo, incluida en la denominacion de Astrofisica,
sin que tengamos que cambiar o ampliar el nombre. Con todo lo
dicho, la definicién de Astrofisica ha quedado muy diluida: apli-
camos todo para conocer todo. Y es que, si definimos Astrofisica
como la ciencia del Universo, no concretamos mucho mas.

La diferencia entre Astronomia y Astrofisica es muy poco ni-
tida. Suele decirse que la Astronomia, ciencia mas antigua, consi-
dera que los astros son puntos materiales que, aunque obedecen a
las leyes de la Mecanica, no poseen propiedades fisicas internas,
como densidad, composicién quimica o0 campo magnetico, mien-
tras que la Astrofisica, ciencia mas joven, tiene «ya» en cuenta
estas propiedades internas. Pero la frontera entre ambas ciencias
acaba siendo muy borrosa. Podriamos decir que la Astrofisica es
hija de la Astronomia, pero... es hija tnica.

Tan antigua es la Astronomia que comienza en la Prehistoria.
En cambio, la Astrofisica es una ciencia jovencisima. En el siglo
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pasado (1814) Fraunhofer observo las hneas del espectro solar,
que no fueron explicadas hasta 1859. Hasta 1888 no se obtuvie-
ron velocidades de alejamiento utilizando un espectro estelar. En
fecha tan reciente como 1838, no se conocia mas distancia de una
~ estrella que la del Sol. Antes de 1924, fecha en la que Hubble de-
termino la distancia a M31, ni siquiera sabiamos que habia otras
galaxias. En 1929, Hubble descubrid la expansion del Universo,
aunque la papelera de Einstein ya hubiera sido informada de tal
descubrimiento 13 afios antes. Antes de 1931 ni siquiera habia
pasado por la imaginacién de un astrénomo que el Universo po-
dia ser estudiado con una antena de radio, limitandose la Astrofi-
sica anterior a observaciones en el visible. No tiene la Astrofisica
ni un siglo de existencia.

2 La medida de la luz

La informacién que nos llega del Cosmos es mayoritariamente
radiativa. Las ondas electromagnéticas que nos llegan son nuestra
fuente casi exclusiva de datos y debemos empezar por definir las
magmtudes y unidades que se emplean en Astrofisica, no siem-
pre las mismas que utiliza la Optica, y en ocasiones incluso, bas-
tante peculiares.

Un astro emite una «luminosidad», L, o energia radiada por se-
gundo en cualquier direccién. Asi por ejemplo, el Sol emite
L, =4 x 10* erg s7. El conocimiento de la luminosidad de una
estrella es importante porque, si la estrella esta en estado estacio- -
nario, es decir, no experimenta cambios temporales, emitira toda
la energia liberada en su interior. De esta forma, la luminosidad de
una estrella nos informa algo de los procesos fisicos en su interior.

Por cada centimetro cuadrado de la superficie de la estrella (o
de un astro en general), sale al espacio un «flujo», ¢, o energia
radiante por segundo y centimetro cuadrado. Si la estrella emite
uniformemente por toda su superficie esférica, serd

L=47R*q (1.1)

siendo R el radio del astro. Si la estrella emitiera como un cuerpo
negro (véase el Material B1 sobre el cuerpo negro), g seria una
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funcién exclusiva de la temperatura en la superflcle mas concre-
tamente g o< T*. Las estrellas reales no son cuerpos negros perl
fectos, pero aun asi, ¢l flujo nos informa baswamente de su tem-
peratura superficial. |

Este es el flujo radiativo que sale del astro, que no puede coin-
cidir con el flujo radiativo llegado a la Tierra, al que, aunque se
trate de la misma magnitud fisica, denotaremos con la letra f. El
«flujo en la Tierra», £, es pues la energia radiante que llega aqui
por centimetro cuadrado y por segundo. Si la luz procedente del
astro no fuera extinguida por el camino, y si el astro estuviera en
estado estacionario, toda la energia que sale por la superficie del
astro acabaria atravesando una superficie esférica de radio 7,
siendo r la distancia astro-Tierra. Por lo tanto

Rg=rf (1.2)

Vemos en esta formula que el flujo f es inversamente proporcio-
nal a 7%; la luz de los objetos mas lejanos nos llega mas debilita-
da, como es conocido y esperable. |

Cuando en lugar de una estrella puntual, observamos una
fuente extensa, como puede ser el Sol, los planetas o las galaxias,
podemos distinguir y especificar la luz procedente de diversas re-
giones de la fuente. Se define entonces la «intensidad», I, o ener-
gia radiante emitida por segundo, por una region de la fuente que
se observa desde aqui con un angulo solido de 1”2 (un segundo
de arco al cuadrado) y que se recibe aqui en una superficie de un
centimetro cuadrado.

Se comprende que si sumamos la luz de todas las zonas obser-
vables de la fuente obtendremos el flujo total, £, emitido por toda
la fuente y llegado aqui, por lo que .

/= LIdS | (1.3)

donde dS es el elemento de superficie angular (medido en segun-
dos de arco al cuadrado) y la integral se refiere a toda la superfi-
cie angular subtendida por la fuente.

Vimos como el flujo, £, de un astro, recibido en la Tierra, de-
pendia mucho de la distancia de tal astro, concretamente segtn
fe< r2 En cambio, la intensidad, /, tiene el gran interés de que no
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depende de r. En efecto el area real (medlda en cmz) en la fuente
correspondiente a un angulo solido de 172, sera mayor cuanto
mayor sea », concretamente aumentara segun #2. Por otra parte, la
luz se pierde segun 2. Ambos efectos se compensan y finalmen-
te resultara que la intensidad es independiente de la distancia. Por
lo tanto, la intensidad nos informa directamente de procesos fisi-
cos en la fuente. Cuando observamos la fuente con gran detalle
(alta resolucion espacial) podemos obtener la intensidad, 7, con
mayor precision y en mayor numero de puntos de la imagen de la
fuente, pero su valor no debe ser diferente, salvo los errores obte-
nidos cuando observamos en baja resolucion espacial. La unién
de los puntos de igual / de una fuente extensa es una linea llama-
da «isofota» y el conjunto de las isofotas constituye el mapa de la
fuente.

3 Espectros

En ocasiones, no solo nos interesa la luz total recibida en todas y
cada una de las frecuencias del espectro electromagnético, sino la
luz que se recibe en cada frecuencia en particular. Asi, definimos
el «flujo especificon, f,, con la misma letra que antes pero con un
subindice v, como la energia radiante recibida por cm?, por se-
gundo, en una frecuencia v comprendida entre vy v+ dv. A la
funcion f(v) se la llama «espectro» de la fuente. De igual modo
definiriamos q,1,L,.

Se comprende que si sumamos el flujo recibido en todas las
frecuencias obtenemos el flujo que definimos antes, es decir

1= fav | (1.4)

y de igual forma obtendriamos ¢, I, L, a partirde g , I y L  res-
pectivamente.

Todo lo que conocemos del Umverso esta practicamente ence-
rrado en la funcién I (v, e, 6, ), donde «, o son las coordenadas
angulares ecuatoriales (véase Material A3 sobre coordenadas) y ¢
es el tiempo. Esta funcion es casi nuestra unica base de datos
para reflexionar sobre el Cosmos. Es llamativo que s6lo dispon-
gamos de esta funcion, especialmente teniendo en cuenta que /
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no suele depender del tiempo. A escala humana Ia mayor parte
del Universo observable parece inmutable. A

El espectro f.(v) (6 1(v), 6 q(v), 6 L (v)) puede ser de alta
resolucion espectral, cuando conocemos muchos puntos de la
funcion £ (v), o de baja resolucion espectral, cuando conocemos
pocos.

Un espectro esta formado por un continuo y unas rayas. El
continuo se debe a la existencia de una funcion f (v) sin disconti-
nuidades bruscas que abarca todas las frecuencias. Superpuestas
al continuo estan las rayas (o lineas) del espectro, que pueden ser
de emisién o de absorcidn, seglin si sobresalen del continuo o le
oscurecen. Las rayas abarcan una region de frecuencias muy re-
ducida, como consecuencia de la naturaleza cuantica de los nive-
les energeticos de los atomos o moléculas, emisores o absor-
bentes. En la figura 1 representamos un espectro esquematico
con un continuo, una raya de absorcion y una raya de emision.

Diversos mecanismos pueden llevar a la formacién de un con-
tinuo. Comentamos tres de los mas importantes:

a) Continuo Térmico.—Es emitido por los cuerpos sencilla-
mente por tener una temperatura. Por ejemplo, la agitacion térmi-
ca produce colisiones entre los atomos, alguno de los cuales pue-
de quedar excitado en la colisiéon, emitiéndose un fotén en la
desexcitacion. El conjunto de estos fotones formaria el continuo
térmico. Si el cuerpo emisor esta en equilibrio, el espectro térmi-
co continuo es el de un cuerpo negro (véase Material B1), pero a
- veces puede diferir considerablemente. Cuando el emisor es un
cuerpo negro, su espectro es independiente de los mecanismos de
emision, independiente de si éstos se deben a las excitaciones co-
lisionales que mencionabamos o a cualquier otro mecanismo. (En
general, las propiedades del equilibrio estadistico de cualquier
sistema son independientes del mecanismo mediante el cual se
alcanza). Ejemplos importantes en astrofisica de espectros conti-
nuos térmicos son el continuo de las estrellas, el de la emision
del polvo interestelar, el espectro en rayos X del medio interga-
lactico en un cimulo de galaxias y el fondo de microondas (foto-
nes que llenan todo el espacio, vestigio del Universo primitivo
del que hablaremos en el capitulo de Cosmologia).

b) Continuo sincrotrén.—La trayectoria de una particula
cargada en el seno de un campo magnético es helicoidal, recor-
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dando un muelle. Puesto que no es una linea recta, la particula
cargada sufre (o goza) una aceleracidon. Toda particula cargada
acelerada emite. El conjunto de los fotones emitidos de esta for-
ma constituye la emisién del continuo sincrotron. La radiaciéon
sincrotron domina el espectro de ondas de radio del gas intereste-
lar, por ejemplo.

¢) Continuo Compton inverso.—En el efecto Compton, un
foton al interaccionar con una particula, pierde energia, por lo
que su longitud de onda aumenta. En el efecto Compton inverso,
la energia de la particula puede comunicarse al foton, disminu-
yendo asi su longitud de onda. Estos fotones energéticos pueden
constituir el continuo Compton inverso. Frecuentemente el conti-
nuo Compton inverso contamina otros continuos, siendo en pocas
ocasiones el efecto dominante.

Las rayas espectrales corresponden a transiciones energéticas
discretas, normalmente del electron mas externo en los dtomos y
moléculas y de vibracion y rotacion en las molé€culas. Las rayas
debidas a la vibracidn y rotacion son muchas y poco espaciadas y
constituyen bandas. Como el elemento mas abundante en el Cos-
mos es el hidrégeno, las rayas mas abundantes observadas perte-
necen a este atomo, entre las que cabe distinguir la linea de Ly-
man-e (1216 A, en el ultravioleta), la H_(6563 A, su nombre es
realmente Balmer-a) v la de 21 cm (correspondiente a la transi-
cion de la posicion paralela a la antiparalela del «spin» del elec-
trén). Gran parte de nuestro conocimiento del Universo se ha ob-
tenido mediante el estudio de estas tres rayas.

El hidrégeno en muchas ocasiones se encuentra en forma mo-
lecular, H,. Esta molécula es muy pobre en rayas y bandas inten-
sas. Como parece existir una correlacién entre H, y la molécula
de CO, se estudian las propiedades de ésta para conocer las de
aquella. La molécula de CO emite mucho en 2.7 mm, que s por
tanto, una de las longitudes de onda mas estudiadas por los radio-
telescopios de ondas milimétricas.

Las rayas espectrales nos suministran mucha informacion so-
bre distintos aspectos fisicos de la region emisora (o absorbente).
Asi por ejemplo, nos permiten determinar:

a) La composicion quimica.—Cada atomo tiene su serie de
rayas, con espaciados caracteristicos entre ellas, que permite su
identificacion.




Raya de

Continuo emision

Raya de
absorcién

b) La velocidad de alejamiento del objeto emisor.—Debido
al efecto Doppler, las rayas no se localizan en su longitud de
onda propia, sino en una longitud de onda mayor si el emisor se
aleja del observador. En lugar de la longitud de onda del emisor
€N 1eposo, A, se encuentra otra, A, dada por

A=A (1 +fm) (1.5)

C

siendo v la velocidad de alejamiento (negativa, si es acercamien-
to) y c¢ la velocidad de la luz. (Esta formula es solo valida si
v < ¢). Asi podemos conocer el componente de la velocidad de
las estrellas y galaxias en la direccién de la linea de vision (la
que une al observador y al objeto observado).

¢) Las rayas tienen un ensanchamiento en longitud de onda
(no son «rayas» en el sentido literal de la palabra) debido a una
serie de causas, siendo destacable el ensanchamiento Doppler. In-
cluso si el astro no se aleja de nosotros, y por 1o tanto no existe
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un desplazamlento al rojo neto de la linea espectral unos atomos
se acercaran a nosotros, emitiendo algo mas azul, y otros se ale-
jaran, emitiendo algo mas rojo. El resultado es que la raya suftira
un ensanchamiento Doppler. El que unos atomos se alejen y otros
se acerquen puede deberse a distintos efectos tales como la agita-
cion térmica, la turbulencia, la dispersion de velocidades estela-
res en una galaxia y la rotacion. Si conocemos la dispersion de
velocidades, Av, en estos fenémenos, diferenciando en (1.5), ob-
tendremos la magnitud del ensanchamiento Doppler

AA z% Av (1.6)

Un mismo atomo puede producir una raya tanto en emision
como en absorcion. La raya es de absorcion cuando detras de la
zona donde se produce, existe otra region con un continuo inten-
so. Entonces, un fotén del continuo es absorbido por el atomo,
desapareciendo en esa frecuencia del continuo. Asi, la mayoria
de los espectros estelares presentan rayas de absorcion, pues en
el interior muy caliente se produce un intenso continuo térmico,
siendo las rayas de absorcién producidas en la atmoésfera estelar
mas fria. Los planetas tienen muchas rayas de absorcion pues su
espectro es basicamente el del Sol reﬂejado No obstante, en las
atmosferas planetarlas puede producn'se emisién propia, caracte-
rizada en ocasiones por rayas de emision. El medio interestelar;,
sin un intenso continuo detréas, suele caracterizarse por rayas.de
emision.

4 Fotometria

Ademas de las magnitudes fotométricas introducidas hasta ahora,
los astronomos utilizan otras, directa e intimamente relacionadas
con ellas, por tanto innecesarias, vestigios de la historia astron6mi-
ca. Su uso, aunque un poco irracional, estd generalizado, por lo
que su inclusion aqui es ineludible. Hiparco (~190 a.C.-~120 a.C,,
véase Material C2) clasifico las estrellas en 6 categorias, siendo
las mas brillantes de la primera v las apenas perceptibles de la sex-
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ta. Para acomodarse a las apreciaciones de Hiparco, se define la
«magnitud», m, de una estrella, mediante la formula !

m=-25lg) (1.7)

Jo

donde fes el flujo recibido en la Tierra y f, una constante. Hay
que resaltar en esta formula el logaritmo (pues mas o menos lo-
garitmica era la respuesta del ojo de Hiparco, como la de cual-
quier humano), el signo menos (con lo cual las estrellas méas bri-
llantes tienen menor magnitud, como ocurria en las categorias de
Hiparco) y la constante f, (que ajusta y hace corresponder la es-
cala de magnitudes a la de Hiparco). La magnitud esti intima-
mente relacionada con el flujo.

Si una estrella tiene una magnitud muy alta, es decir, se la ob-
serva débil, se debe o bien a que est4 lejos, o bien a que es intrin-
secamente deébil. Para comparar la luz de las estrellas, eludiendo
el efecto de la distancia, se define la magnitud absoluta, M, como
la magnitud, m, que tendria la estrella si fuera desplazada hasta
situarla a una distancia convencional de 10 pe. (La unidad parsec,
abreviadamente pc, se define luego. Ipc = 3.26 afios luz =
3.085 x 10'® cm). Su flujo seria entonces (de acuerdo con la for-
mula (1.2)) igual a f#*/10%, y al aplicar (1.7) tendriamos

M=-251g =m-5(1gr-1) - (1.8)

f107

donde r ha de medirse en parsec. Mientras que m es medible, M
~ no puede determinarse si no se conoce . Inversamente, si me-
diante algin procedimiento, podemos conocer M, esta férmula
nos permite determinar la distancia a la estrella.

El Sol tiene m = -26.78 y M = 4.72.

La magnitud absoluta esta intimamente relacionada con Ia lu-
minosidad y resulta sencillo probar (aprovechando que en el Sol,
M,y L, se conocen bien; véase Material B5) que

L
M=472-251g— (1.9)

o]




Cuando la fuente es extensa, empleamos la «magnitud por segun-
do de arco al cuadrado», u, que estd intimamente relacionada con
la intensidad. Se define mediante:

I
pu=-251g— (1.10
7 )

En la practica, el campo de observacion no sera precisamente de
172, dependiendo de las caracteristicas del telescopio, sino de un
angulo sélido 4. Si detectamos m al emplear 4, es facil pro-
bar que

pw=m+25lg4 (1.11)

siempre que en cualquier punto de 4 podamos admitir intensidad
constante.

No siempre es conveniente trabajar con espectros con mucha
resolucion. La fotometria es equivalente a una espectrometria de
muy baja resolucién. En la fotometria, toda la region visible del
espectro se reduce a registrar el flujo recibido en unas pocas lon-
gitudes de onda. Se emplean para ello unos filtros centrados en
unas pocas longitudes de onda determinadas, con una anchura
amplia en longitud de onda. La fotometria puede ser interesante
cuando el objeto es muy débil y su luz no puede descomponerse
en un nimero muy grande de intervalos en longitud de onda, 0
cuando es preferible manejar pocos datos de cada objeto con pro-
positos estadisticos, o cuando estamos mas interesados en la ima-
gen de un objeto extenso, etc.

El mas utilizado de los sistemas de filtros fotométricos es ¢l
sistema UBYV, con s6lo 3 filtros, U, B y V, en el rango visible. Sus
caracteristicas vienen dadas en la siguiente tabla. ’ .

Nombre Longitud de Anchura f

del filtro onda central del filtro erg s em HY!
U 365 nm 68 nm 1.9 x 1020
B 444 nm 98 nm 43 %102

89 nm 3.7x 102

A% 548 nm
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Este sistema se ha extendzdo ha(:1a el mfrarro_]o con los flltl‘QS
R, L J H, K, L, M, N llegando hasta 10 wm. El filtro V viene a
corresponder a la sensibilidad del ojo, aproximadamente. Las le-
tras U, B, V ademas de ser los nombres de los filtros, denotan la
magnitud cuando se utilizan esos filtros. Es decir, U = m,, cuan-
do empleamos el filtro U, B=m,y V=m,.

Ademais del flujo de un objeto nos mteresa conocer el «co-
lor». Podemos caracterizar de forma inmediata el color definien-
do los indices de color U-B y B-V. Asi, si una estrella tiene el in-
dice de color U-B muy alto, serd una estrella muy roja y si le
~ tiene pequefio serd muy azul. Estos indices de color son intere-
santes por dos cuestiones: a) el color esta relacionado con la tem-
peratura. No es incluso dificil demostrar que, en el caso de que el
objeto emisor fuera un cuerpo negro, el indice de color seria in- .
versamente proporcional a la temperatura; b) si no fuera por la
extincion de la luz debida a los medios atmosférico e interestelar,
no completamente transparentes, el indice de color seria el mis-
mo que el que observariamos si estuviéramos junto a la fuente
emisora, no dependiendo de la distancia, como no es dificil de-
mostrar.

Pero la extincion atmosférica produce una disminuciéon del
flujo procedente de una fuente, es decir, se observa mas tenue,
es decir, su magnitud aumenta con respecto a la que observaria-
mos si estuviéramos fuera de la atmodsfera. Naturalmente esta-
mos interesados en esta Gltima y el efecto de nuestra atmdsfera
es un efecto nocivo que hay que eliminar. La atmédsfera terrestre
es suficientemente conocida como para saber qué extincion de
la luz producird. Pero ésta es variable, pues depende basicamen-
te de la cantidad de polvo, polen, etc., existente en las capas ba-
jas, cuya densidad depende de las condiciones meteoroldgicas.
Es preferible, pues, aprovechar la propia noche de observacion
para realizar tal correccidon, aprovechando estrellas patron de
luminosidad muy constante. Para ver ¢cémo podemos hacerlo,
deduzcamos antes una formula que sera de interés en otros ca-
pitulos.

Supongamos que la luz de un objeto esta atravesando un me-
dio no completamente transparente. Al atravesar una distancia
dx, se perdera flujo, pasando de fa f— df. El flujo perdido df sera
tanto mayor cuanto mayor sea la densidad de moléculas absor-

w
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bentes, p, y serd mayor cuanto mayor sea f. Lo mas sencillo es
admitir que df es directamente proporcional a f, p y dx:

df = —« f pdx (1.12)

donde k es una constante, llamada coeficiente de extincién u
opacidad. El signo menos indica «pérdida» de flujo. ;
- Particularizando al caso de la atmoésfera, es evidente que cuan-
to mas cerca esté el objeto del horizonte, mayor sera la extincién
(véase figura 2). Se llama «distancia cenital», y, al angulo que
forman la vertical y la linea de visién. Si en lugar de x, distancia
en la linea de vision, usamos z, distancia en la direccion vertical,
tendremos dx = dz sec ), con lo que la formula anterior serd

- df=-kpfdzsecy (1.13)

formula valida solamente para una atmoésfera plana, inaplicable por
tanto a grandes distancias cenitales. Si en un momento dado y es
constante, como ya supusimos que k es constante, la integracion
de esta ecuacion diferencial es muy sencilla, proporcionandonos

fzf;oemqu sec y
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donde X, = J pdz, donde f_es el ﬂUJO fuera de la atmosfera y fel
re(:1b1d0 en Ia superficie. A X, se la llama «masa de aire» y es la
cantidad de masa atmosférica existente en una columna vertical
de 1 cm? de base y altura infinita. Una vez obtenida esta formula,
aplicamos la definicion de magnitud para encontrar cual es el
aumento en magnitudes debido a la atmosfera. Pronto encontra-
mos que, si m denota la magnitud fuera de la atmésfera y m” la
observada en la superficie

=m+ 1.086 kX, sec x (1.15)

Queremos conocer m, midiendo m’, admitiendo que m pueda ser
variable en el tiempo. Para ello precisamos conocer («X). Para
determinar («X,), suponiendo que es constante durante una noche
de observacion, aunque pueda variar de un dia para otro, ademas
de los objetos en estudio, observamos una estrella patrén de lu-
minosidad constante, y por tanto con m constante. Dejamos que,
a lo largo de la noche, como consecuencia de la rotacion terres-
tre, vaya variando la distancia cenital y de la estrella patréon. Re-
presentamos la curva [m’, sec x| que debe ser una recta. Ajustada
esta recta obtenemos m (ordenada en el origen) y la pendiente
(que sera igual a 1.086 «X ), lo que queriamos conocer. Una vez
obtenido este valor, podemos determinar m, fuera de la atmésfe-
ra, de la fuente objeto de estudio. (Véase f1gura 3)

La atmosfera no solo extingue, también modifica el color de
la fuente. Esto se debe a que la extincion depende de la longitud
de onda. Facilmente obtenemos que (por ejemplo)

(B-VY=(B-V)+1.086 (,—x,) X, sec x  (1.16)

La extincion se debe fundamentalmente al «scattering» de Ray-
leigh, para el cual k «< A™, siendo A la longitud de onda. Asi el
azul, con A mas pequefia, tendra mayor coeficiente de extincion.
Como k, > k,, en la formula anterior vemos que la atmosfera en-
rojece los astros estudiados, y tanto mas cuanto mas cerca estan
del horizonte. En efecto, vemos que el Sol, la Luna, etc., estan
mucho mas rojos cerca del horizonte. En el proceso de «scatte-
ring» de Rayleigh, un foton, al interaccionar con una particula de
polvo, cambia de direccion, por lo que se pierde en la direccion
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Figura 3

sec y

de observacion. Cuando la luz del Sol atraviesa la atmosfera, los
fotones azules cambian de direccidn y se esparcen en todas las
direcciones, mientras que los fotones rojos siguen su camino casi
sin perturbacion. El. Sol se enrojece, pero simultaneamente, el
cielo adquiere su color azul caracteristico.

También hay una absorcion interestelar debido al polvo, con
lo cual hay también un aumento en magnitud

Am = 1.086x [ pdr ~ 1.086 Kpr (1.17)

La tltima igualdad se cumple solamente si p puede suponerse
constante. Vemos entonces que Am o Cr, siendo C la constante
de proporcionalidad en el visible, del orden de 1 magnitud/kilo-
parsec aunque es mucho menor en el infrarrojo y mayor en el ul-
travioleta. La formula (1.8) tiene que ser entonces modificada,
para afiadir este efecto de extincion

M=m-5(gr—1)-Cr (1.18)

En este apartado nos hemos referido a la fotometria en el visi-
ble y en el infrarrojo cercano. Las observaciones en otras longitu-
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des de onda han sido posibles mas rec:lentemente y se han libera-
do del lenguaje de las magnitudes. Los radioastrénomos emplean
también sus propias unidades. Como unidad de flujo emplean el
Jansky (1 Jy = 107 watt m™> Hz) y espemflcan la intensidad
con la «temperatura de brillo»

1\2
T,=—-1 .
=5 (1.19)

(k es la constante de Boltzmann) medida en grados Kelv/in.

5 Distancias

Para fijar la posicion de un astro en un espacio tridimensional
podemos dar tres coordenadas polares. Dos de las coordenadas
son angulares (véase Material A3), nos indican la direccién en la
que se encuentra ¢l asiro y son de determinacion facil.

La tercera coordenada es la distancia. Su determinacion es
mucho mas dificil y constituye uno de los grandes logros de la
Astrofis1ca
' Existen muchos métodos, cada uno con su rango valido de
distancias. Estos rangos pueden solaparse, con lo cual adquirimos
confianza para aplicar métodos validos a mayores y mayores dis-
tancias. Suele hablarse de una «escalera» de procedimientos. Los
métodos son los diferentes peldafios y para ascender un peldafio
nos afianzamos en el anterior. El primer peldafio empieza aqui,
en nuestro planeta, andando con pasos exageradamente largos, si-
mulando con nuestras palmas el movimiento de un gusano u
otros medios mas sofisticados. El ltimo peldafio nos sitlia en los
confines del Universo observable. Lo malo es que los errores se
van propagando en cada peldafio y al final la escalera es incomo-
damente cimbreante. Los errores son grandes, aunque es tan ad-
mirable que podamos determinar distancias 10%° veces mayores
que nuestra estatura, que son perfectamente asumibles.

Eratostenes, en el siglo 11t antes de Jesucristo, determiné por -
primera vez el radio de la Tierra, observando que en Grecia, G, la
distancia cenital del Sol era y, cuando en un punto més al Sur, S,
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Figura 4

(mas al Sur que el tropico de Cancer) este dngulo era cero (véase
figura 4). No tenia mas que medir la distancia GS en la superficie
terrestre para determinar el radio. Para estimar la distancia GS se
informo de jlos dias que tardaban en llegar unos mercaderes con
sus camellos! Aun asi, la determinacion fue notablemente precisa.

Aristarco, uno de los grandes astronomos de todos los tiempos
(Véase Material C2), también en el siglo I antes de Jesucristo,
calculo las distancias a la Luna y al Sol. Comenzo calculando la
razén de ambas distancias d,/d, mediante la determinacion del
angulo Luna-Tierra-Sol en un dia de cuarto creciente o cuartd
menguante, aprovechando que entonces el angulo Tierra-Luna-
Sol es 90°. El Sol resultaba estar mucho mas alejado que la Luna,
a pesar de que su tamafio angular es muy similar, de medio grado
aproximadamente. Con el Sol practicamente en el infinito, obser-
v6 la sombra de la Tierra en la Luna durante un eclipse y dedujo
que ésta era aproximadamente tres veces mas pequefia que-aque-
11a. Una vez conocido el tamafio de la Luna, calcular su distancia
era sencillo, por lo que entonces también resultaba sencillo calcu-
lar 1a distancia y el tamafio del Sol.

El método mas directo para determinar la distancia a una es-
trella es el de la paralaje, que es basicamente una sencilla trian-
gulacion. La diferencia de direccion en la que se ve un objeto,
desde dos puntos accesibles, nos proporciona la distancia a ese
objeto, , de forma tanto mas sensible cuanto mayor es la base de




la trangulacion, es decir, la separacién entre esos dos puntos. De
esta manera, la convergencia de nuestros dos ojos permite al ce-
rebro estimar distancias no excesivamente grandes. La mayor
base de triangulacion de la que podemos disponer sin salirnos de
la Tierra es 2 unidades astronémicas (1 unidad astrondmica =
1 AU = distancia Tierra-Sol), es decir, dos puntos extremos de la
oOrbita terrestre, para lo cual las dos medidas desde sus extremos
han de hacerse con una separacion de 6 meses. El angulo Tierra-
Estrella-Sol se llama paralaje, p. Como es un angulo muy peque-
fio, su tangente es aproximadamente igual a él, por lo que pode-
mos escribir

niroduccion a la Astrofisica

p=15 (1.20)

¥

Figura 5

Tierra

Sol ' r Estrella:

si p se mide en radianes (véase figura 5). Pero si acordamos ha-
cer o= 1 (en unidades astrondmicas) y acordamos medir p en se-
gundos de arco, » seguira denotando la distancia, aunque medida
en una pintoresca unidad llamada «parsec». De esta forma no te-
nemos mas que determinar p, el dngulo de paralaje, en segundos
de arco, mediante la semidiferencia de las direcciones de apunta-
do a la estrella en los extremos de la base de la triangulacion, ha-
llar el inverso, y asi obtenemos directamente la distancia en par-
secs. Definimos concretamente 1 parsec (pc) como la distancia a
un objeto desde el cual el radio de la rbita de la Tierra se ve con
un segundo de arco. Es sencillo encontrar su equivalencia con
otras unidades de longitud -

1 pc=3.26 afios — luz = 206264 UA =3.085x 10 cm  (1.21)
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Debido a las limitaciones de los medios de observacion, me-
diante este método, solo se pueden medir distancias de estrellas
con paralaje superiores a unos 0.01”, es decir, con distancias in-
feriores a 100 pe.

No vamos a describir todos los métodos aplicables a mayores
rangos de distancias, sino s6lo los mdas destacables.

Uno de los peldafios de la escalera de medicidn de distancias,
tanto desde el punto de vista historico como actual, es el método
de las cefeidas. Las cefeidas son estrellas variables con una curva
de luz [f, t] muy caracteristica y son muy brillantes, con M entre
-2 y -7, por lo que se reconocen como tales a distancias muy
grandes. Su periodo es de entre 2 y 150 dias y se debe a oscila-
ciones periddicas de su radio, como sucede con otras estrellas va-
riables. Su interés como medidoras de distancia es que existe una
relacion entre su luminosidad absoluta y su periodo. Esta relacion
(perfectamente explicada con la teoria) se ha podido poner de
manifiesto con cefeidas cercanas, para las cuales su distancia es
conocida, y puede aplicarse a cefeidas lejanas en las que el perio-
do se determina muy bien, y por tanto su luminosidad absoluta,
lo que nos permite obtener su distancia. Mas exacta y mas util
para determinar distancias es la relacién luminosidad-color-
periodo, del tipo

M,=c +c,lgP+c,(B-V) (1.22)
4

donde M, es la luminosidad absoluta en V, P el periodo y c,-c,
y ¢, constantes con valores tipicos ¢, = -2.61, ¢, = -3.76,
¢, = 2.60. Este método nos permite conocer las distancias de las
galaxias mas proximas, en las que se pueden apreciar cefeidas in-
dividuales.

Bastante menos brillantes son las estrellas variables RR-Ly-
rae, a las que se identifica por su curva de luz caracteristica de
periodo entre 0.4 y 1 dias. Las RR-Lyrae tienen una luminosidad
absoluta muy constante (M ~ 0.7), independientemente de su pe-
riodo, lo que las convierte también en buenas indicadoras de dis-
tancia.

Otro escalon interesante estd constituido por la relacion de
Tully-Fisher, que establece una correlacion entre la luminosidad
absoluta y la anchura de la raya en 21 cm del espectro de radio de
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una galaxia espiral La relacmn Tully-Fisher no t1ene una exphca—
cion tedrica clara, segin veremos en el capitulo de Galaxias. La
relacion es concretamente asi:

M=c lg(Slnl

v ) t+e, (1.23)

con valores tipicos: ¢, = -5.90, ¢, = -4.39. En esta formula, i es la
«inclinaciony de la galaxia, con i = 0 para una galaxia «de caray,
i = 90° para una galaxia «de perfil». W es la anchura de la raya
de 21 cm medida en km/s. Esta unidad puede parecer extrafia
para caracterizar una anchura de una raya, aunque es muy utiliza-
da. La anchura se debe al efecto Doppler, por lo que la anchura
en longitud de onda se traduce facilmente en anchura en veloci-
dad utilizando la formula (1.6). Asi por ejemplo, una anchura de
200 km/s en la raya de 21 cm corresponde a 0.014 cm.

Como veremos, las supernovas son estrellas que explotan, ha-
ciéndose tan brillantes como toda una galaxia, por lo que pueden
apreciarse a distancias tan grandes como 1 Gpc. Se ha observado
que existe una relacidén entre el maximo de luminosidad y el
tiempo caracteristico en el que la supernova se desvanece. Como
este tiempo de decaimiento puede medirse razonablemente, po-
demos determinar entonces la luminosidad, y por tanto, utilizar
las supernovas como trazadores de distancia.

Finalmente, podemos medir distancias con la ley de Hubble
(que veremos) segun la cual, la velocidad con que se aleja una
galaxia es proporcional a su distancia. Mediante el efecto Dop-
pler, la velocidad se mide muy bien, por lo que puede determi-
narse en cualquier objeto que contenga rayas espectrales, por le-
jos que esté. Pero en ocasiones nos interesa medir la distancia y
la velocidad de los objetos astronomicos, de forma separada, con
objeto de conocer la cinematica del Universo observable, con lo
que la ley de Hubble queda, en ese caso, descartada.




2. Estrellas

1 Clasificacion estelar

No es dificil clasificar las estrellas. Casi todas pertenecen a la
llamada «Secuencia Principal», que consiste en una ordena-
cion gradual de los rasgos y rayas de sus espectros. La Se-
cuencia Principal estd formada por los tipos O, B, A, E, G, Ky
M, pero se pasa de forma continua de uno a otro sin que hayd
ningin salto ni interrupcion. Como sélo hay una fila en la or-
denacién, podemos pensar que un solo parametro rige la posi-
cidén de una estrella en la secuencia. Al querer identificar este
pardmetro con alguna magnitud fisica caracteristica de la es-
trella, se pensé (inicial y erroneamente) que este parametro era
el tiempo de vida. Como reminiscencia de aquella creencia, se
siguen llamando «tempranas» a las estrellas de los tipos pri-
meros y «tardias» a las de los tltimos. Hoy sabemos que el pa-
rametro que rige la ordenacion es la temperatura de la atmoOs-
fera estelar, es decir, de la capa maés externa que es accesible a
la observacion.

En efecto, los tipos primeros se caracterizan por rayas de ato-
mos ionizados (la ionizacion requiere alta temperatura) y los ti-




Introduccién a la Astrofisica

Figura 6
M 4
Brillante
-0 4
5 1 s Gigantes
Rojas
11 Azl
Caliente
34
7 .
T < - -
00 BO A0 FO GO MO S

pos ultimos contienen moléculas (las fragiles moléculas se diso-
cian con la alta temperatura). . x

El parametro S, que nos hace recorrer la Secuencia Principal,
¢s pues una funcion exclusiva de la temperatura de su parte exter-
na, aunque la escala resulta invertida y no es lineal. La atmédsfera
de las estrellas O esta a 50000 K; la de B a 25000 K;lade A a
15000 K; la de F a 7600 K; la de G a 6000 K; la de K a 5100 K;
lade M a 3600 K.

Se puede afinar mas y colocar tras la letra del tipo un ntimero
del 0 al 9, dividiéndose cada grupo en 10 subgrupos. El Sol es
una estrella de tipo G2.

Tenemos dos magnitudes que caracterizan observacionalmen-
te una estrella: su magnitud absoluta, M, y su indice espectral, S.
Si representamos un diagrama [M,S] la mayoria de las estrellas
estan agrupadas en torno a una curva (véase figura 6). A una re-
presentacion tal, se la llama diagrama Hertzsprung-Russell, o
simplemente diagrama HR. En un diagrama HR, el eje M esta in-
vertido de forma que las estrellas luminosas estdn arriba, las dé-
biles abajo, las frias a la derecha y las calientes a la izquierda.

¥



Figura 7

-0.6
-0.2
0.2

0.6

La mayoria de las estrellas estan en la Secuencia Principal. Perf)
las excepciones son importantes también. Por encima en el diagra-
ma HR se encuentran las gigantes rojas; por debajo, las enanas
blancas. Las estrellas gigantes rojas son efectivamente gigantes. Si
su temperatura es normal, el flujo ¢ que emitan sera normal, por
ser g ~ oT* si la energia emitida por cm” de superficie es normal,
pero su luminosidad ¢s excepcionalmente alta, su superficie debe
ser excepcionalmente grande. Al contrario, las enanas blancas son
efectivamente enanas, pues su temperatura es normal, su emision
por cm? es normal, pero su luminosidad es excepcionalmente baja,
luego deben de ser estrellas muy pequefias.

El problema del diagrama HR es que M no es una magnitud
directamente obtenible observacionalmente y, como sabemos, m
no se refiere exclusivamente a propiedades intrinsecas de la es-




trella, sino que depende mucho de la distancia. Por eso se utiliza
en ocasiones el diagrama color-color, por ejemplo [U-B,B-V]
(tigura 7). El enrojecimiento interestelar desplaza a una estrella
de su posicion intrinseca en la Secuencia Principal, por lo que,
en la practica, este diagrama tiene el aspecto de una grafica que,
con la tinta fresca, hubiera sido emborronada por una mano des-
cuidada deslizdndose hacia la parte mas fria y oscura del diagra-
ma. Cuanto mas lejos estan las estrellas, més se separan de la se-
cuencia principal, por efecto de la extincion interestelar. A veces
hay confusion: al observar, por ejemplo, una estrella en la zona
de las FO, no sabemos si es una FO cercana o una B5 enrojecida
por su lejania.

2 Estrellas dobles y masas estelares

Con mucha frecuencia, dos estrellas forman un sistema doble, es
decir, giran la una con respecto a la otra, debido a su propia gra-
vedad, y se mantienen unidas indefinidamente. No hay sistemas
triples debido a que tres cuerpos no tienen en general 6rbitas es-
tables, con lo cual, una de las tres estrellas puede ser expulsada
del grupo. Ni hay sistemas cuadruples, etc. :

La tnica forma de que se forme un sistema triple es que un
sistema doble se aparee con otra estrella. Esto parece una frase ri-
dicula pero, para que se dé este caso, la distancia entre las estre-
llas del sistema doble debe ser muy inferior a la que separa el sis-
tema doble del tercer cuerpo. '

Por ejemplo, la estrella Castor de la constelacion de los Ge-
melos es en realidad un sistema sextuple, formado por dos sis-
temas dobles A y B y tal que el sistema A + B a su vez se apa-
rea con otro sistema doble C. Pero las distancias de cada uno de
los sistemas dobles A, B y C son del orden de 0.02 UA, la dis-
tancia entre A y B es de 83 UA y la distancia entre A + B y C.
es de 1000 UA. Sélo con estas diferencias de 6rdenes de magni-
tud entre los pares pueden formarse sistemas de orden superior
a dos.

Los sistemas dobles pueden ser visuales, fotométricos y espec-
troscopicos. En los sistemas dobles visuales vemos las dos estre-
llas y como giran una alrededor de la otra. En los sistemas dobles




Figura 8

fotométricos s6lo vemos una estrella cuya luz, periédicamente va-
riable, se interpreta como el resultado de eclipses mutuos de dos
estrellas. En los sistemas dobles espectroscopicos, solo vemos una
estrella, pero los desdoblamientos y desplazamientos Doppler de
sus rayas espectrales nos hacen pensar que estamos observando
los movimientos orbitales de un sistema doble.

El interés de las estrellas dobles es que nos permiten la deter-
minacién de las masas estelares, constituyendo el inico procedi-
miento directo de importancia que poseemos. El principio es
muy simple. Observando el movimiento de un planeta podemos/
conocer la masa del Sol. De igual modo, podemos obtener las
masas estelares, pero su obtencion depende del tipo de estrellas
dobles que estemos observando.

a) Estrellas dobles visuales.

Supongamos que el plano de las Orbitas es perpendicular a la
linea de visién. Observamos que la estrella 1 en la figura 8 des-
~ cribe una elipse de semieje mayor 4, y la estrella 2 otra con se-
mieje mayor 4,. Ademas la estrella 2 descnbe con respecto a la |
una elipse de semleje mayor A = A, + A,. Segin la tercera ley de
Kepler (véase Material B3)

A? G
= (3 + 9) @.1)
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Figura 9

E

siendo 7 el perfodo de las orbitas y M y M, las masas de las dos

estrellas. Ademas, podemos considerar que el centro de gravedad
tiene una posicion inmévil lo que nos exige que:

4, _ M

— L 2.2

YR (2.2)

2 3

Con estas dos ecuaciones obtenemos

4 A* 4
= ey

= ! 2.4)
y el problema esta resuelto.
b) Estrellas dobles espectroscépicas.

En la figura 9 observamos cémo una raya espectral se desdo-
bla y sus componentes tienen desplazamientos Doppler opuestos




Figura 10

r
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debido al movimiento orbital de las estrellas. Supongamos para
simplificar el analisis que las 6rbitas son circulares y que tienen
un angulo de inclinacién i con respecto al «plano del cielo», es
decir, al plano perpendicular a la linea de vision. En la figura 10
representamos una de las dos estrellas que forma un dngulo ()¢
con respecto a un origen OO’ de angulos en el punto mas alejado
de la 6rbita. Claro esta que () = 27/, siendo 7 el periodo obser-
vado. El radio de la érbita es 4 . Mediante el efecto Doppler, so-
lamente observamos el componente de la velocidad en la linea de
vision TOO”, para lo cual, el radio vector de la estrella OE debe
de ser proyectado sobre esta direccion. Primero proyectamos so-
bre la direccién OO’ obteniendo 4, cos ()¢ y luego sobre la linea
de vision TOO”, obteniendo 4, cos Q¢ sin i. Si derivamos esta
proyeccion con respecto al t1empo obtenemos el componente de
la velocidad de la estrella en la direccion de la linea de vision

v, =—A, sin i sin (¢ (2.5)

que puedé compararse con la velocidad observada. Conocemos
v(f) y Q pero desconocemos 4, e i. Segun lo previsto, v (f) tiene
que ser una sinusoide, de la cual obtenemos que su amplitud es.




Fxgura 11

Curva de luz t

A7 = A sin i. Si pudiéramos conocer i ya podriamos utilizar las
formulas precedentes para calcular las masas, pero nuestros ra-
dios ahora van multiplicados por el factor desconocido (sin 7).

Por tanto, nuestro resultado no ha sido tan satisfactorio como
en el caso de las estrellas dobles visuales: No calculamos My
M, sino M, sin® i y M, sin’® i. Claro que como sini < 1, algo de 1 in-
formacmn retenemos. Cuando el sistema es a la vez espectrosco-
pico y fotométrico podemos obtener las masas sin ambigiiedad
pues, si observamos los eclipses mutuos, es que i = 90°. En este
caso, la precision de la medida de las masas es incluso mayor que
la alcanzada mediante los sistemas dobles visuales, pues no s¢
necesita conocer la paralaje.. .

Como caso particular, podrlamos mencionar aqul 1a deteccion
de sistemas planetarios. Fuera de nuestro sistema solar es dificil
detectar directamente un planeta, aunque se ha conseguido. Con
mas facilidad se ha detectado el movimiento de algunas estrellas
inducido por uno o varios de sus planetas. El Sol tiene un movi-
miento de traslacion alrededor de un punto que viene a estar mas
o menos en su superficie, debido a la atraccion que Jipiter ejerce




sobre el Este mov1miento es demas1ado lento apenas detectable
desde otras estrellas con nuestros instrumentos, pero el movi-
miento de otras estrellas puede ser mayor. Son ya numerosos los
sistemas planetarios detectados.

En general se trata de planetas muy grandes y muy préximos
a la estrella, lo que favorece el descubrimiento.

Por ejemplo, 47 Ursae Majoris de tipo GO, con 1.7 M_ tiene
un planeta de 2.4 masas de Jupiter a una distancia de 2.1 UA.
Puede entonces calcularse que la velocidad de la estrella inducida
por el planeta es de ~46 m/s. La precision requerida es extraordi-
naria pero alcanzada mediante técnicas especiales.

c) Estrellas dobles fotometricas.

Supongamos que el sistema doble esta formado por una estre-
lla grande y brillante y otra pequefia y menos brillante. En la fi-
gura 11 representamos los diferentes eclipses que se observarian
al recorrerse la Orbita y cémo veriamos la curva de luz [f, t]. Una
estrella con una curva de luz asi, se llama de tipo Algol, aunque
sepamos que, en realidad, se trata de dos estrellas.

Veamos coémo a partir de la curva de luz, somos capaces de
obtener los radios de las dos estrellas.

La figura 12 se divide en tres partes. En la primera, vemos la
estrella pequefia cuando comienza el eclipse parcial y cuando
acaba, desde la perspectiva del observador. En la segunda, la
perspectiva es la de un observador situado perpendicular a la o6r-
bita (y por tanto también, perpendicular a la linea de vision). Ex/
la tercera, representamos la curva de luz sefialando los momentos
de comienzo y final del eclipse parcial.

Vemos en esta figura que

R —R

sin ()¢, = —J~Z~—2—~— (2.6)
R +R

sin Qtz = —'—L'I—‘g— (27)

Si el sistema es ademas espectroscopico, ya vimos que se podia
determinar 4. Como (), ¢, y ¢, son observacionales, de estas dos
ecuaciones podemos obtener R, y R, (lo mejor es sumar estas dos
ecuaciones para obtener R y restarlas para obtener R)). En el
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Figura 12
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caso de sistemas dobles, tanto fotométricos como espectroscopi-
cos, por tanto, podemos obtener M, M, 4, R, y R,.

d) Relacién masa-luminosidad.

Una vez obtenida una buena coleccion de datos de masas y lu-
minosidades estelares, ha podido comprobarse que hay una rela-
cion masa-luminosidad, del tipo

Lo M~ (2.8)




donde X es un coeflc;lente de un valor aproxmlado de 3 aunque
para las estrellas «tempranas» es algo mayor y para las muy «tar-
dias» algo menor. Esta relacion tendra que ser justificada teorica-
mente después. Desde el punto de vista observacional, puede ser-
vir para determinar masas de estrellas que no formen parte de
sistemas dobles.

3 Por qué brilla una estrella

Esta pregunta, seguramente nacida en los labios de un hominido
hace millones de afios, parecia condenada a la inmortalidad. Pero
en la Fisica no hay preguntas sin respuestas, y hoy, los afortuna-
dos hombres de este siglo, ya conocemos la de ésta. Hay grandes
logros de la Humanidad que no sabemos celebrar. Las estrellas
lucen debido a la liberacidon de energia nuclear, consecuencia de
un proceso de fusién. ;Como intentaba la admirable Fisica del si-
glo XIX contestar a esta vieja pregunta, si aun no se conocia la
energia nuclear?

Se suponia que en el colapso gravitatorio que formo la estre-
lla, la energia potencial se convirti6é en térmica; la estrella calien-
te emitiria luz hasta «gastar» su energia potencial inicial. Este
mecanismo se llama de Kelvin, y ciertamente parece muy razo-
nable. La dificultad surge cuando queremos desarrollar cuantita-
tivamente la hipétesis. La energia potencial liberada de la proto-
estrella hasta formar una estrella como el Sol es GM?/R, que
viene a ser 4 x 10*® erg. La luminosidad del Sol és
4 x 10% erg/seg, luego si el Sol ha mantenido su luminosidad
mas o menos constante a lo largo de su vida, ésta habria tenido
una duracién de 10 segundos, es decir 3 x 107 afios. Pero pronto
se vio que, no solamente la Tierra, sino alguno de sus fosiles, te-

~ nian una antigiiedad muy superior a 10? afios.

No era previsible que la luminosidad del Sol hubiera ido
aumentando a lo largo de su historia, sino mas bien todo lo con-
trario, en el caso de que el mecanismo de Kelvin fuera correcto.
La prehistorica pregunta seguia dando tumbos.

La teoria de la Relatividad, al reconocer la equivalencia entre
masa y energia, y la «explotacion» posterior de esta idea, trajeron
la respuesta de forma sencilla. La energia disponible ya no era.
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GM?R, sino Mc? (o mas atn, si la luz se hubiera llevado parte de
su masa primitiva). Como para el Sol, Mc? ~ 2 x 10> erg, obten-
driamos un tiempo de vida tipico de 10" afios, valor que elimina-
ba todo tipo de paradojas. El Universo tiene una edad de algo mas
de 10 afios, pero 10" afios seria la vida total del Sol, que atn no
ha muerto, y ademas no toda su masa ha de convertirse en luz.

La masa del hidrogeno es practicamente la masa de un proton;
la masa del helio, la de dos protones y dos neutrones. Pero la
masa del helio es menor que cuatro veces la masa del hidrogeno:
hay un defecto de masa. Este defecto de masa es la energia libe-
rada en el proceso de fusion nuclear 4H —» He. Perdemos en el
proceso el 0.7%. Como ¢l gas protogalactico estaba mayoritaria-
mente constituido por hidroégeno, este proceso es muy eficiente
para proporcionar la luminosidad del Sol. Ciertamente, mediante
fusion podemos ir generando atomos mas y mas pesados hasta
legar al hierro. A partir del hierro las reacciones nucleares son
endotérmicas. Nos quitan, mas que nos dan, energia.

Pero el defecto de masa en el proceso 14 He — Fe es so6lo del
0.1%, independientemente de los procesos intermedios que de-
ben proporcionar atomos tan interesantes como C, O y N. Proba-
blemente, estos atomos se han formado asi, y no conocemos otro
posible origen, pero esto nos resuelve poco el problema de la
gran y persistente luminosidad del Sol. Los atomos mas masivos
que el hierro, como el uranio, se habran formado en algun sitio,
puesto que existen. Probablemente su nacimiento tuvo lugar en
explosiones de supernovas, donde disponemos de una gran canti-
dad de energia.

Si el proceso nuclear principal es 4H — He, no tenemos Mc*
como energia disponible, sino solo 0.007 Mc?, que es del orden
de 1.4 x 10°? erg, lo que limita la vida del Sol a algo menos de
10" afios. (Como no se consume todo, el tiempo de vida del Sol,
se estima en 10! afios, mas bien.) El proceso 4H — He puede
consistir en sucesivos agregados de protones (proceso pp) o utili-
zando como catalizadores atomos mas pesados (proceso CNO).
Nos falta saber como se produce la fusion del He y otros atomos.
Pero el origen de la energia radiativa del Sol esta esencialmente
resuelto.

No podemos aprovechar la fusion del hidrogeno para resolver
los problemas energéticos humanos, al menos hoy por hoy por-
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que, para que tenga efectivamente lugar, necesitamos un medio
con una temperatura de 10’ K. Claro que indirectamente la esta-
mos aprovechando, pues nuestra fuente de energia basica sigue
siendo el Sol, bien la que nos llega hoy, bien la que quedd alma-
cenada en el pasado.

4 El interior de una estrella normal

Suponemos que una estrella nacié como consecuencia del colap-
so gravitatorio de una nube gaseosa protoestelar, de la forma que
estudiaremos en el capitulo siguiente. En un principio, debido al
mecanismo de Kelvin, la contraccion de la protoestrella convirtio
energia potencial en térmica, llegdndose a alcanzar 107 K en el
interior. En ese momento, entraron en accion las reacciones nu-
cleares. Admitamos que, una vez alcanzado este estado, la estre-
lla adquiere condiciones estacionarias y estaticas, por lo que
nuestras ecuaciones tienen que ser las ecuaciones del equilibrio,
que son las cuatro siguientes:

a) Ecuacion del equilibrio hidrostatico

Consideremos una esfera de radio 7 en el interior de la estre-
lla. En un punto cualquiera de ella, por unidad de volumen, se
ejercen dos fuerzas que deben equilibrarse mutuamente, la gra-
vedad y la llamada «fuerza del gradiente» (de presion). Esta se-
gunda fuerza puede ser menos familiar, pero esta presente en
todo fluido. Si en una region del fluido hay mas presion que en
otra, el fluido tenderd a moverse de donde hay mas presion a
donde hay menos, es decir, en direccién justamente contraria a
la del gradiente de presién. La componente radial de esta fuerza
(por unidad de volumen) serd —dP/dr (y no es esperable otra’
componente, suponiendo que la estrella tiene simetria esférica)
de adentro a fuera, si dentro es mayor la presion. Esta fuerza se
equilibrar4 con otra hacia dentro, como es la gravedad.

Para calcular la fuerza por unidad de volumen en €l punto «P»
(véase figura 13), aprovechamos un teorema muy interesante de
la gravitacién: cuando tenemos esta situacion con simetria esfé-
rica, la fuerza de la gravedad sobre el punto «P» se puede des-
componer en dos: la debida a la esfera interna de radio 7 y la de-
bida al resto exterior. La primera es igual a la ejercida por una
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masa puntual situada en el centro, siendo su masa igual a la masa
total contenida en esa esfera. La otra fuerza externa es completa-
mente nula. Por tanto, si M(r) es una variable que representa la
masa estelar en el interior de una esfera con radio 7, la fuerza de
la gravedad por unidad de volumen que actia en «P» es, sencilla-
mente, GMp/r?, siendo p la densidad. Claro esta que M es una va-
riable radial, que no hay que confundir con la masa de la estrella.
Unicamente M(r = R) = M. La ecuacion del equilibrio hidrostati-
co es sencillamente

P GMp
= 2.
o dr B | (_ 9)

Hemos introducido la variable M(r), que, en realidad, est4 rela-
cionada con las otras variables utilizadas, y hay que especificar-
lo. Si consideramos una capa de cebolla de radio » y espesor dr,
ésta tendra una masa dada por

dM = p4mridr (2.10)




Figura 14

I+dl

dr

Capa de estrella

que es la relacidén buscada. A esta ecuacion se la llama (impro-
piamente) ecuacion de continuidad.

b) Balance energético

Consideremos nuevamente una capa de cebolla en el interior
de lIa estrella. Introducimos la variable /, funcién de r, como

l=4mrq (2.11)

de sencilla interpretacion: /(r) es la energia por segundo que
atraviesa una esfera de radio . Evidentemente /(» = R) = L. D¢
la capa de cebolla considerada, sale mas que entra, una energia
dl por unidad de tiempo (véase figura 14). Esta energia tiene
que ser la liberada por las reacciones nucleares que tienen lu-
gar en el interior de la capa. Si llamamos € a la energia nuclear
liberada por unidad de masa y tiempo, la energia liberada en la
capa serd epdar’dr. Por tanto, la ecuacion del balance energé-
ficoes - . .

dl = 4mper’dr (2.12)

Hemos supuesto implicitamente que el flujo de energia, g, es de
caracter radiativo. En algunas capas, de algunas estrellas, en al-
gunas épocas de su vida, puede tener cardcter convectivo (vease
Material B9). | :
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C) Ecuacmn del tmnsporte radzatzvo

Los fotones del interior de una estrella interaccionan tan fre-
cuentemente con los atomos, que no deben de estar muy lejos del
equilibrio de cuerpo negro. En un punto de la superficie interna
de la capa de cebolla observariamos un flujo hacia arriba de oT*.
En un punto de la superficie externa de la capa de cebolla obser-
variamos también un flujo dado por oT*, pero ahora la tempera-~
tura seria algo diferente (menor, probablemente). Esto da lugar a
una variacion de flujo

dg = d(oT?) (2.13)

Esta diferencia de flujo debe de estar asociada a la extincion en la
capa de cebolla considerada. Pero ya vimos (ecuacion 1.12) que
¢sta era

dg = —kpqdr (2.14)

Igualando, obtenemos que el flujo

g=——T7 (2.15)

Pero en lugar de la variable g estamos utilizando la variable /,
luego la ecuacién que nos proporciona el transporte radiativo es

16 dT
J=_ 22T aps 4 (2.16) -
Kp dr

Como es de esperar que la temperatura disminuya con el radio,
dT/dr <0, obtenemos / > 0, como es evidente.

d) La ecuacion de estado

Tenemos 4 ecuaciones diferenciales (2.9, 2.10, 2.12, 2. 16) y
en ellas figuran, las variables », P, M, p, I, €, k, T. Entre estas
magnitudes, alguien nos tendria que decir cuanto vale €, que sera
una funcién de las otras variables. La liberacion de energia nu-
clear depende mucho de la temperatura y los fisicos atdmicos nos
tienen que decir cuanto vale €(7"). Nos tienen que decir también

como es la funcion «(7).




Esta informacidn es algo ajena al planteamiento astrofisico
que estamos haciendo. Digamos que la cadena pp implica € e T%,
mientras que el ciclo CNO implica € o« 7. Para k, podemos su-
poner que es constante, si no necesitamos una gran precision, o
bien que se trata de la opacidad de Kramer, o< pT-7>.

Supongamos que conocemos entonces €y k en funcion de las
otras variables que aparecen en nuestras ecuaciones. Imaginemos
que queremos conocer el «perfil radiaby de estas otras variables,
es decir P(r), M(r), p(r), I(r) y T(r). Son cinco magnitudes y solo
tenemos cuatro ecuaciones. Hace falta una quinta ecuacion. Esta
es la ecuacion de estado, que liga P, p, T. Esta relacién depende,
sin embargo, de la naturaleza de la materia considerada. Y ;cual
es la naturaleza de la materia en los interiores estelares? La ecua-
cion de estado mas sencilla y con la que estamos mas familiariza-
dos es la de los gases perfectos, por lo que vamos a suponer, en
principio, que el gas de la estrella es perfecto

P=nkT (2.17)

(véase Material B4). Esta ecuacion relaciona P, n (nimero de
particulas por unidad de volumen) y T. Pero la densidad y el ni-
mero de particulas por unidad de volumen estan relacionadas
por

= mn 2.18)
p (

siendo m la masa de una particula. Cuando se trata de una mezcla
de gases, m es la «masa equivalente» de una particula de estrella.
Coémo calcular ésta y cudles son sus valores posibles en una es-
trella, se comenta mas adelante. El caso es que la ecuacion de
estado relaciona p, p, v T, y cuando se incluye como ecuacion
dentro del sistema de ecuaciones que teniamos, nos permite calcu-
lar todas las funciones P(r), p(r), T(r), I(r) y M(¥r).

5 Estrellas de la secuencia principal

Vamos a suponer que una estrella «normal» esta formada por un
gas perfecto. Veremos que esto nos lleva a conclusiones que nos
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exphcan muy satisfactoriamente las propledades de las estrellas
de la secuencia principal.

De todas las formas, las mismas ecuaciones que obtengamos,
nos llevaran a pensar y nos prevendran que la ecuacion de estado
elegida y alguna de las otras ecuaciones no son correctas para
otros tipos de estrellas, lo que nos exigird, por tanto, otro plantea-
miento.

Nuestro sistema de ecuaciones es el formado por las ecuacio-
nes (2.9), (2.10), (2.12), (2.16) y (2.17). La mayor parte de estas
ecuaciones son diferenciales y dificiles de resolver sin recurrir a
hipétesis simplificatorias. Por lo tanto, vamos a integrarlas por
un procedimiento numérico (véase Material B6). Los métodos
numéricos son engorrosos, especialmente en un libro con preten-
siones introductorias. Si quisieramos obtener unos resultados pre-
cisos, nos veriamos obligados a adoptar muchos pasos de-inte-
gracion. Es €sta una de esas labores que hace muy bien un
ordenador, pero nosotros, mas que una gran precision, estamos
interesados, de momento, en saber como funciona una estrella,
cuales son los valores caracteristicos de las funciones que esta-
mos considerando, especialmente en el interior, completamente
inaccesible a la observacion.

Si no queremos ser muy precisos, podemos hacer la integra-
ci6n numérica con muy pocos pasos de integracion. Cuantos me-
nos cojamos mas pronto llegaremos al resultado y de forma mas
sencilla y rapida podremos reflexionar sobre los mecanismos de
una estrella. Los valores encontrados seran sélo aproximados,
pero los ordenes de magnitud, fiables. En todo caso, cuando en-,
contremos un valor, podremos contrastarle con los valores co-
rrespondientes en el Sol (véanse Materiales BS y AS8), obtenidos
por procedimientos mas elaborados. En todo caso, haremos un
calculo exploratorio que pudiera servir de base a los modelos
mas precisos. Atrevamonos a coger el niimero minimo de pasos:
juno solo!

Un solo paso radial entre dos puntos: uno de los puntos elegi-
dos sera el centro de la estrella y el otro la superficie. Los valores
de las funciones en un punto intermedio, cuando se necesiten, se-
rén tomados como la semisuma de sus valores extremos en ¢l
centro y en la superficie. Los valores centrales tendran un subin-
dice cero. Asi los valores en el centro y en la superficie serdn




Mir=0)=0 M@Fr=R)=M
I(r=0=0 Ir=R)=L
Pr=0)=P, Pr=R)=0 (2.19)
Ir=0)=1, Tr=R)=0 |
pr=0=p, p(r=R)=0

Puede sorprender, por ejemplo, que 7(r = R) = 0, cuando he-
mos dicho anteriormente que la temperatura de la atmosfera de
una estrella puede ser, por ejemplo, de S000 K. Todo es relativo.
Es previsible que las temperaturas en el interior sean tan grandes
que 5000 K pueda considerarse como un valor practicamente
nulo. -
Empecemos a considerar Ia ecuacion (2.10). Alli aparece dM,
que al emplear diferencias finitas, sera la resta del valor de' M
en la superficie menos el valor de M en el centro, es decir
dM — M- 0 = M, la masa de la estrella. Luego aparece p, y para
esta magnitud deberiamos adoptar un valor caracteristico en la
region del intervalo de integracion. Convinimos en adoptar la se-
misuma, p en la superficie, mas p en el centro, partido por dos, es
decir, p — (0 + p,)/2 = p,/2. Igualmente > — ((R + 0)/2)* = R*/4,
pero dr — R — 0 = R. Con una transformacion similar en nuestras
cinco ecuaciones obtenemos

T
M=—p Rt (2.20),
| p,GM .
Pt @21)
L= —473 P& R’ (222)
2o
L=""7Rr (2.23)
Kp,
p=For (2.24)
0 0 °

m




e comprende que las constantes numéricas, como 2y como
7, no son de mucha confianza y podrian sencillamente igualarse
a la unidad, aunque las arrastraremos. En cambio, las igualdades
entre nuestras distintas magnitudes tienen que ser correctas en or-
denes de magnitud, y nos pueden proporcionar datos tan valiosos
como T, Py, p,, etc., de los que aun no tenemos idea, 0 informa-
ciones interesantes sobre los mecanismos fisicos de las estrellas.
Las dos primeras ecuaciones se juntan en una sola valida para
todo tipo de estrellas

2 GM?

P 0 = W;I_T. R (225)
Como en el Sol My R se conocen bien, obtenemos para la
presion central solar Py~ 8 X 107 dinas/cm?. Con (2.20) calcula-
mos para el Sol, p, = 4 g/lcm’. Este valor dista bastante del real
obtenido con modelos mas precisos (~160 g/cm?), pero en todo
caso, llama la atencién el que la densidad sea relativamente simi-
lar a la densidad de los objetos terrestres. De (2.24) obtenemos

T ="—— (2.26)

ecuacion de interpretacion sencilla: la energia térmica de un ato-
mo, kT, es igual a su energia potencial GMm/R. Con esta formu-
la, obtenemos para el Sol, T, = 2 x 107 K, s6lo muy ligeramente
superior al valor real de 1.5 X 107 K. Precisamente este valor de
~ 107 K, es el necesario para que empiecen a tener lugar las reac-
ciones nucleares de fusion del hidrégeno. Esta coincidencia no
puede ser casual, y debe de explicarse del siguiente modo.

La estrella nace como colapso gravitacional de una nube ga-
seosa protoestelar.

Al contracrse se va calentando mediante el mecanismo de
Kelvin. Se va calentando hasta llegar a los 107 K. En ese mo-
mento empieza la combustion del hidrogeno. La combustion
del hidrégeno produce un gran calentamiento que conduciria a
una expansion de la estrella. Al expandirse la estrella, se enfria-
ria. Al enfriarse se reducira la fusion del hidrégeno, la tempera-
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tura disminuird y la gravitacion llevard a una nueva contraccion
que a su vez producird aumento de temperatura y avivamiento
de la fusion. Esto hace que, cuando se alcanzan los 107 K, la es-
trella se equilibra; no puede contraerse mas, ni puede expandir-
se; a lo sumo puede haber oscilaciones del radio y la temperatu-
ra. En efecto, vemos que si la contraccion fuera mayor que la
del equilibrio, se calentaria mas de la cuenta por el mecanismo
de Kelvin, las reacciones nucleares se intensificarian, y el so-
brecalentamiento debido a ellas haria expandirse a la estrella,
llegando nuevamente al radio de equilibrio y a una temperatura
de ~ 107 K.

Si esto es asi, predecimos que todas las estrellas de la secuen-
cia principal tienen la misma temperatura, igual a poco mas de
107 K. Esto es efectivamente asi.

Pero si T es una constante, la ecuacion (2.26) nos dice que, en
una estrella de la secuencia principal, M o R, siendo kT,/Gm la
constante de proporcionalidad. Por tanto, las estrellas cuanto mas
masivas son mas grandes. Aunque esto no parece una conclusion
extrafia y destacable, s6lo es cierta para las estrellas de la secuen-
cia principal.

Si en la ecuacion (2.23) sustituimos p, por su valor obtenido
en la ecuacion (2.20) y T, por su valor obtenido con la ecuacion
(2.26), obtenemos

3 o { Gm\*
K k

L M3 2.27)

donde m es practicamente la masa del atomo de hidrégeno, pues
las estrellas de la Secuencia Principal tienen al hidrogeno como
compuesto mayoritario.

Si pudiéramos suponer k constante, esta ecuacion nos diria

L oc 43 (2.28)

de cuya validez observacional y de su interés para estimar la
masa de una estrella ya hemos hablado.

Ahora vemos que tiene su justificacion tedrica. Si no quere-
mos retener o recordar las constantes de proporcionalidad, pode-
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mos recurrir al hecho de que el Sol pertenece a la secuencia prm—-

cipal.
Asi:
L = cte M? L,=cte M, (2.29)
luego
L M\’ -
= ( ) (2.30)
L, \M,

Vimos que el tiempo de vida de una estrella se calculaba median-
te 0.007 Mc*/L, es decir

M M

o — OF e OC —2
Z, AN YE M (2.31)
Es decir
t, (MY |
- = (M ) | (2.32)

Una estrella de 10 4, dura 100 veces menos que el Sol, es de-
cir 108 afios. En realidad para las estrellas muy masivas, el expo-
nente de L o« M* es bastante mayor que 3, por lo que estas estre-
llas duran en realidad mucho menos, del orden de 10° afios. Las
estrellas muy masivas mueren casi instantaneamente, pues
106 afios es realmente poco comparado con los 10'° afios que lie-
va de vida una galaxia. Ya dijimos que segin una nomenclatura
historica desechable, a las estrellas luminosas y calientes se las
llamaba «tempranas», pero en realidad, se las deberia llamar «efi-
meras»; v a las poco luminosas y frias se las llamaba «tardiasy,
pero deberia [lamarselas «duraderasy.

Otras relaciones interesantes son p, o< M2 € o« M, Poc M2

La estrella puede mantener este equlhbno (pertenecmndo ala
Secuencia Principal) mientras tiene hidrogeno que quemar; al
menos, mientras tiene hidrégeno en la parte més interna, donde
tienen lugar las reacciones nucleares. Cuando el hidrogeno se
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caba, el calor desprendido en la fusién no detiene el colapso, la
estrella disminuye de radio y la contraccion produce mayor tem-
peratura, hasta llegar a unos 10°® K. En este momento, comienza
la fusion del helio, segtin el proceso llamado triple-alfa, en el que
3 He — C. Esta reaccion calienta nuevamente ¢l interior y de
nuevo se llega a una situacion de equilibrio, que dura mientras la
estrella tiene helio en el interior. Como vimos, €l helio, aunque se
convirtiera integramente en hierro, no proporcionaria mucha
energia, por lo que la fase de combustion del helio es una fase
muy corta.

Luego siguen unas fases aun mas cortas y complicadas. La es-
trella se convierte, por un breve tiempo, en una gigante roja, muy
fria y grande, cuyo estado no se analiza bien con las ecuaciones
del equilibrio precedentes. Tras la fase de gigante roja, la estrella
sigue su colapso gravitatorio, que habia sido demorado durante
un gran intervalo de tiempo, debido a los procesos nucleares de
fusién. Cuando el combustible se agota, la estrella sufre una tra-
yectoria evolutiva que depende mucho de su masa; para una masa
normal como la del Sol, tras alcanzar la fase de gigante roja, que
supone la dltima y breve actividad antes de la muerte de la estre-
1la, ésta se contrae hasta que una nueva presion, de la que vamos
a hablar, opera a densidades mucho mas altas y vuelve a detener
el colapso. Se llega asi a la fase de enana blanca.

6 Enanas blancas

La presion que aparece cuando la densidad es muy alta es la 1la-
mada presion de Fermi de los electrones. Cuando la estreila va
aumentando su densidad, consumido ya casi todo su combustible
nuclear, llegan los electrones a estar tan juntos que empieza a te-
ner efectividad el Principio de Exclusion de Pauli. Recordemos
que en un atomo, el electrén no puede ocupar un nivel energético
ya ocupado por otro. En una estrella pasa lo mismo. En el colap-
so, los electrones se van acercando, pero por el Principio de Pauli
no pueden acercarse indefinidamente. Aparece entonces una re-
pulsion entre electrones que puede llegar a evitar el colapso.
Cuando la presion de Fermi, de naturaleza cudntica, detiene el
colapso, la estrella empieza la fase de enana blanca. Se dice en-




tonces que el sxstema de electrones esta degenerado 0 que una
estrella enana blanca es una estrella degenerada de electrones.

Al llegar a esta fase, la combustion fue muy eficiente y la ena-
na blanca esta formada por helio o por atomos mas pesados que
el helio. Tengamos en cuenta, por ejemplo, que por cada atomo
de oxigeno, hay 16 electrones libres, por lo que éstos son tantos
que son los que fundamentalmente producen la presion de Fermi,
y los que llegan a la degeneracion antes que ninguna otra par-
ticula.

La degeneracion es una consecuencia del Principio de Incerti-
dumbre. Si dos electrones que inicialmente no tuvieran momento
alguno se juntaran hasta que estuvieran a una distancia Ax adqui-
ririan un momento dado, p, tal que pAx ~ A. Y a este momento
surgido como consecuencia del Principio de Incertidumbre, co-
rresponderia macroscépicamente una presion, llamada presion de -
Fermi (véase Material B4).

(Cbomo saber cuando un sistema de electrones llega a la dege-
neracion? Si el fluido tiene una temperatura 7, una particula por
término medio tiene una velocidad del orden de V/ 3kT/m,, sien-
do m, la masa del electron, y por tanto un momento V3m k7. A
este momento, segun el Principio de Incertidumbre le corres-
ponde una longitud 4/ 3m kT. A una longitud con este orden de

magnitud (salvo que esta dividida por l) se la llama longi-
tud de De Broglie, A. 3
Esta es concretamente

h
A= 2.33
\V kT m327r ( )

Hay que interpretar esta longitud de onda de De Broglie como
aquella tal que si las dos particulas estuvieran separadas por esta
distancia, ya se manifestarian efectos cuanticos. Estos serdn des-
preciables en un sistema cuando la distancia tipica entre particu-
las sea mayor que la longitud de onda de De Broglie.

Para caracterizar la distancia tipica entre electrones suele utili-
zarse la magnitud n_'?, siendo n, el nimero de electrones por uni-
dad de volumen. El inverso de n_ seria el volumen ocupado por
- un electrdn y su raiz cubica la distancia entre particulas. Suponga
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el lector unas partlculas dlspuestas en una red cublca y comprue-
be que efectivamente n_ es el inverso de la distancia entre dos
particulas contiguas elevada al cubo. Si las particulas estin distri-
buidas al azar, la mejor forma de definir la distancia tipica entre

particulas es n;'”.

Asi pues, si

h
n < (2.34)

¢ \ kTm 27

la degeneracién sera completa y los efectos cudnticos dominarin
la presion. Si ambos miembros son del mismo orden, se habla de
degeneracion parcial. La hipotesis de degeneracion total equivale
a una idealizacion que simplifica el tratamiento de los sistemas
de electrones degenerados. Un sistema con temperatura cero
siempre esta completamente degenerado, por lo que ésta es una
simplificacién frecuentemente aceptada. Aunque la temperatura
de una enana blanca es de unos 5000 K, tanto en el interior como
en el exterior (jlas vemos!) suelen tratarse como estrellas con
temperatura cero.

Vamos a utilizar un sistema de integracion de las ecuaciones
diferenciales de una enana blanca, para estudiar su comporta-
miento, similar al que utilizamos en el caso de las estrellas de 1a
Secuencia Principal. Las ecuaciones (2.20) y (2.21) son ahora va-
lidas también. La ecuacion del balance energético (2.22) ya no
nos sirve, La razon es que al deducir aquella, despreciamos la
conduccién del calor como transporte energético. Pero en este
caso los electrones corren por entre los niicleos con tanta facili-
dad como lo hacen en un metal; la conduccion térmica es tan efi-
caz que rapidamente se alcanza el equilibrio y la temperatura es
homogénea en el interior de la estrella. Ademas, ya no hay fusién
nuclear; no hay nada que quemar, € = 0. Esta ecuacion no nos
hace falta, mas que para saber que 7 = cte, aunque realmente ya
habiamos supuesto que 7= 0.

La ecuacion (2.23) tampoco nos diria nada, en este caso. Al
ser T, = 0 implicaria L = 0. Ciertamente, esto no es verdad, la
prueba es que vemos enanas blancas. Pero esta L esta originada
en una atmosfera muy superficial no degenerada y no tiene nin-
guna influencia en la estructura interna, salvo que debido a la-




Intmducmnaai&éstmm a

emision, la enana blanca ira enfrxandose hasta apagarse com-
pletamente y convertirse en enana negra, cuando pase mucho
tiempo.

La ecuacion de estado (2.24) no es valida ahora. No estamos
en condiciones de aplicar la ecuacion de estado de un gas perfec-
to, porque nos enfrentamos a un sistema de naturaleza cuantica y
temperatura cero. Hay que buscar la ecuacion de estado apropia-
da para este caso.

Podemos aplicar el Principio de Incertidumbre para ello. Si
en AxAp ~ h consideramos Ax = n;'?, aparece un momento
p = hn!?. La presion serd (véase Material B4)

2

2 h \
P=mpnyv=mpn, (~£-) =l (hn1Py? = — n§’3 (2.35)
m m, m

e e

Si hubiéramos hecho un calculo mas riguroso hubiéramos ob-
tenido una presion algo menor: la que hemos obtenido multipli-
cada por el factor numérico (1/5)(3/87)** = 0.0485, pero lo que
mas nos importa en la formula (2.35) es la dependenc1a funcio-
nal, P o< n*®, y el orden de magnitud aproximado.

La densidad y el nimero de electrones por unidad de volumen
deben de estar relacionados y no son realmente dos variables in-
dependientes.

Estamos hablando de estrellas que han consumido casi todo su
hidrogeno y casi todo su helio y estan formadas por 4tomos mas
pesados, es decir, por metales, en la peculiar terminologia astrofi-
sica. Se define la masa equivalente de una particula de una mez-
cla m, mediante X m n = m2. n. En realidad, es una forma de
promediar las diferentes masas de las particulas m, de la mezcla,
teniendo en cuenta que no todos los componentes son igualmente
importantes. En una enana blanca metalica, lo que mas hay son
electrones, pues los metales que la componen estan completa-
mente ionizados. Los electrones, sin embargo, tienen muy poca
masa, y apenas contribuyen a X, m n, que serd igual a m n_, deno-
tando el subindice x el metal mayoritario, carbono, nitrégeno,
hierro, etc. Pero para los metales pesados se cumple con bastante
exactitud que m_=2Z m,, siendo Z_el nimero atémico del metal
genérico x y m la masa del atomo de hidrégeno. Calculemos
ahora 2, n, que, dada la mayor abundancia de electrones, viene a
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ser n_. Pero n, Z n, pues la ionizacion es total Tenemos enton-
ces que m = 2m,,; 1a masa equivalente de una particula de enana
blanca es el doble de la masa de hidrogeno, es decir, la enana
blanca parece tener una masa atdmica igual a 2, como el deute-
rio. Esto puede parecer sorprendente, si como puede llegar a ser,
la estrella puede ser de hierro puro, pero la gran abundancia de
electrones libres justifica este resultado. Si m = 2m,, y como el
numero de particulas es practicamente el nimero de electrones,
tenemos para la densidad

p=mn=mdn=20m,n (2.36)

Esta es la relacion que queriamos entre p y n_. Obsérvese que he-
mos obtenido este resultado cualquiera que sea la composicion
quimica de la estrella, siempre que su hidrégeno y su helio hayan

-sido suficientemente quemados, en este avanzado estado de evo-
lucién. La ecuacion de estado seria finalmente

P=Kp*? (2.37)
donde K es una constante de proporcionalidad, cuyo valor es

| o1 {3)\*"
K= — (—g—m—) 28 =3 x 102g B emis™ (2.38)
77' R -

573
m_m;; 5

.
Ya tenemos las ecuaciones para resolver el problema de la es-
tructura de la enana blanca. Estas seran (2.20), (2.21) y la ecua-
cion de estado (2.37) para las condiciones del interior (con P,
y p,)- Con ellas podemos encontrar los valores de P, p, y M como
funcién de R. Y encontramos p, o< R, P, o< R"'°y finalmente

2V (KY .
e (_.,) (m) R (239)
T G
es decir, M o< R, jCuanto mas masiva es la estrella, mas peque-
fla es!
Ademas, si la masa de la enana blanca es de 1 M_, por ejem-

plo, obtenemos con la férmula anterior que el tamafio tipico seria
de unos 2600 km. Asi pues una enana blanca tipica puede tener
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]a masa del Sol jpero el tamafio de la Tierra! La densidad de una
estrella asi seria de ~2 x 105g cm™. ‘

Este resultado, de que M o R es intranquilizante. ;Que pasa
si vamos afiadiendo m4s y mas masa a la estrella?, esto no es solo
un posible experimento mental. En ocasiones la enana blanca tie-
ne una compafiera que enira en la fase de gigante roja, con lo
cual, parte de la materia de ésta puede ser facilmente atrapada
por el campo gravitatorio de aquella. Entonces, la gigante roja
esta realmente echando materia que acrecienta la masa de la ena-
na. Segin la enana blanca se va haciendo mas y mas masiva, los
electrones recientemente incorporados no pueden posesionarse
mas que de los estados mas energéticos, pues de los menos enet-
géticos se ocuparon los primeros. Llegara un momento en que los
electrones tengan tal energia que debamos tratarles como particu-
las con velocidades proximas a la de la luz, es decir, como pat-
ticulas relativistas. La estrella enana blanca se convierte entonces
en una estrella enana blanca relativista.

7 Enana blanca relativista

La ecuacién de estado de una estrella enana blanca relativista es
diferente. Como antes, debido al Principio de Incertidumbre, hay
un momento de origen cuantico p = hn'” que produce una pre-
sién (véase Material B4) P = n_vp, pero ahora, como las particu-
las son relativistas, v = ¢, y tenemos

P =chn? (2.40)

Este resultado difiere muy poco del obtenido mediante la Meca- "
nica Estadistica por métodos mas formales, equivalente a multi-
plicar el segundo miembro de la ecuacién anterior por el factor
numérico 0.123. Con la conversién p = 2m,n_, obtenemos como
ecuacion de estado

P=Kp" (2.41)

donde ahora K, = 4.68 x 10" g""*cm’s™, es la constante de pro-
porcionalidad.




o 2. Em'e&ias

Para conocer la estructura de una enana blanca relativista,
nuevamente aplicamos el sistema de ecuaciones (2.20), (2.21) y
la ecuacion de estado (2.41) para encontrar P(R), p,(R) y M(R).
Al hacer esta ultima operacion, se encuentra una conclusion des-
concertante: la masa de la estrella no depende del radio, es una
constante. Con la forma imprecisa con la que estamos operando
resulta que esta masa constante seria de 0.23 M. El orden de
magnitud es correcto, pero cuando se aplican métodos mas rigu-
rosos se obtiene

M, = 1AM, (2.42)

El subindice CH de esta masa recuerda a S. Chandrasekhar,
quien obtuvo esta conclusién. M, es una constante universal,
pues salvo factores numéricos que no afectan al orden de magni-
tud, es proporcional y aproximadamente igual a (ch/G)*(1/m? )
que depende s6lo de constantes universales. En nuestro experi-
mento mental que consistia en arrojar mas y mas masa a la enana
blanca hasta hacerla relativista, llegamos a un momento en el que
no podemos arrojar mas masa. Hay un valor limite de la masa de
una enana blanca, que es la masa de Chandrasekhar.

Esta masa es una constante, pero actiia como limite superior.
La masa de la estrella no puede superar este limite, pero no hay
inconveniente en que la masa sea menor: simplemente, la estrella
dejaria de ser relativista.

Si la masa es constante, su radio queda indeterminado y, por

Hap

lo tanto, indeterminadas quedan su presion y densidad interiores. "

En la figura 15 vemos como iria variando el radio de la enana
blanca segun fuera acrecentando masa. Inicialmente, cuando aun
la estrella no es relativista, R < M, luego tendra una ecuacion
de estado que no hemos visto, intermedia entre los casos extre-
mos de no-relativista y relativista, y finalmente el tramo vertical
corresponde a una estrella relativista pura, donde su masa es la de
Chandrasekhar y su radio indeterminado.

Pero ;como es posible que la enana blanca no pueda tener mas
masa? ;Qué es lo que puede impedir que el material de una gi-
gante roja compafiera caiga indefinidamente sobre la enana blan-
ca y acreciente su masa? O sencillamente, si la masa inicial de la
estrella de la Secuencia Principal, antes de gastar su combustible,
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Figura 15
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era superior a la masa de Chandrasekhar, ;como hace para des-
prenderse de la masa sobrante?

Como la masa de una estrella de electrones degenerados tiene
un limite, si la estrella tiene mas masa que éste, o bien eyecta al
espacio la masa sobrante, formando una nebulosa planetaria, o
bien cambia de naturaleza: sus electrones se unen a los protones
para formar neutrones, con lo que la estrella se convierte en una
estrella de neutrones.

8 Estrella de neutrones

Los neutrones, como los electrones y como los protones, son fer-
miones y el Principio de Exclusiéon de Pauli también se cumple
para ellos. Apliquemos entonces, ingenuamente, las ecuaciones
precedentes al caso de los neutrones. Vemos que la masa limite,
que dependia s6lo de constantes universales, seguird siendo la
misma. Cuando encontramos la mayor diferencia es al calcular el
radio. Si la masa de la estrella de neutrones es del mismo orden
que la de una enana blanca, vemos ahora que ‘R < K,y K, al ser




calculada de la forma antenor seria ahora m, /m veces mas pe-
queia (siendo m,, la masa del neutrén). Como M, /m ~ 1800, si
la estrella de electrones tenia el radio de Ia Tlerra la estrella de
neutrones tendria unos 3 km de radio.

La densidad entonces seria del orden de 2 x 10 g/cm’. Esta
es una cifra escalofriante. Un «terrén» de estrella de neutrones
pesaria mas que toda la humanidad, segiin una comparacion ori-
ginal de F. H. Shu. Incluso bastante mas que la suma de los vivos
y los muertos de todos los tiempos. Al obtener este valor de la
densidad, comprobamos que, en efecto, fuimos demasiado inge-
nuos, pues debimos tener en cuenta efectos de curvatura espacial
(Relatividad General) e interacciones fuertes entre los neutrones.
Esto esta fuera del alcance de un libro introductorio.

A pesar de lo cual, nuestros valores no fueron excesivamente
malos. El limite de masa, que en el caso de los neutrones se lla-
ma de Oppenheimer-Volkov es del orden de 2 M. La densidad es
del orden de 10 g cm™ y el radio de unos 10 km. La velocidad
de escape * es de 2.8 x 10' cm/s, sdlo ligeramente inferior a la

~velocidad de 1a luz.

No tiene probablemente mucho sentido hablar del tamafio de
un neutrén. Pero si adoptamos el valor de 10!* ¢m, como es
habitual, resultaria que un neutrén tendria una densidad de
4 x 10'* g cm. Este valor es comparable a la densidad de una es-
trella de neutrones, con lo que resulta una imagen ingenua de una
estrella de neutrones, como aquella formada por neutrones tan
juntos que «contactan» unos con otros. Las interacciones fuertes
10 son, por tanto, nada despreciables.

Desde el punto de vista observacional, las estrellas de neutro-
nes se identifican con los «pulsares». El mas notable es el del
Cangrejo, situado en el lugar en el que los astronomos chinos
descubrieron en el afio 1054 una supernova. Se trata de una emi-
sion en radio muy periddica, con un pulso cada 0.033 segundos.
Es tentador identificar este periodo con el de rotacién y algo que

* . Se denomina velocidad de escape a la velocidad que ha de adquirir un grave
para escapar del planeta o estrella donde se halle. Para ello tiene que tener una
energia cinética '/, myv? (siendo v, la velocidad de escape) igual a la energia po-
tencial GMm/R, siendo M y R la masa y el radio del planeta o estrella, luego
v, = (2GM/R)",

Woard
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gire tan rapldo solo puede ser un ob]eto muy compacto Por la
conservacion del momento cinético, cuando una estrella sufre
una contraccion su velocidad angular aumenta, conservando/se
constante el producto Rw, siendo w la velocidad angular. Asi por
ejemplo, el Sol tiene ahora una velocidad angular de rotacion de
w, = 3 x 107 rad s7', correspondiente a un periodo de unos
24 dias (es un valor medio, pues la rotacion es diferencial; depen-
de de la latitud). Cuando llegue a la fase de enana blanca, su pe-
riodo sera de unas 5.5 horas y si llegase a ser una estrella de neu-
trones (lo que no ocurrira, segun nuestros conocimientos de
evolucion estelar) tendria un periodo de unos 30 segundos, com-
parable ya al periodo de un ptilsar.

El mecanismo de emision del pulso esta asociado al hecho de
que el campo magnético no es paralelo al eje de rotacion. Los
electrones se mueven a lo largo del campo magnético, lo que de-
tectamos s6lo en un momento muy pequefio de la rotacion. Pero
Ja explicacion detallada queda fuera de nuestro proposito intro-
ductorio. Hay electrones libres unicamente en la parte mas exter-
na de la estrella de neutrones.

Una estrella grande, con una masa superior al limite de Op-
penheimer-Volkov, eyecta la masa sobrante mediante una explo-
sion de supernova, por lo que los piilsares se encuentran en el
centro de una nebulosa que se interpreta como un Resto de Su-
pernova.

9 Estrellas masivas

En una estrella de la Secuencia Principal, de masa intermedia, la
presion de radiacion no influye practicamente nada en el equili-
brio hidrostatico.
Pero como L «< M>, siendo x = 4, para estrellas muy grandes

la luminosidad es tan alta que los fotones en su salida empujan a
la materia de la atmdsfera constituyendo una importante fuerza
expansiva, que puede llegar incluso a deshacer la estrella. Por.
esta razén no existen estrellas con una masa mucho mayor que la
del Sol. Si existieran durarian muy poco; recordemos que el
tiempo de vida de una estrella es proporcional a M (férmula
2.32. En ella se consideré x = 3), proporcional a M~ para estre-
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11as grandes Pero es que ademas no existen, pues la presion de
radiacion las desintegrarian. Mas bien, la pregunta clave es jcual
es la mayor masa posible de una estrella?

Vimos que debido a la absorcion se perdia un flujo de energia
radiativa kgp en un volumen de seccion unidad y altura (en direc-
cién radial) unidad, en la unidad de tiempo (1.12). El nimero de
fotones perdidos serd xgp/hv. Cada fotén lleva un momento Av/c.
La pérdida de momento por unidad de tiempo es la fuerza hacia
afuera debida al flujo radiativo. Por tanto, la fuerza que actda so-
bre el elemento de volumen es kgp/c. En la superficie, la otra
fuerza centripeta a vencer es la gravedad GMp/R®. Cuando estas
dos fuerzas de sentido contrario sean iguales en modulo, tendre-
mos las condiciones fisicas de la mas grande de las estrellas

GMp _ kqp
= 2.43

Para masas mayores, la estrella seria inestable y su atmosfera
seria eyectada. Se dice también que la luminosidad de una estre-
1la asi es la «luminosidad de Eddington». Como ¢ = L/47R* y
L o< M7, si admitimos L, < M, con el mismo valor de x

M 1 AmeG M,
M Y

©

(2.44)

0]

Si x ~ 3, tendriamos M ~ 23M,. Six ~ 4, M= 112M,. En
realidad, este limite de Eddmgton pudiera estar en torno a
M ~ 50M,. Con masas algo menores, las estrellas eyectan un
gran flujo de materia (del orden de 10-°% /afio, una estrella de
30 M) y presentan inestabilidades y oscﬂacwnes Las Hlamadas
Wolf- Rayet son estrellas que han perdido su envoltura mas exter-

na, y son extraordinariamente calientes.

10 Enanas marrones

Si la masa de una estrella de la Secuencia Principal tiene un limi-
te superior también le tiene inferior. Si una proto-estrella es de-
masiado pequefia, el colapso inicial seguido del calentamiento .
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por el mecanismo de Kelvin puede quedar mterrumpldo antes de
que se alcance la secuencia principal, es decir, antes de que co-
miencen las reacciones de fusion, es decir, antes de que se alcan-
cen en el interior 107 K. Lo que puede detener la contraccion es
la degeneracion. Hemos visto como una estrella puede degenerar-
se una vez agotado su combustible. Ahora decimos que se puede
degenerar antes de quemar nada de su combustible, si su masa es
suficientemente pequefia.

La ecuacion (2.34) nos dice cudndo se produce la transicion a
la degeneracion, pero en esta ecuacion aparece # , que estard re-
lacionado con la densidad. |

Busquemos antes esta relacion. Para una estrella que no ha lle-
gado a la Secuencia Principal, que es casi hidrégeno puro ioniza-
do, una mezcla de protones y electrones libres (con bastante helio
también, es cierto), la masa equivalente seria m = X, m.n )2 n,
donde Z mn, ~ myn_ y donde 2, n, = 2n , pues hay el mismo nii-
mero de protones por “unidad de volumen que de electrones. Lue-
go la masa equivalente seria m = m,,/2, es decir, la «media» de
las masas del protén y del electron, despreciando ésta frente a
aquella. Asi pues el limite seria

2k )2

p— I (2.45)

p=m

Las estrellas (que quiza ni merezcan este nombre) que no lle-
gan a producir reacciones nucleares, porque antes la degenera-
cion detiene el colapso, se llaman «enanas marrones». La mas
grande de las enanas marrones, o lo que es lo mismo, la mas pe-
quefia de las estrellas de la Secuencia Principal, o lo que es lo
mismo, la mas pequefia de las enanas blancas, cumplira esta con-
dicion, cuando T llegue a ser precisamente 107 K. En este caso
obtenemos p = 126 g/cm?. Como es, después de todo, una estrella
de la Secuencia Principal, podemos todavia utilizar las ecuacio-
nes que vimos para ellas. Con la ecuacion (2.26) y la (2.20), por
ejemplo, obtenemos que este limite inferior es del orden de
0.07 M.

No es de extrafiar que las estrellas pequefias se degeneren
pronto. Ya vimos que en las estrellas de la Secuencia Principal
p, = M7, es decir las estrellas mas pequefias son mas densas. De
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hecho los planetas gigantes del Sistema Solar tienen un interior
par(:lalmente degenerado.

11 Evolucion estelar

Hemos visto con cierto detalle cuatro tipos de estrellas en equili-
brio: secuencia principal, enanas blancas, enanas blancas relati-
vistas, y estrellas de neutrones. También hemos visto los limites
superior e inferior de masas, desde las supermasivas a las enanas
marrones.

Hablemos ahora de etapas intermedias buscando ademas un
esquema evolutivo, teniendo en cuenta que la historia de la estre-
lla depende basicamente de la masa. Inicialmente la protoestrella
estd formada por H, como componente fundamental y algo de
He, pero segun va contrayéndose va calentandose. Primero el H,
se disocia (a ~1800 K), luego se ioniza el H@~10°K)y flnal-
mente se ioniza el helio.

La disociacién del H, y la ionizacion del H y del He requieren
energia por lo que durante estas transiciones el calentamiento se
detiene durante un intervalo de tiempo no muy grande, aunque el
calentamiento global es inexorable. La fase previa a la secuencia
principal es complicada y de dificil observacion por estar las es-
trellas frecuentemente envueltas en la nebulosa de la que surgen.

En algunas capas de algunas fases evolutivas de algunas estre-;
llas, el transporte de energia de dentro a fuera no es radiativo,
sino convectivo, segin iremos viendo. Esto ocurre, en general,
cuando el componente vertical del gradiente de temperatura es
muy alto, pues es este gradiente 1o que desencadena la inestabili-
dad y la conveccion (véase Material B9). Las estrellas que atn no
han llegado a la secuencia principal son convectivas en todas sus
capas. La razon es que su temperatura es ain baja y la opacidad
de Kramer, que decrece con la temperatura segin 77, es aln
alta. Los fotones no salen facilmente, elevandose el gradiente de
temperatura hasta la generaciéon de movimientos convectivos.

Esta conveccion parece salirse incluso de la estrella. Asi, las
estrellas T Tauri, que son estrellas recién nacidas, parecen pre-
sentar tanto eyecciones como caidas de material, siendo éstas se-
guramente parte del material que fue previamente eyectado. La.
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eyeccion forma un viento T Tauri. Nuestro Sol pasd probable-
mente por esta fase y el viento T Tauri debi6 de jugar un papel
tmportante en la evolucion del Sistema Planetario, barriendo las
atmosferas extensas de hidrégeno de los planetas internos. El
viento solar actual, plasma eyectado en la actualidad por el Sol,
es menor, pero de la misma naturaleza que el viento T Tauri. Este
intenso viento interacciona con el medio interestelar adyacente
produciéndose en ocasiones puntos brillantes alrededor de las es-
trella, llamados objetos Herbig-Haro.

Las estrellas masivas tardan poco en llegar a la Secuencia
Principal. Una estrella de 15 M, tarda unos 60000 afios. En cam-
bio, una estrella de 0.1 M, tarda del orden de 10® afios. El co-
mienzo de la secuencia principal estd definido por el comienzo
de la fusion nuclear, plenamente establecida cuando la tempera-
tura es de unos 107 K, aunque algo antes, quizd a 4 x 10° K, ya
empieza a producirse.

La evolucion estelar depende de la masa, como vemos en la
figura 16. En ella puede apreciarse como, aproximadamente, el
logaritmo del tiempo de vida de una estrella depende linealmente
del logaritmo de su masa, con una pendiente -2, aunque esta fi-
gura es mas un esquema orientativo que una grafica cartesiana.

Las estrellas masivas, al producir una gran cantidad de energia
en el nicleo, tienen un fuerte gradiente de temperatura provocan-
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do una conveccion muy activa que prevalece, como mecanismo
de transporte de energia. Los nucleos de las estrellas masivas son

convectivos. La envoltura mas externa, en donde no se produce la

fusion, es radiativa. Al contrario, en una estrella de baja masa,

como puede ocurrir en el Sol, el nicleo es radiativo y la envoltu-

ra convectiva. En efecto, en la envoltura de una estrella pequefia

la temperatura es baja y la opacidad grande. En la superficie del

Sol, se ven perfectamente las células de conveccion a distintas

escalas, originadas en zonas relativamente poco profundas.

El final de la combustion del hidrégeno en el nucleo acarrea
el abandono de la secuencia principal. En una estrella enana ma-
rron de menos de ~0.1 M, la degeneracion precoz impide la
combustion del hidrogeno, como vimos. De igual forma, en una
estrella de menos de ~0.25 M, una vez agotado su hidrdgeno,
la degeneracién impide que se alcancen los 10® K necesarios
para quemar helio. La estrella muere como enana blanca de he-
lio e ira apagandose paulatinamente hasta llegar a ser enana ne-
gra. Cuanto mayor sea la estrella, mas dificilmente la degenera-
cion evitara la combustion de helio y metales. Si la masa es
inferior a 3 M_, la estrella no quema mas que hidrogeno y helio.
Las estrellas mas masitvas queman ademas nitrégeno, carbono,
etc. Una estrella descomunal, de 30 A, llega a ser una estrella
de hierro, al menos a poseer un amplio nucleo de este metal. Si
la masa es relativamente grande pero inferior a 3 M, las estre-
llas acaban como enanas blancas de carbono y oxigeno. Si la;
masa es mayor que ~3 M, el final como enana blanca no es
previsible. Probablemente, una enana blanca suficientemente
fria llega a la cristalizacion, por lo que son concebibles estrellas
de diamante. (La figura 16 muestra un esquema de la evolucién
estelar en general.)

Si la estrella no es extraordinariamente masiva (M < 3 .M,),
aparece un nucleo de helio, rodeado de una capa intermedia en la
que se quema atn hidrégeno. El radio del nicleo crece a medida
que se va formando mas helio, y la capa de combustion del hi-
drogeno se sitia a mayores radios. Se produce un aumento del ra-
dio de la estrella que entra en fase de «gigante roja». El radio se
hace igual a ~50 R_. El nicleo de helio esta degenerado casi
completamente cuando finalmente empieza la contraccion inexo-
rable. El nucleo se va calentando y llega a los 10® K necesarios
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para la combustion del helio. La temperatura aumenta mas. En
una estrella de la secuencia principal, como vimos, la temperaty-
ra se regula mediante una expansion y ahora deberia de estacio-
narse a 10% K. Pero, una estrella degenerada no se expande, por el
hecho de estar excesivamente caliente, con lo cual la energia libe-
rada en la combustion del helio se invierte en seguir aumentando
la temperatura. Este aumento es casi repentino. Cuando la tempe-
ratura es suficientemente alta, como vimos, la estrella se «desde-
genera» bruscamente. Bruscamente recupera su capacidad de ex-
pansion. Esta expansion reprimida, bruscamente permitida, es
una explosion, llamada «explosion del helio», y llevaria a la com-
pleta destruccion de la estrella si no fuera absorbida y mitigada
por la envoltura fria de la estrella. La configuracion posterior, un
nucleo de helio produciendo carbono, rodeado por una capa de
hidrégeno produciendo helio es inestable. La presion de radia-
cion muy intensa expulsa material en forma de lo que se llama
«nebulosa planetaria». La eyeccidon de una nebulosa planetaria es
del orden de 10°° M /afio. Gracias a esta expulsion, pueden morir
como enanas blancas estrellas que inicialmente tenian una masa
superior a la de Chandrasekhar.

Si la estrella es atin mas masiva la densidad central es menor
(recordemos, p, < M2, en la secuencia principal) por lo que el
nucleo no se degenera y la combustion del helio no se inicia de
forma explosiva. En cambio se puede producir una explosion del
carbono o del oxigeno que lleva a una supernova. Para masas en-
tre 3y 15 M esta explosion es capaz de destruir completamente
la estrella.

En una estrella muy masiva, al final de su etapa en la secuen-
cia principal, se encuentra un nucleo de hierro incombustible ro-
deado de capas de material combustible, sucesivamente de sili-
cio, carbono, oxigeno, helio e hidrdégeno. La parte interna sufre el
colapso, y Ia energia gravitatoria liberada se invierte en parte en
disociar al hierro en sus protones y neutrones, y el colapso per-
siste hasta la degeneracion de los neutrones.

El colapso afecta también a las capas combustibles superiores,
la temperatura aumenta bruscamente y aumentan bruscamente
las reacciones de fusion. Se forma asi una explosion de superno-
va, aunque las partes mas internas acaban formando una estrella
de neutrones. Si la masa residual es superior a la de Oppenhei-




detener el colapso y la estrella se convierte en un agujero negro.

En una supernova la temperatura es del orden de 5 x 10°K. La
explosion tiene una energia de 10°! erg. El aumento en magnitu-
des es de —18, de forma que una supernova llega a ser tan brillan-
te como toda la galaxia que la alberga. Se producen también gran
cantidad de neutrinos (~10°%) con una temperatura del orden
de 10! K. Las grandes temperaturas involucradas permiten la
formacion de ntcleos mas pesados que el hierro, como resultado
del encuentro de un nucleo de la parte externa con un neutron del
nicleo de la estrella con el hierro ya disociado. Solamente en las
explosiones de supernovas se forman nicleos mas masivos que el
hierro.

Nos hemos referido aqui a las supernovas que resultan de es-
trellas masivas, que mueren casi nada méas nacer, llamadas tam-
bién supernovas de tipo II. Cuando una estrella enana blanca per-
teneciente a un sistema binario, adquiere bruscamente masa
procedente de su compafiera, se produce una explosion de super-
nova, llamada de tipo I. Los intercambios de masa entre las dos
estrellas de un sistema binario constifuyen un proceso complejo
que depende de las masas y separacion iniciales.

12 Agujeros negros

Un agujero negro puede ser, pero no solamente es, el resultado de
la muerte de una estrella muy masiva. Cualquier objeto puede ad-
quirir la condicién de agujero negro siempre que su tamafio lle-
gue a ser suficientemente pequefio.

Por tratarse de un objeto compacto, la Mecanica de Newton
no sirve. Su descripcion corresponde a la Relatividad General, y
esta por lo tanto reservada a tratados de mayor nivel. La Relativi-
dad General debe ser utilizada cuando GM, siendo M la masa del
sistema, es comparable o mayor que ¢*R, siendo R su radio. Y
esto ocurre en un agujero negro.

Podemos acercarnos al problema desde el punto de vista clasi-
co. De hecho, la Mecanica Newtoniana ya preveia su existencia,
pues si un cuerpo se hacia pequefio, su autogravitacion aumenta-
ba, lo que llevaba a mayor reduccion y ésta a mayor autogravita-.
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cion, etc., hasta llevar a la concentracion de la masa orig
un punto matematico. Pero incluso antes de llegar a esta situa-
cion, la velocidad de escape (2GM/R)'* ira haciéndose cada vez
mayor hasta que llegue a igualar a la velocidad de la luz. Enton-
ces, la luz no podra escapar del objeto, y por lo tanto, nada podra
escapar. Cuando el radio sea el llamado de Schwarzschild

_2GM

Sch CZ

R

(2.46)

tendremos un objeto al que todo puede caer y del que nada puede
salir.

Las propiedades del espacio-tiempo en las proximidades de la
superficie de Schwarzschild son muy peculiares. Asi por ejem-
plo, si dejamos caer nuestro reloj a un agujero negro, veriamos
que sus agujas irian cada vez mas lentas hasta detenerse comple-
tamente al llegar a la superficie de Schwarzschild.

Un agujero negro no tiene por qué ser pequefio. Vemos con la
formula anterior que el radio de Schwarzschild es 0.1 pe para un
agujero negro con una masa de 10’ M_, como el que puede haber
realmente en el centro de algunas galaxias. Incluso caben, y nada
nos dice que no estén alli realmente, bastantes estrellas en el agu-
jero negro sin que tengan que perder su condicidon de tales. Una
masa como la del Sol tiene un radio de Schwarzschild de ~3 km,
y €l mismo Sr. Schwarzschild si fuera suficientemente compacta-
do tendria un radio de Schwarzschild de 1072 ¢m.

Estos son los llamados agujeros negros de Schwarzschild, con
simetria esférica y con la masa como Unico parametro para carac-
terizarles. Los agujeros negros de Kerr tienen ademas momento
cinético. Y los de Kerr-Newmann tienen ademas carga eléctrica.




3. Galaxias

Como definicion somera y provisional, digamos que una galaxia
es un conjunto muy grande de estrellas que se mantienen unidas
por su autogravitacion, es decir, por la gravitacion creada por el
conjunto de todas ellas. Nuestro Sol (una estrella tipica) estd en
nuestra galaxia a la que llamamos Via Lactea (una galaxia tipi-
ca), que contiene ademas del orden de otras 10! estrellas.

£
i

Hay meras asociaciones angulares de estrellas, que ni forman_

una unidad fisica ni estan sometidas a la autogravitacién. Muchas
de ellas recibieron nombres en épocas histéricas, incluso prehis-
toricas,-que aun subsisten; son las constelaciones. La Astronomia
profesional aun utiliza las constelaciones para caracterizar la to-

ponimia del firmamento. Asi, llamamos Coma a un cimulo de

galaxias, 1gnorando cualquier relacidn con la mitoldgica cabelle-
ra de la hermosa Berenice. La ecliptica, camino aparente de to-
dos los objetos del Sistema Solar, atraviesa unas constelaciones
llamadas Signos del Zodiaco, unidos injustificadamente a los
destinos del hombre por la incultura cientifica popular. Las cons-
telaciones, evidentemente, no tienen interés cientifico.

Hay algunas asociaciones estelares que, aunque si son asocia-

ciones fisicas, no se llaman galaxias. Asi son los ciimulos globu- -
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lares (formadas por unas 10° — 106 estrellas viejas, con una distri-
bucion esférica muy regular) y los cimulos abiertos (formados
por unas mil estrellas mas jovenes, con distribucién informe).,
Mantiene la unidn de las estrellas, en los primeros la autogravi-
tacion, y en los segundos, el hecho de que nacieron juntas y no
han tenido atin tiempo de separarse. Ambos tipos de cumulos es-
tan en el seno de las galaxias, por lo que se consideran parte de
ellas.

Las estrellas nos parecen puntuales, salvo mediante algunas
técnicas especiales y salvo el caso del Sol. Las galaxias en cam-
bio aparecen extensas, resolubles espacialmente, y dotadas de di-
mensiones angulares y forma geométrica. Se confundieron en el
pasado con las nebulosas, también angularmente extensas, pero
de naturaleza gaseosa, observadas en zonas de especiales caracte-
risticas fisicas, pero dentro de nuestra propia galaxia.

Donde nuestra definicion inicial fue mas imprecisa es en la
afirmacion de que las galaxias estan formadas por estrellas. Hay
mas componentes: gas (10% de la masa estelar de la Via Lactea),
polvo (1% de la masa estelar de la Via Lactea), rayos cosmicos
(particulas a velocidades relativistas), fotones... Podriamos in-
cluir al campo magnético, pues sus propiedades en el Cosmos, le
hacen comportarse con una apariencia tan real como la de las
propias particulas materiales. Pero la contribucién no estelar mas
resaltable puede ser la materia oscura galactica. Se admite hoy
que el Universo estd constituido mayoritariamente por una mate-
ria oscura atn no identificada y tal hipétesis afecta también a las
galaxias, en las que la mayor parte de su masa pudiera ser mate-
ria oscura. Aunque esta materia oscura no puede observarse di-
rectamente, veremos que existen razones en las que sustentar esta
hipotesis muy generalmente admitida.

Las estrellas nos permitian una clasificacion facil. Dando el
valor de la masa, todas las propiedades quedaban practicamente
fijadas, si es que eran de la Secuencia Principal. Y las que no lo
eran, pertenecian a tipos bien diferenciados. Las galaxias, en
cambio, no «se dejan» clasificar. Cada galaxia parece pertenecer
a un tipo formado por ella sola. A ello contribuye el hecho de
que las galaxias sean angularmente extensas. Cuando s6lo obser-
vamos un punto, pocas propiedades podemos extraer. Sin embar-
go, veremos como las galaxias son intrinsecamente mas comple-




galaxias son de cinco tipos: espirales (60%), elipticas (13%), len-
ticulares (22%), irregulares (3%) y peculiares (1%). Se disponen
en el esquema de la figura 17.

Figura 17

Las galaxias elipticas tienen forma de elipsoide. Se las clasifi-

" ca con el tipo Eq, donde E es abreviatura de «eliptica» y donde

g = 10(1 — b/a) siendo b y a, los semiejes de la proyeccion del

elipsoide en el plano del cielo. Asi, una EQ tiene para nosotros

una apariencia circular. Inicialmente se pensaba que eran elipsoi-

des de revolucidn, siendo el eje de simetria el de rotacion. Luego

se vio que su giro era demasiado lento y era incapaz de producir’
la excentricidad de la elipse proyeccion observada. La disminu-.
cion de intensidad al alejarnos del centro sigue en general lo que

se llama Ley de De Vaucouleurs

I(r) = I(0)e (" (3.1

donde I(0), intensidad central, y 7, que determina el tamafio de
la eliptica, son dos parametros que varian de galaxia a galaxia.
Las galaxias elipticas tienen muy poco gas.

En el centro de un cimulo de galaxias suele encontrarse una o
dos galaxias elipticas gigantes a las que se llama galaxias cD.
También hay galaxias dE, o esferoidales enanas.

La caracteristica mas llamativa de una galaxia espiral es la
existencia de brazos espirales. Se denotan con la letra S, seguida -
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de las letras a, ab, b, be, ¢ segun la separacmn de sus brazos del
cuerpo, teniendo las Sa los brazos muy poco abiertos.

Hay otras propiedades mds importantes que caracterizan a una
galaxia espiral. Si nos atenemos a su parte visible, una galaxia
espiral tiene dos componentes: a) el bulbo, de poblaciéon mas vie-
ja, cuya geometria y distribucion de estrellas es completamente
igual a las de una galaxia eliptica, y b) el disco, de poblaciéon mas
joven, muy aplanado y mucho mas extenso. Las llamadas (impro-
plamente) espirales tempranas, Sa, tienen el bulbo mayor, en
comparacion con el disco, y la contribucion relativa del bulbo a
la masa total es menor en las llamadas (impropiamente) espirales
tardias, Sc. Las espirales «tempranas», Sa, tienen menos gas que
las «tardias».

Los brazos espirales estan en el disco. Los brazos espirales no
nos indican movimientos reales. Son ondas de densidad: la densi-
dad varia y es mayor alli donde esta la cresta de la onda. La onda
tiene una velocidad pero es diferente de la velocidad real de las
estrellas debida a la rotacion galictica. Ocurre como con las olas
del mar, que aunque tienen su propia velocidad de propagacion
de la onda, un flotador subiria y bajaria al pasar la ola, sin des-
plazarse con ella. Veremos que donde hay mayor densidad, mas
facilmente nacen las estrellas; naceran en el brazo estrellas tanto
pequefias como grandes. Las grandes brillan mucho y mueren
pronto. No tienen tiempo de abandonar el brazo, por lo que es alli
donde se las ve con mas probabilidad y lo que hace que los bra-
zos sean espectacularmente brillantes. Aunque el aumento en
densidad no es muy grande con ¢l paso de la onda, si que lo es ¢l
aumento en intensidad luminosa.

Los brazos espirales constituyen mas un fend6meno vistoso
que una propiedad estructural basica de distribucion de masa. En
cuanto a ésta, las galaxias espirales tienen mucha mayor simetria
azimutal que la que aparentan. Pero la clasificacion atendiendo a
la abertura de los brazos es muy valida por estar relacionada con
otras caracteristicas estructurales importantes, como la relacién
gas/estrellas o la relacion bulbo/disco. No todas las galaxias espi-
rales tienen brazos espirales. Algunas, las llamadas floculentas,
no tienen brazos definidos y su aspecto recuerda mas una «cabe-
llera» espiral que unos brazos.

Muchas galaxias espirales tienen una «barra». En ese caso se




la separacion de los brazos. Podemos hablar, por ejemplo, de una
galaxia SBab, etc. A las que no tienen barra, o bien no se coloca
ninguna letra tras la S, o bien puede afiadirse una letra A. Asi es
equivalente una Sb a una SAb. La existencia de la barra es, en al-
gunas ocasiones, tan poco clara como su ausencia, en cuyo caso
la galaxia se denota con SAB. La Via Lactea es una galaxia
SABbc.

El disco tiene una distribucion de estrellas que se ajusta razo-
nablemente bien a una exponencial en la direccion radial, del tipo
I(r) = I(0)e™®, siendo I(0) y R dos constantes. El valor de /(0)
corresponde a 21.65 magnitudes por segundo de arco al cuadrado
(sorprendentemente similar para todas las espirales). El valor de
R ~—llamada escala radial del disco— es mas variable, decidien-
do el tamafio del disco. Un valor tipico puede ser 4 kpc. En la di-
reccion vertical (perpendicular al plano de simetria) se propone
una ley del tipo cosh™ (z/H)? o gaussiano (e="%"). La constante H,
la escala vertical del disco, caracteriza la anchura del disco y es
del orden de 300 pc.

El disco es exponencial s6lo en primera aproximacion. La dis-
tribucion del gas de una espiral es frecuentemente anular, por lo
que la formacioén estelar y la misma distribucion estelar muestra
un anillo superpuesto a la componente exponencial del disco.
Pero este anillo es, tanto geométrica como espectroscopicamente,
parte del disco, y no cabe hablar de €l como un componente dife-,
rente. Cuando la presencia de un anillo en el disco estelar es muy
clara, se afiade la letra R como sufijo. En las partes mas externas’
del disco, la intensidad disminuye mas rapidamente que una ex-
ponencial hasta llegar a un completo truncamiento bastante brus-
co del disco.

En las partes mas externas, los discos presentan ademas dos
fenémenos interesantes. Uno es el alabeo (en ingles, warp). Las
partes opuestas del disco se separan de €l en direcciones opues-
tas. Cuando la galaxia se ve de perfil, con un 4ngulo de inclina-
¢ion de 90° respecto del plano del cielo (perpendicular a la linea
de vision) tiene una apariencia de signo integral.

El otro es el efecto «pajarita» (traduccion liberrima de flaring)
o ensanchamiento periférico del disco, siendo H una funcion cre-
ciente de r.
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Como consecuencia del truncamiento estelar, observamos gas
a distancias galactocéntricas mucho mayores, donde ya no se ob-
servan estrellas. La imagen de una galaxia en 21 cm es notable-
mente mayor que su imagen en visible. Por esta razén, los fend-
menos de alabeo y pajarita son observables mejor en radio,
donde detectamos la distribucion de gas. Estos fenomenos perifé-
ricos son especialmente interesantes puesto que en la periferia la
gravedad de la galaxia es ya muy débil y podemos apreciar otras
fuerzas u otros efectos extragalacticos o, al menos, externos a la
parte visible de Ia galaxia.

Las galaxias lenticulares, denotadas por SO, se encuentran en-
tre las elipticas y las espirales. Como las espirales, tienen disco, y
como las elipticas, tienen muy poco gas. Tampoco tienen brazos.

En el diagrama de clasificacién de Hubble, las galaxias irre-
gulares, denotadas con Irr, se encuentran a la derecha, tras las Sc.
No tienen simetria, son las que contienen, en proporcion, mas gas
y estrellas jovenes. Las dos Nubes de Magallanes, visibles en
nuestro hemisferio sur, son de este tipo. Irregulares son también
las llamadas galaxias compactas azules, que pudieran considerar-
se como Regiones HII extragalacticas. (Veremos posteriormente
que es una region HII).

Finalmente, las galaxias peculiares tienen formas definidas
aunque extrafas, y suelen deberse a la interaccion y fusion de dos
o mas galaxias.

Esta clasificacion y esta descripcién de componentes atienden
a la parte «visible» de una galaxia. Pero hay razones, mas o me-
nos solidas, para creer que, ademas, las galaxias tienen un com-
ponente de «materia oscura», lo que constituiria el hipotético
«halo» oscuro de una galaxia. La prueba mas importante sobre la
existencia de una materia oscura galictica proviene del estudio
de la curva de rotacion de una galaxia espiral.

Si observamos la velocidad de alejamiento con respecto al ob-
servador, a lo largo del eje mayor de la elipse proyeccién del dis-
co en el plano del cielo de una galaxia con inclinacién interme-
dia, y si descontamos a las velocidades obtenidas la velocidad de
alejamiento global de la galaxia, estaremos obteniendo la curva
de rotacion de la galaxia, 6(r). Un resultado bastante frecuente se
reproduce en la figura 18. En la periferia, hay que destacar en
esta curva dos cuestiones: a) 6 es constante, b) 6 es muy alto, del
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Figura 18
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orden de 200-300 km/s. Es decir, en la periferia la curva es alta'y
plana.

En las partes internas la interpretacion no es sencilla, pero de-
berfa serlo en la periferia. Si nos alejamos suficientemente del,
centro, la gravitacion seria ya proxima a la creada por una masa
puntual central, GMm/r?, siendo M la masa de la galaxia y mel
de una particula en la periferia (un atomo, una estrella...). Lo mas
ingenuo es pensar que gravitacion y fuerza centrifuga se equili-
bran, por lo que

M @ o
G'—r"i"z? (3.2)

y despejando 6

S~
il

(3.3)
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es decir, 6 o< #'2. A esta curva de rotacién se la llama kepleriana
y es la que cumple el conjunto de los planetas en su traslacidn al-
rededor del Sol. Pero como vemos, en una galaxia no parece
cumplirse en absoluto: 6 es constante. Supongamos que quere-
mos utilizar la férmula (3.2) para calcular la masa de la galaxia,
de la misma forma que calculamos la masa del Sol, observando
el radio y el periodo de la 6rbita de un planeta. Despejando

92
M=Wé~ (3.4)

Pero el producto 6% no converge en la periferia. Como 6 es cons-
tante, obtenemos M o r. ;Pero cuanto vale ? Depende del tama-
fio y sensibilidad del radiotelescopio utilizado. Evidentemente, la
masa de una galaxia no puede depender de nuestro instrumento
de medida. ;Como salvar esta paradoja?

La explicacién mas usual consiste en suponer que hay una
materia oscura en la galaxia. Como la curva de rotacion es plana,
esta materia oscura debe ocupar una extension mucho mayor que
la parte visible de la galaxia, y serfa de esperar que el comporta-
miento kepleriano se encontrase a distancias mucho mayores, a
radios galactocéntricos donde quizd ya no haya nada que obser-
var. Se supone entonces que la materia oscura esta contenida en
otro componente de la galaxia llamado «halo». Por tanto, el halo
seria muy extenso. '

Se suele suponer que este halo tiene, mas o menos, simetria
esférica. Los cimulos globulares formarian parte de él, aunque la
mayor parte de su masa seria esta materia oscura, que ni se ve ni
puede verse por estar constituida por particulas que ni emiten ni
absorben luz, y cuya naturaleza es un problema que luego nos
plantearemos.

Pero la curva de rotacidn no es so6lo plana, sino que es alta. El
halo tiene que contener mucha masa para evitar que tanta fuerza
centrifuga condene al escape a toda la region periférica. Cuando
se hacen las cuentas, el resultado no puede ser mas intranquiliza-
dor: el halo debe de extenderse a radios de mas de 100 kpc; su
masa debe de ser al menos de mas de 10> M para una galaxia ti-
pica, como la nuestra. Las galaxias son mas de diez veces mas
masivas de lo que parecen; las galaxias son més de diez veces
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mas grandes de lo que parecen. Pero estamos hablando de limites
inferiores. Ni sabemos qué masa tienen, ni como son de grandes,
ni de qué estan hechas. L.o que vemos es un componente mino-
ritario que solo es importante por eso precisamente, porque lo
vemos.

Asi, si en una galaxia, 8 ~ 200 km/s a un radio de r ~ 40 kpc,
obtenemos una primera estimacion de su masa, M = 4 x 10'' M,
incluyendo tanto la masa visible como la oscura. Pero si su lumi-
nosidad es de 10'° L, admitiendo una relacion masa-luminosidad
razonable en una galaxia de M/L ~ 1 M_/L_ (aunque en realidad
€S un poco mayor), obtenemos que la masa visible es solo de
101° M. Asi que la representacion de una galaxia espiral, segun
la interpretacion mas admitida, es la de la figura 19.

Figura 19

" Galaxia
visible

Halo

También las galaxias elipticas tienen problemas de masa ocul-
ta. En este caso, como las elipticas giran muy poco, no podemos
obtener observacionalmente 8. Sin embargo, mediante la anchura
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de las rayas espectrales podemos obtener la dzspersxon de veloc1—
dades de las estrellas. Cuando un sistema alcanza el equilibrio, se
dice también que estd virializado, porque cumple el teorema del
Virial, conocido teorema de la Mecanica Clasica. Segun éste, la
masa, el radio y la dispersion de velocidades en una galaxia estan
relacionados. La idea vuelve a ser la misma: si la dispersién de -
velocidades es muy alta hard falta mucha masa para retener un
sistema tan agitado de estrellas. Si llamamos 0, ahora, a la dis-
persion de velocidades, el teorema del Virial se escribe aproxi-
madamente con la féormula (3.2), lo que era esperable atendiendo
a las prescripciones del Analisis Dimensional. No es necesaria
ahora una demostracion del teorema del Virial. El resultado es
que, ain con mayores dificultades que en el caso de las espirales,
se obtiene que las elipticas parecen tener también al menos diez
veces mas masa de lo que parecen.

La materia oscura no s6lo parece estar presente en las gala-
xias, sino también en el medio intergaldctico, como volveremos a
ver al hablar de Cosmologia.

1 La relacion de Tully-Fisher

Es una de las relaciones fundamentales para determinar distancias
a galaxias espirales. Es un hecho observacional que la luminosi-
dad, L, y la velocidad, 8, medida mediante el ensanchamiento de
las rayas espectrales, estan relacionadas (se supone que estamos
hablando de galaxias muy lejanas en las que no es posible obtener
la curva de rotacion completa. Vease apartado 5 del capitulo 1). La
relacion, especialmente clara en el infrarrojo, es del tipo L «< &,
Aunque la justificacion teorica no estd nada clara, digamos
que si aproximadamente L o< [z (1.1) y si M o 7,67 (3.2), admi-
tiendo L o M rapidamente obtenemos r, o P/ S1 I, como diji-
mos, fuera igual para todas las esplrales tendnamos L oc 12 oc G,
Pero en esta breve deduccion, nos gustaria tener alguna _]UStlflca-
cion teodrica para la constancia de 1, 7
Puede sorprender en la deduccion anterior que hayamos su-
puesto L o< M, si para una estrella es L, «< M3 con x préximo a 3.
Aqui es diferente; mas bien supongamos que todas las estrellas
tienen la misma masa, M, y por tanto la misma luminosidad L.
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La 1um1n081dad de la galaxia seria L = NL, (siendo N el niimero
de estrellas), es decir, proporcional a NM> = (NM)) X (M?); el se-
gundo paréntesis es constante; el primero es la masa estelar de la
galaxia M. Luego L o M, en una galaxia. Si fuera incluso M, =
M, obtendriamos L/L = M/M,, concretamente.

Para galaxias elipticas, también se cumple una relacion, lla-
mada de Faber-Jackson, del tipo L « &, siendo ahora 6 represen-
tativo, no de la rotacion, sino de la dispersion de velocidades.

2 Galaxias activas

Actividad, en Astrofisica, es sindbmimo de variabilidad temporal a
escalas muy inferiores a la vida de un astronomo. Normalmente,
el Universo, atin siendo el resultado de una explosion, parece in-
mutable. Si observamos M31 al cabo de 10 afios, vemos exacta-
mente lo mismo que hoy. No podriamos decir lo mismo si obser-
varamos dentro de 10! afios. Pero una galaxia activa, por el
contrario, tiene variaciones temporales apreciables, por lo que su
actividad es llamativa y nos previene de la existencia de fenome-
nos extraordinariamente energéticos. No varia la galaxia entera,
sino solamente su ntcleo, un punto central, no resuelto angular-
mente ni con las mejores técnicas interferométricas. Por tanto, no
se conoce la dimension de este nuclco activo; solo se dispone de
limites superiores. ;
Ciertamente los niicleos tienen que ser pequefios. Si observa-
mos variaciones temporales, quiere decir que varian coordinada-"
mente las diferentes partes del nicleo activo; si no, las variacio-
nes descoordinadas de una parte serian compensadas por las
variaciones en ofras. Si hay coordinacion, debe de haber un me-
canismo de coordinacion; la informacion debe poder recorrer el
ndcleo para establecer la coordinacion. Pero ensefia la Relativi-
dad que la informacion no puede viajar a mayor velocidad que la
luz. Por tanto, el tamafio del nicleo debe de ser inferior a c7,
siendo 7 el tiempo caracteristico de las variaciones temporales
observadas. Si Tes del orden de dias (o de horas cuando se obser-
va en rayos X) el tamafio es de dias-luz, o menor: menos que una
milésima de parsec. Lo preocupante es que en menos de 107 pc
(jquizé incluso mucho menos!) la emision es tan importante .
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perior.

El ejemplo mas importante es el de los cuasares (del inglés
quasar, abreviatura de quasistellar radio source. Como alguno
de estos objetos no emite en radio es preferible la denominacion
de QSO, guasistellar objects, objetos cuasiestelares). Tienen apa-
riencia puntual, como una estrella, pero su distancia es muy gran-
de, correspondiente a un corrimiento al rojo altisimo, con z ~ 1,
llegando a z = 4.9 para el mas alejado de los conocidos. Siz =1,
la velocidad de alejamiento es (3/5)¢; Si z = 5, seria de (35/37)c.
En cuanto a su lejania (véase después ley de Hubble) siz =1, la
distancia puede ser de 4 X 10° Mpc. Hay que advertir que los célcu-
los a tan altas distancias no son tan sencillos, pues la curvatura
del Universo no es despreciable y no es conocida. Una vez esti-
mada la distancia, podemos estimar la luminosidad, que resulta
ser de 10% — 10" erg/s.

Como comparacion piénsese que las estrellas de toda la Via
Lactea emiten del orden de 10* erg/s. Tenemos pues un objeto de
tamafio inferior a la milésima de parsec que emite mas que una
galaxia como la nuestra. Y en rayos X, la luminosidad es un or-
den de magnitud mayor.

La masa debe de ser también muy grande pues un objeto tan
luminoso debera tener una altisima presion de radiacién y una
gran gravitacion se necesitard para compensarla. Recordando la
formula (2.43) tendremos '

KL .
GM = (3.5)

d7re

con lo que la masa serd (con k ~ 1, en el sistema cgs) de
~108— 10" M.

El radio de Schwarzschild de esta masa estaria entre 3 X 10 y
3 x 10~ pc. Aunque estos valores son bastante mas pequefios que
el valor de 10~ pc encontrado anteriormente como limite supe-
rior, la relativa similitud de ambas cifras sugiere que en el inte-
rior de un cudsar hay un agujero negro con una masa del orden de
10® M, o mas. La emisién observada seria fundamentalmente
emision térmica debida al calentamiento de un disco que giraria
alrededor del agujero negro, llamado disco de acrecimiento. De-
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b1d0 a la viscosidad este material perderia momento angular y
caeria en el agujero negro, acrecentando su masa. Veriamos en-
tonces no la emision del agujero negro (evidentemente) sino del
material muy proximo a caer en él. Si toda la masa caida se con-
virtiera en energia, haria falta que cayese una masa por unidad de
tiempo de M = L/c?, del orden de 1 M_/afio. -

No solamente los lejanos cudsares, que se€ suponen galax1as
recién nacidas, tienen nucleos activos. Asi, las llamadas galaxias
Seyfert pueden ser galaxias muy cercanas. Su nucleo es tan in-
tenso -que cuando se observan en baja exposicion s6lo se ve un
punto (el nicleo). Cuando se aumenta la exposicion se ve una ga-
laxia espiral que alberga el nucleo activo. El nucleo viene a bri-
llar tanto como el resto de la galaxia, del orden de 10! L. Tam-
bién hay galaxias elipticas con nucleo activo, las llamadas
galaxias N, siendo los objetos BL Lac los casos mas extremos. Es
posible incluso que todas las galaxias tengan un nucleo activo
menor. Nuestra Via Lactea muestra fendmenos en su centro —den-
tro de la nebulosa Sag A— que se interpreta como acrecimiento
de un nicleo activo de solo 10° M.

Las radiogalaxias constituyen el otro gran ejemplo de galaxias
activas, siendo la radiofuente Cygnus A una de las mas impor-
tantes. Las dimensiones espaciales de estas galaxias son desco-
munales comparadas con las de una galaxia normal. Consta de
dos 16bulos de emision sincrotrén (pronto hablaremos de ella) se-
parados por distancias de varios megaparsecs. En medio de am-;
bos 16bulos se encuentra una galaxia eliptica apenas perceptible,
que permite la determinacién de la distancia a la radiofuente. Los
l16bulos fueron, o son, eyectados del nicleo activo de la galaxia
eliptica central, aunque el como se produce la eyeccion es uno de
los problemas mas estudiados en la Astrofisica actual. Con méto-
dos de interferometria continental (VLBI) se puede presenciar la
salida de los chorros, seguramente en la direccion del momento
angular de la galaxia. Los chorros no son continuos, sino forma-
dos por componentes discretos cuyo movimiento se observa em-
pleando observaciones espaciadas temporalmente. Su velocidad
es tan grande que parece, en ocasiones, superar la velocidad de la
luz. Son las llamadas «fuentes superluminicas».
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3 Fuentes superlumlmcas

En realidad, ni la materia ni la informacion pueden superar la ve-
locidad de la luz, por lo que se trata unicamente de una velocidad
aparente. Es un efecto relativista del que vamos a dar una justifi-
cacion con argumentos de cinemadtica clasica.

En la figura 20 vemos cémo la direccion de eyeccion de nubes
forma un 4ngulo 6 con la linea de vision. El efecto aparente se
produce para 6 pequefio, pero no excesivamente pequefio. A ¢ = 0,
la nube estd en el nicleo. Se observa la nube a t, =r,/c, siendo r,
la distancia a la radiofuente. A ¢ = ¢, la nube esta como en la f1-
gura, a una distancia v¢,, siendo v Ia velocidad real de eyeccion
(v < ¢). Observamos este momento desde la Tierra a ¢ = £, siendo

t,=1t,+(r,—vt,cosb)/c | (3.6)

Figura 20
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el observador

At=t,—t =1, (1 Y cosﬂ) (3.7)

C

y apreciara la velocidad aparente en el plano del cielo (tomando ¢
como unidad, como es habitual) 8

1 vt, sin 6 B sin 6
B,=— g = (3.8)
c to(l——zmcos 9) 1-Bcosf

donde B = v/c es la velocidad real, tomando ¢ como unidad
(B < 1). Si B es proximo a 1 y 6 muy pequefio, el denominador se
hace muy pequefio y podemos tener 8, > 1. Precisamente para
f = 0, tenemos una indeterminacion. Hpay un valor de @ 6ptimo
que proporciona el maximo valor de 8. Se obtiene con la condi-
cion df, /d6 = 0. Al hacerlo se obtiene sin ninguna dificultad
que ¢l angulo optimo es aquel que cumple cos 8= B. Cuando im-
ponemos esta condicion, y la aplicamos al caso g = 0. 99 (por
ejemplo) obtenemos B, = 7(!).

4 La Via Lactea C ;

Las caraceristicas mas importantes de nuestra galaxia, la Via
Lactea, se destacan en el Material A13. Con respecto al estudio
en otras galaxias tenemos la ventaja de que observamos las es-
trellas individualmente, es decir, observamos las particulas del
fluido de estrellas. Pero tenemos la desventaja de que no apre-
ciamos la vision de conjunto. Al contrario que en otras galaxias,
observamos el microestado pero no el macroestado. Al observar
en visible, el polvo nos impide ver lejos. Al observar en radio, lo
vemos todo, pero todo a la vez, lo cual también es un problema
pues, en principio, no sabemos distinguir lo que esta lejos de lo
que esta cerca.
La distribucién de estrellas puede obtenerse directamente,

puesto que las vemos y, en principio, conocemos su distancia.
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Blen ¢s cierto que solo podemos obtenerla en la vecmdad del
Sol. La determinacion, en la practica, presenta grav131mos pro- -
blemas, aunque como resultado, podriamos resumir diciendo que
su d1$00 es bastante normal, con un decrecimiento exponencial
de la densidad de estrellas en la direccion radial y muy delgado,

de unos 300 pc, en la direccién vertical. La informacion queda
complementada muy bien con el infrarrojo cercano, puesto que,

en esta longitud de onda, la extincién es mucho menor y observa-
mos incluso el bulbo con bastante nitidez. Se reconocen al menos
5 brazos, estando el Sol en uno de ellos, en el llamado Brazo
Local.

Preocupémonos de la Cinemadtica. En un fluido hay una velo-
cidad macroscépica, o velocidad media v, v,. Cada particula, ade-
mas de la velocidad media, comtn a todas las particulas de su
mismo elemento de volumen, tiene una Veloc1dad peculiar V de
tal forma que la velocidad de una particula v, se puede poner
como v, = v + V Las velocidades V caracterizan los movimientos
cadticos de agltacmn térmica. En un fluido de laboratorio, las ve-
locidades peculiares no son observables Pero en nuestra galaxia,
s1 Si calculamos la media de v, en un elemento de volumen,
<V>, obtenemos ¥, v, porque <V> 0.

Una particula, es decir una estrella, en nuestro elemento de
volumen, el que contiene al Sol tendrd también una velocidad
dada por Vv, = = v, +V, donde v, V, es ahora la Veloc1dad media
en nuestra vecmdad En concreto para el Sol, v, = v, + V Lo
que nosotros observamos son yvelocidades es’{elares con respecto
al Sol, es decir, V. Vv, = v ~¥, =V —V.. Si tomamos valores medios,

@ i G

encontraremos, puesto que <V >=0, que

]

<V >=-V, (3.9)

lo que nos permite calcular la velocidad peculiar del Sol. He-
mos sabido asi que el Sol se mueve con una velocidad de
V,, =-9 km/s (en la direccion radial; nos movemos hacia el cen-
tro de la galaxia), V, =11 km/s (en direccién azimutal; giramos
mas deprisa que la galax1a) V., = 6 km/s (en d1recc:10n vertical,
hacia el hemisferio norte galactlco) Una vez conocido V pode~
mos calcular V la velocidad peculiar de cada estrella de la vecin-

dad solar, y estudiar asi su distribucién estadistica.




Se obtiene que <FV?>'? es de unos 28 km/s, mientras que
<Va>l? = <2512 ~ 18 kny/s. Esto significa que el fluido estelar
no esta en equilibrio termodinamico, pues el equilibrio se carac-
teriza por la equiprobabilidad de todas las direcciones. En un
" fluido de laboratorio no son esperables direcciones privilegiadas,
normalmente porque las colisiones entre particulas son tan fre-
cuentes que redistribuyen pronto las direcciones y acaban siendo
todas equiprobables. También se observan algunas «estrellas de
alta velocidad» con <V2>!2 ~ 80 km/s. Vemos estas estrellas en
el disco, pero deducimos que con esa velocidad se tienen que sa-
lir pronto de €l. Se puede suponer que son estrellas pertenecien-
tes al halo.

Nos gustaria de forma especial conocer la velocidad media en
la vecindad del Sol, asi como en cualquier otro punto de la gala-
xia. Es de esperar que la galaxia gire, pero evidentemente, obser-
vando estrellas de la vecindad, participando todas ellas del mis-
mo movimiento medio, no podemos apreciarlo. Esto se puede
hacer, aunque con serios errores, observando, no estrellas de la
vecindad, sino cumulos globulares (que se suponen distribuidos
con simetria esférica alrededor del centro de la galaxia, pertene-
ciendo al halo, y sin giro neto en su conjunto) o con galaxias pré-
ximas del llamado Grupo Local, del que hablaremos luego.

Llamando 6 = v, , suponiendo que la rotacién es el tinico mo-
vimiento interno de la galaxia, y suponiendo en ésta una simetria
tal que 6(r) sea funcion exclusiva del radio galactocéntrico, las #
observaciones en radio, en 21 cm, nos permiten también y con
mayor precision encontrar la curva de rotacion 0(r) de nuestra
galaxia. El gas y las estrellas podrian no corrotar, pero la expe-
riencia en ofras galaxias nos indica que si lo hacen, al menos has-
ta la distancia a la que ya no puede determinarse 6(r) estelar. Ad-
mitamos que no hay diferencias entre 6(») medida con gas y-«con
estrellas, es decir que ambos componentes corrotan. Veremos
como se puede determinar 6(r) con observaciones en 21 cm (fi-
gura 21).

Si observamos en la direccion Sol-P obtendremos un perfil de
la raya de 21 cm como en la figura 22, por ejemplo. En esa direc-
cidn observamos a la vez varias nubes de hidroégeno, cada una con
un corrimiento al rojo, porque sus velocidades de alejamiento del
observador son diferentes. Nos fijamos en el valor del maximo
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Figura 21
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de A. El maximo A se producird en la nube situada en P porque
alli la velocidad tiene la misma direccion que la linea de vision,
sin componentes transversales. A este A maximo correspondera
una velocidad que sera la de rotacion en el punto P. Si P est4 a una
distancia r del centro, hemos obtenido 6(r) en un punto. Eligiendo
otras direcciones, obtenemos otros puntos en los cuales determi-
namos 7. No es dificil probar que el lugar geométrico de los pun-
tos P es una semicircunferencia. Hemos obtenido entonces la cur-
va 6(r) completa. En realidad, este método sélo es posible para
r <r,, stendo 7, la distancia del Sol al centro de la galaxia.

El resultado, 6(r) (combinando ademas este método con otras
observaciones) se muestra en la figura 23. El problema mas gra-
ve es en la periferia, pues parece deducirse que la Via Lactea tie-
ne, como otras espirales, un halo masivo de materia oscura.
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Figura 22
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El Sol esta a unos 8 kpc. La determinacion se hizo gracias al
analisis de Oort, del que vamos a resaltar ]Jo esencial. En la
figura 24, observamos una estrella en el plano del disco, de for-
ma que el dngulo centro-Sol-estrella sea de 90°. Suponemos que
la estrella simplemente rota con velocidad 6. La componente per-
pendicular a la linea de vision es 6 sin ¢, siendo ¢ el angulo Sol-
Centro-Estrella, velocidad observable como movimiento propio.

Figura 24

Centro Galactico

Si ¢ es pequefio (y recordemos que el polvo nos permite ver
estrellas con ¢ pequefio solamente), sin ¢ ~ tan ¢ ~ d/r_, siendo
d la distancia a la estrella, supuestamente conocida.
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de

tiempo, en el plano del cielo. Sera por tanto

_ Bsingot 0d
A

@

0
= (3.10)
r@

lo que permite despejar r_, que resulta ser de 8 kpc. También se
puede hacer observando la velocidad en la direccion de la linea
de vision.

En la practica, no se hace solo con una estrella, sino con todas
las disponibles; el problema es algo mas complicado, el trata-
miento es estadistico y el resultado es mas preciso, pero lo esen-
cial del procedimiento es el mismo.

Pronto podremos conocer 7, directamente observando el movi-
miento propio aparente del Centro Galactico, Sg A. Esta radio-
fuente tiene en su proximidad angular dos cuasares con respecto a
los cuales se puede determinar su movimiento. El centro, a 8 kpc,
tiene una velocidad con respecto a nosotros de ~220 km/s, lo que
equivale a un movimiento propio de ~5 x 10~ */afio. Esta preci-
sion esta al alcance de las técnicas de VLBL

5 Colisiones estelares

Las colisiones entre estrellas no son muy frecuentes. No nos refe- .
rimos a choques frontales entre estrellas, sino a interacciones
graves entre ellas que alteren de forma importante su trayectoria.
Para verlo estimemos qué tiempo caracteristico existe entre coli-
sidn grave y colision grave.

Como de este tiempo, solo queremos saber el orden de magni-
tud, podemos ser generosos en las aproximaciones. Por «colision
grave» entendemos una colision en la que el angulo de desvia-
cion, ¢, es del orden de 1 radian. Como la interaccion entre las
estrellas es gravitatoria, aprovechemos ¢l calculo de ¢ que nos
suelen ofrecer los libros de Mecanica, que resulta ser

¢
tan — = —— 1
an — 3.11)
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donde m es la masa de una estrella, ¥ una velocidad tipica de una

estrella con respecto a otra, del orden de las velocidades peculia-

res, y D es el parametro de impacto (véase figura 25) o distancia
de una estrella hasta la recta que contenia la trayectoria original de

la otra estrella antes de ser perturbada. Si hacemos tan ¢ ~ ¢ ~ 1,

obtenemos

dmG

D=—r (3.12)

Figura 25
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Cuando D tenga este valor (o menos) la colision sera grave. En
un tiempo ¢ habrd un niimero de colisiones graves igual al de es-
trellas contenidas en el volumen cilindrico de la figura 26 pues,
con velocidad ¥, éstas son las que tienen tiempo de llegar a inte-
raccionar con nuestra estrella. Si hay # estrellas por unidad de vo-
lumen, el nimero de colisiones graves sera

16m*G? m*G*?

t (3.13)

Definimos 7, como el tiempo en el que se produce «una» colision
grave, es decir, cuando la cantidad anterior es igual a 1. El tiem-
po entre colisiones T sera entonces

V3

= .14
1672 G?n (3.14)

T




Figura 26

Vt

Este tiempo nos informa pues, en drdenes de magnitud, del trans-
currido entre dos colisiones sucesivas de una estrella. Esta for-
mula puede diferir de otras obtenidas con mas rigor, sélo en los
coeficientes numéricos. En la vecindad solar, por ejemplo,
n="7x107pc3, V=25 km/s y obtenemos 7 ~ 10 afios. Esto es
mucho mas que el tiempo de vida de la galaxia. Lo mas normal
es que una estrella pase toda su vida sin interaccionar con otras.
Hay poca densidad de estrellas y su velocidad es muy alta.

Algunas consecuencias importantes:

a) Vimos que la distribucion de velocidades peculiares no
correspondia al equilibrio: no todas las direcciones eran equiva- ¢
gada al equilibrio, viene a ser el tiempo entre colisiones, 7, pues
mediante colisiones se llega al equilibrio termodinamico. No es
de extrafiar entonces que el sistema estelar no esté en equilibrio y
que tenga una distribucion anisotropa de velocidades peculiares.

b) Vimos que un sistema de masa M de estrellas tenia un ra-
dio que dependia de las velocidades caracteristicas de sus estre-
l1as. Si las velocidades son diferentes en las distintas direcciones,
no es de extrafiar que sus «radios» sean diferentes, y que las gala-
xias elipticas no sean esféricas aunque no giren, sino elipsoides,
frecuentemente con los tres semiejes diferentes.

c) Dada la ausencia de colisiones cabria la posibilidad de
que dos «galaxias» cohabitaran ocupando el mismo espacio
manteniendo su identidad. En realidad el bulbo y el disco se so-
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lapan en la region interna, manteniendo sus caracteristicas indi-
viduales, sin mezclar; eso si, obedeciendo a un campo gravitato-
rio comun.

d) Algunas hipotesis catastrofistas de formacion de Sistema
Solar suponen que éste resultd de la colision de dos estrellas.
Pero probablemente el Sol nunca colision6 con ninguna estrella.
Aun asi, podriamos pensar que el Sol fue de las pocas estrellas
que «disfrutaron» de una colision. En ese caso, la formacién del
Sistema Solar seria un caso excepcional y la vida un fenomeno
rarisimo. Pero la frecuencia de otros sistemas planetarios encon-
trados permite desechar esta posibilidad y descartar las teorias
catastrofistas de formacion del Sistema Solar.

6 El medio interestelar

Aunque en una galaxia como la nuestra, el gas es «hoy» un com-
ponente minoritario, de solo el 10% de la masa visible, su impor-
tancia en la evolucion y dindmica galdctica es grande. Del gas
nacieron y siguen naciendo las estrellas. Uno de nuestros objeti-
vos es precisamente el nacimiento de las estrellas. Pero ademas,
aparecen sobre el gas fuerzas que no actlian sobre las estrellas,
como la magnética, y como la de viscosidad. En particular, el
magnetismo serd también uno de nuestros objetivos, ya que el
medio interestelar, en general bastante ionizado, es influenciado
por el campo magnético y a su vez le crea y le modifica, lo que
influye en muchos procesos galacticos.

Las propiedades del medio interestelar, en la vecindad solar,
por especificar un poco, se resumen en el Material A13. Lejos de
distribuirse homogéneamente el gas se encuentra en diversos es-
tados. Esquemdaticamente diremos que hay nubes de HI y nubes
de H, moviéndose en un medio internubes. de HI. Hay ademaés tu-
neles de HII (regiones de muy alta temperatura que horadan el
medio interestelar) asi como un componente de HII difuso mas
frio. Aqui y all4 hay «regiones HII», sobre todo en los brazos es-
pirales. (Como vemos, el hidrégeno, componente fundamental
del gas interestelar, puede encontrarse como hidrogeno atomico
jonizado (HIT), hidrégeno atémico neutro (HI) e hidrégeno mole-
cular (H).) ' |
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" Las nubes de HI, las nubes de /, la region internubes, el me-
dio HII difuso v los tineles estan en equilibrio de presiones.
Como P = nkT, si la presion es la misma el producto nT es cons-
tante. Las regiones mas frias (con H,, puesto que la alta tempera-
tura disocia la molécula de H,) tienen mayor densidad. Las reglo-
nes mas calientes (con HII, pues la alta temperatura ioniza al
hidrégeno atémico) tienen menos densidad. Esto puede apreciar-
se en la figura 27.

Figura 27
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En ella se ve que las llamadas «regiones HII» estan fuera de la
isobara, constituyendo la excepcion puesto que son regiones en
completo desequilibrio. En ellas, la radiacion ultravioleta de las
estrellas recién nacidas calienta, ioniza e inyecta energia en el
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medio interestelar; la recombinacidén conlleva la emision de las
series del hidrogeno; en el visible, en especial, la raya de H_ es
responsable del color rojizo de estas nebulosas.

Se dan fendmenos mucho mas energéticos. Se observan zonas
de eyeccion y filamentos de gas en la direccioén perpendicular al
plano, debidas fundamentalmente a explosiones de supernova. El
gas eyectado retorna normalmente al disco, observandose como
nubes de alta velocidad. El disco tiene pues una apariencia de
sopa en ebullicion.,

Al hablar del concepto de presion en el Material B4, vimos
que ésta debe calcularse mediante 1/3 mn <V?>, expresion que
para un gas perfecto se convierte en nkT. Sin embargo, cuando
se consideran las nubes de HI o de H, moviéndose en el medio
internubes y se aplica la expresidon primera, resulta
P = 10" din cm™ (es decir, considerando m como la masa de una
nube, n el numero de nubes por unidad de volumen y <V?> la ve-
locidad cuadritica media de las nubes), que es mucho mas alta
que la presion molecular, nkT ~ 107 din cm™. Para efectos dina-
micos, podemos considerar que el medio interestelar est4 forma-
do por dtomos descomunales de unos 25 pc de tamafio y masa
10° M, cuyo movimiento aleatorio produce el mismo efecto que
las moléculas de un gas. La formula P = nkT no es utilizable al
- considerar el medio intergalactico, porque la presion debida al
movimiento caodtico de las nubes es mucho mayor.

Otra componente importante del medio interestelar es la de
los rayos cosmicos. Son éstos particulas ultrarrelativistas, basica-
mente electrones y protones, seguramente producidos en explo-
siones de supernova. Estas particulas son responsables de la emi-
sidn sincrotrén, que pronto veremos, y pierden su gran velocidad
debido a varios procesos, especialmente por la propia emision
sincrotron que ellos mismos crean. Son de vida efimera y no se
apartan mas de I kpc del sitio en el que nacieron. Aun asi son
importantes: su contribucién a la presion no es despreciable, su
conocimiento es basico para interpretar la radiacion sincrotrén y
constituyen un método tradicional de observacion del Cosmos.
Algunos observatorios de rayos cosmicos funcionan desde hace
mucho tiempo. |

Una galaxia tiene cada vez menos gas pues, aunque algunas
estrellas devuelven al espacio una buena proporcion de la materia
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con que fueron creadas hay cada vez mas estrellas fosiles: ena-
nas blancas, estrellas de neutrones, agujeros negros. Como con-
secuencia, cada vez nacen menos estrellas por lo que van esca-
seando las gigantes azules. La galaxia se va enrojeciendo. El
material devuelto por las gigantes moribundas lleva algo mas de
metales, por lo que progresivamente el medio interestelar (y por
tanto las estrellas jovenes) tiene mas metales.

7 El nacimiento de las estrellas

Las estrellas nacen alli donde la densidad de gas es mayor. Esen-
cialmente, el proceso es el de colapso gravitatorio: cuanto mas
cerca estan los 4tomos de una nube gaseosa protoestelar, mas se
atraen; cuanto mas se atraen, mas se acercan. Superadas entonces
unas condiciones iniciales propicias, que vamos a especificar, el
colapso es inestable y rapido.

En muchas galaxias espirales el gas tiene una distribucién
anular, estando la parte central desprovista de gas. El radio del
borde interno del anillo est4 situado a una distancia del centro del
orden de 5 kpc. El borde externo no es otro que el de finalizacion
natural por decrecimiento exponencial del disco. En el anillo,
méas o menos a unos 8 kpc del centro hay frecuentemente un ma-
ximo de densidad y por tanto una mayor formacion estelar. Mas
importante afin, el paso de las ondas de densidad de los brazos
espirales también produce un aumento de densidad, y las estrellas
nacen fundamentalmente en los brazos. ‘

Las nubes frias de H, constituyen la componente mas densa
del medio interestelar, por lo que son los lugares preferentes de
formacion estelar. En cuanto se forman las primeras estrellas, al-
gunas grandes azules entre ellas, calientan partes de la nube for-
mando regiones HII, de color rojo en fotografia visible. El color
azul de las estrellas grandes se refleja en otras partes de la nube.
Otras zonas de la nube inicial permanecen densas, frias y absor-
ben la luz roja de las zonas ionizadas posteriores. Estas zonas de
formacion estelar se ven, por lo tanto, como un revoltijo de colo-
res rojo y azul surcados por franjas negras, de gran belleza.

Pero hay que «rizar el rizo». A las ondas espirales de densidad
se sobreponen otras ondas, las ondas de Jeans, que producen un
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aumento oscilatorio de densidad superpuesto al aumento de los
brazos. Estas ondas de Jeans son como el sonido, con la excep-
cion de que los efectos autogravitatorios no pueden considerarse
despreciables, y de hecho, en algunos maximos de densidad, con-
ducen al colapso. Como el espacio interestelar no esta vacio, pue-
de propagarse el sonido. No debemos esperar oir alguna vez esta
«musica celestial», mas bien «ruido celestial», pues para ello ne-
cesitariamos una gran paciencia y salud, pues una nota de la sin-
fonia podria durar 102 afios.

Para evitar un célculo detallado de las propiedades ondulato-
rias de las ondas de Jeans, consideremos aquella semilongitud de
onda que contiene un medio mas denso que el medio no pertur-
bado por la onda. Esta zona de mayor densidad es nuestra nube
que, en su caso, puede colapsar y formar estrellas. La nube co-
lapsara si la autogravitacion es superior al efecto de agitacion tér-
mica. Cuando las energias gravitatoria y de agitacion térmica de
la nube sean precisamente iguales, diremos que la masa de la
nube es la de Jeans, M, y su tamafio, la longitud de onda de
Jeans, A . Tendremos

332 .
GO P X (3.15)

A, m
En efecto, 1a masa de la nube es del orden de pA’ luego el primer
miembro es la energia potencial. En el segundo, 47 es la energia
de un 4tomo, p/m es el nimero de particulas por unidad de volu-
men y A, del orden del volumen. De aqui deducimos A, y calcula-

mos la masa de Jeans mediante

kT 32 i
MJ = p)li = p—if2 (";:n““ém) (3.16)

Si la temperatura es constante, M, o< p~*. Hay que considerar a la
masa de Jeans como un limite. Las nubes que tengan una masa
superior a la de Jeans colapsaran. Es de esperar que M, tenga
algun valor relacionado con la masa real de una estrella. Si
adoptamos T ~ 100 K, n ~ 7 cm™, obtenemos M, ~ 3 x 10* M.
Este resultado es desesperanzador, pues hubiéramos esperado
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M, ~ l M Pero sabemos que las estrellas no nacen aisladas,
sino en los camulos abiertos que estan formados por ~10* es-
trellas.

Efectivamente, los cimulos abiertos tienen una densidad de
estrellas insuficiente para mantenerse unidas por su autogravita-
cion. Por tanto, acabaran disolviéndose, y si no lo han hecho atin,
es porque no han tenido tiempo. Por tanto, las estrellas de un ci-
mulo abierto tienen la misma edad, la edad de las mas azules ob-
servadas. De esta forma sabemos cuantas estrellas nacen juntas y
su masa corresponde a la de Jeans. Todas esas estrellas son coge-
néticas, habiendo nacido de una misma nube protoestelar que se
hizo inestable.

La pregunta es entonces ;por qué las estrellas tienen la masa
que tienen? ;Por qué la nube original se parte en mil pedazos?
LA qué se debe esta «fragmentacion» de la nube? Vimos que, si
podemos considerar el proceso «isotermo», es decir con la tem-
peratura constante, M, o< p7'2, A mayor densidad, menor masa de
Jeans, y mas facilidad para la formacién de colapsos. No es de
extrafiar que la temperatura sea una constante pues, el exceso de
energia en la contraccion, por ejemplo, podria ser radiativamente
desalojado..

Supongamos que comienza el colapso La densidad aumenta,
la masa de Jeans disminuye, lo que quiere decir es que, progresi-
vamente, masas mas pequeilas. pueden colapsar. Se forman enton-
ces subcolapsos dentro del colapso. Y mas adelante, sub-sub-co-4
lapsos dentro de los subcolapsos y asi se va generando el proceso
de fragmentacion.

Se detiene la fragmentacxon, y por tanto hay un limite inferior
de subcolapsos, y hay una masa de los fragmentos mas peque-
fios, cuando la densidad de los fragmentos es ya tan alta que ¢l
proceso ya no se puede considerar isotermo. Los fotones no pue-
den ya escapar de la nube porque la absorcion es ya muy fuerte,
y el medio muy opaco. El proceso dejara de ser isotermo y se
convertird en adiabético, es decir, sin intercambio de calor con el
exterior. Sabemos que en un proceso adiabatico para un medio
monoatomico, T o p*3 (véase Material B8). En la formula ante-
rior, tendremos M, oc p 2132 oc o712 p = pl2 Ahora las cosas han
cambiado drastlcamente a mayor densidad, la masa capaz de co-
lapsar es mayor. La adiabacia, por tanto, detiene la fragmenta-
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cion. Pero la pregunta 31gue swndo (,cual es el tamano del ultlmo
fragmento?

La transicion de la isotermia a la adiabacia tendrd mas o me-
nos lugar cuando el camino libre medio de los fotones sea igual
al tamafio de la nube A,

Para obtener una estimacmn del camino libre medio, procede-
mos como sigue. Recordemos la formula (1.12) que nos dice
como va penetrando la luz en un medio semitransparente. El flu-
jo f'se habra reducido en un factor e, que ya es bastante significa-
tivo, cuando el rayo haya penetrado una longitud (xp)™. Un fotén
entonces tendra poca probabilidad de penetrar mucho mas y poca
probabilidad de penetrar mucho menos. Por tanto, A = (kp)™ es
una buena definicion del camino libre medio de los fotones.

En nuestro caso, la longitud del Gltimo fragmento se tendra
cuando el camino libre medio de los fotones se haga del orden de
la longitud de onda de Jeans, A = A,. Con la expresion de Ay la
ecuacion (3.16) obtenemos para la masa M, del altimo frag-
mento

7%
M, = ( — ) K (3.17)

k ~ 1 en el visible para el medio interestelar, aunque la tempera-
tura aun baja (pues la estrella no ha nacido completamente) hara
que los fotones sean infrarrojos, para los que k es menor, quiza
0.1. Obtenemos entonces M, ~ 0.75 M. Aunque con un calculo
de 6rdenes de magnitud, hemos respondido a una de las pregun-
tas basicas de la Astrofisica: jpor qué las estrellas tienen la masa
que tienen? El proceso de fragmentacion serd logicamente irre-
gular y caotico, por lo que no todas las estrellas naceran con la
misma masa. Hay que hacer notar que éste ha sido un calculo
muy sencillo. La formacion de estrellas grandes puede alterar
sustancialmente la situacion de la nube protoestelar. El campo
magnético influye mucho, evitando el colapso inicialmente y fa-
voreciéndole después. El momento cinético inicial también supo-
ne un impedimento para el colapso, que puede ser aliviado me-
diante la formacion de sistemas binarios o formacion de sistemas
planetarios.
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campo magnético

El gas interestelar estd ionizado. Incluso las nubes de HI tienen
una ionizacion del orden del 10%. En las nubes de 4, la ioniza-
cion depende de la profundidad, pero es, en cualquier caso, muy
importante. Esto hace que el movimiento del gas interestelar esté
muy influenciado por el campo magnético. A su vez, el movi-
miento del fluido decide la evolucion del campo magnético. El
gas interestelar tiene unas caracteristicas de plasma que es preci-
so considerar, pese a las dificultades matematicas que caracteri-
zan a la fisica de plasmas en general.

Hay otros plasmas importantes en Astrofisica, en especial los
de las ionosferas y magnetosferas planetarias, las atmosferas es-
telares y el espacio intergalactico, para los que son validas las
consideraciones que siguen. De particular interés es también el
plasma relativista en la €época pregalactica del Universo. La ima-
gen de una «bolitay para las particulas de un gas es, aunque im-
perfecta, intuitiva y util. Para el campo magnético buscamos otra
imagen: el campo viene representado con sus «lineas de fuerza»
(concepto valido para todo campo vectorial) que, en este caso, se
llaman lineas de campo magnético. Denominaremos a éste
como B (en el Cosmos la distincion entre los campos H y B es
practicamente innecesaria). Las lineas de campo se definen de
forma que son tangentes en todo punto a B. Tienen un sentido
que coincide con el de B. Por cualquier punto del espacio pasa.
una linea de campo, pero seria absurdo representarlas todas. For-
ma parte de la definicién el que las lineas representadas estén’
tanto mas apretadas cuanto mayor sea el modulo de B. Asi pues,
igual que nos imaginamos un gas como un conjunto de bolitas
moviéndose en todas direcciones y chocando entre ellas con fre-
cuencia, ahora nos imaginamos el campo magnético como un
conjunto de lineas que van moviéndose segln evoluciona aquél.

El campo afecta al movimiento de las particulas cargadas
Produce sobre ellas una fuerza, llamada de Lorentz, que viene
dada por

C

ﬁ=q(~1’mx§) | (3.18)
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donde g es la carga de 1a partlcula v su Veloc1dad yC la de la luz
La fuerza es perpendicular tanto a ¥ como a B. Cuando ¥ es para-
lelo a B es decir, cuando la particula se mueve en la direccion
del campo, no hay fuerza, no hay trabajo, y por eso las particulas
se mueven ficilmente a lo largo de las lineas de campo que,
cuando es muy intenso, se convierten en los railes naturales de
las particulas.

El comportamiento de las lineas de campo se basa en dos le-
yes de la Fisica que forman parte de las ecuaciones de Maxwell,
fundamentales del Electromagnetismo:

a) Las lineas no nacen ni mueren en ningin punto. No hay
ni fuentes ni sumideros. Por lo tanto, las lineas, o bien vienen del
infinito y al infinito van, o son cerradas. Matematicamente se ex-
presa esta condicién diciendo, V - B= 0, o bien que el campo
magnético tiene «divergenciay nula.

b) Ley de la induccién de Faraday

%5 CVXE (3.19)

(V x E) es el «rotacional» del campo eléctrico. El giro de las li-
neas de campo eléctrico decide la evolucidon del campo magné-
tico.

Como la densidad es muy baJa un electrén se mueve con faci-
lidad. Si la ionizacion es alta ademas, la conductividad eléctrica
es muy alta. Se recurre incluso a la idealizacion de suponer que
la conductividad eléctrica es infinita. A esta condicion se la ila-
ma de «plasma ideal», y también se dice que las lineas de campo
magnético estin «congeladasy, o simplemente, que el campo esta
«congelado». Pronto justificaremos este nombre.

Si la conductividad es infinita, tenemos una situacion muy pa-
recida a la de un metal conductor. En el interior de un metal no
hay campo eléctrico. La razén es que si le hubiera —recordémos-
lo con la figura 28— las cargas positivas y negativas se moverian
libremente hasta llegar al borde del metal, en direcciones opues-
tas, v la nueva distribucion de cargas crearia un campo eléctrico
de sentido contrario que anularia el primero. Las cargas se mue-
ven libremente hasta destruir el campo eléctrico.
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Flgura 28

En el Cosmos pasa lo mismo. Las cargas eléctricas destruyen
al campo eléctrico, o mas bien, tienden a destruirle. Por eso, este
apartado se dedica al campo magnético y no al eléctrico. Lo que
establece la diferencia entre ambos campos es que las cargas li-
bres del magnetismo, los llamados «monopolos magnéticos», que
de igual forma destruirian el campo magnético, o no existen o
son muy pocos. “

Hay ciertamente campos eléctricos, pero juegan frecuente-w
mente un papel extrafio. Vamos a hablar de campo eléctrico de
«enganche». Pongamos un ejemplo elemental. En la atmosfera de
un planeta hay un campo eléctrico vertical, incluso si esa atmds-
fera estd completamente en reposo. Como las particulas positivas
(iones) son bastante mas pesadas que las negativas (electrones)
las positivas tenderfan a situarse mds abajo y las negativas mas
arriba. Pero la separacion inicial crearia un campo eléctrico que
impediria que la separacion de cargas progresara. Este campo
eléctrico de enganche mantiene unidas las cargas positivas y ne-
gativas, evitando una separacion gravitatoria y asegurando la
neutralidad macroscépica de cargas.

En la figura 29a se considera un campo magnético B dirigido
hacia fuera del papel (simbolo @). Se considera que el plasma se -
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Figura 29
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mueve perpendmularmente a el en el plano del papel La fuerza
de Lorentz tenderia a desplazar las cargas positivas y negativas
en direcciones opuestas. Para evitar la separacion y asegurar la
neutralidad macroscopica, se establece un campo eléctrico de en-
ganche.

Aprovechemos esta idea para justificar la palabra «congela-
cion». Esta palabra, y por tanto esta idea, sirve para fortalecer
nuestra intuicién, compensando nuestra falta de familiarizacion
con los fendmenos del magnetismo césmico.

Supongamos una nube en expansion. De acuerdo con la figura
anterior, se crearia ahora un campo eléctrico de enganghe que
seria circular, como en la figura 29b. E1 V x E crearia 0B/dt con
igual direccion a B pero de sentido contrario. La expansion haria
disminuir a B sus lineas de campo se separarian. Como la nube
estd en expansion, las particulas de la nube se van separando
y —vemos ahora— las lineas de campo también. Todo parece
como si las lineas estuvieran «pinchadas» o «congeladas» en el
plasma. Este argumento cualitativo esta respaldado cuantitativa-
mente, aunque omitimos la demostracion. Supongamos ahora
otro ejemplo. Se trata de un movimiento del plasma en conjunto
perpendicular al campo magnético, que provocaria una separa-
cion de cargas, nuevamente evitado por un campg eléctrico
de enganche segun la figura 30. Pero ahora, V X E=0 y no
habria creacion de B que se mantendria inalterado. Pero el cam-
po representado con flechas continuas es realmente el mismoy
que ¢l representado con flechas discontinuas que se van despla—-
zando con velocidad v con respecto a aquellas. .

En ambos casos, y en otros que nos pudiéramos poner, las li-
neas van como «pinchadas» en el gas. Cuando éste se mueve, se
las lleva con €l. Esto es congelacion.

Cuando el gas aumenta su densidad, las lineas del campo se
juntan en general, aumenta el modulo de B, y por tanto aumenta la
densidad de energia magnética. Cuando hay gradientes de energia
magnética, de igual forma que cuando hay un gradiente de presion,
se produce, o hay una tendencia a que se produzca, un movimiento
que uniformice la densidad de energia magnética. Este movi-
miento desplaza tanto a las particulas de gas como a las lineas con-
geladas de campo. Asi, la densidad de energia magnética influye
en el movimiento como si fuera una verdadera presion adicional. -




Figura 30
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También el campo actia anisotrépicamente sobre el movi-
miento, tendiendo a esparcir al gas a lo largo de las lineas, ya que
las particulas difunden con facilidad, por sus railes naturales, las
lineas de campo. Asi que no sélo el movimiento influye en el
campo; también el campo influye en el movimiento.

Como un primer ejemplo, veamos con la figura 31, como se
explica el ciclo solar de 11 afios. Cada 11 afios se produce un ma-
ximo de actividad solar, aparecen mds manchas, y aumentan las
erupciones que producen un viento solar mas intenso y racheado.

En ia primera figura, aparece una sola linea de campo, por-
que su médulo es pequefio. Pero la rotacion del Sol es diferen-
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cial, el ecuador gira mas deprisa, por lo que la atmdsfera solar,
al ir girando, va deformando y apretandg las lineas congeladas
del campo. De esta forma, el modulo de B va aumentando, hasta
que la densidad de energia es altisima y supera el efecto de la
presion. Se producen entonces erupciones, en las que a veces las
lineas retornan al Sol, y a veces se abren al espacio interplaneta-
rio. El viento solar se hace maximo. Las lineas de campo son
eyectadas y la atmosfera vuelve a tener un campo débil, repre-
sentado por una sola linea. Vuelve asi a comenzar un ciclo que
dura 11 afios.

Esto es una vision esquematica del llamado mecanismo «dina-
mo» del Sol. También en las galaxias hay un mecanismo dinamo
que explica la evolucién y distribucién actual del campo magné-
tico galactico.

Figura 32
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El gas tiene movimientos turbulentos. Supongamos que en el
hemisferio «nortey», definido convencionalmente como aquel al
que va dirigido el vector momento cinético, hay una célula ascen-
dente. Al ascender se expande, pues la presion es menor al alejar-
nos del plano de simetria. Debido a la fuerza de Coriolis la célula
gira, adquiriendo un rotacional en el sentido indicado en la fi-
gura 32.

Si la célula desciende, el giro €s precisamente en sentido con-
trario. A pesar de lo cadtico de la turbulencia, hay algo regular.
Parece haber una correlacion entre vy V X v, de tal forma que el
valor medio de su producto escalar <v' - V x v>no es nulo. En el
hemisferio sur, todo se invierte, lo que no hace mas que reforzar
esta conclusion.

Introduccién a la Astrofisica

Figura 33




Veamos entonces que este efecto, llamado efecto «, puede
ser parte de un mecanismo de amplificacion del campo magnéti-
co galactico. Supongamos (figura 33) que el campo magnético
sea azimutal, es decir, que las lineas sean circulos en planos pa-
ralelos al de simetria. Pero en cierto punto, debido a la turbulen-
cia, una célula ascendente se genera. Segtin hemos visto, la con-
gelacion del campo hace que éste adquiera un abultamiento.
Pero, segin también hemos visto, la fuerza de Coriolis hace que
la célula gire, y la congelacién hace que la linea se retuerza. El
resultado puede ser que de un campo azimutal resulte un campo
radial.

Pero ahora podemos ver también como de un campo radial
puede obtenerse un campo azimutal. Esto se consigue mediante
el llamado efecto (). Consideremos un campo radial. Como la ro-
tacion de la galaxia es diferencial (6 depende de ), debido a la
congelacion, una linea solamente (indicativa de un campo mag-
nético débil) se va retorciendo. Las lineas de campo se convierten
poco a poco en espirales. El resultado es que se genera un campo
azimutal e intenso. El efecto se va amplificando en cada vuelta
de la galaxia (véase figura 34).

Asi que el efecto a produce campo radial a partir del azimutal
y el efecto () produce campo azimutal a partir del radial. El re-
sultado final es que el campo va creciendo en médulo en cada
vuelta que da la galaxia, y que al final es azimutal casi puro. En
efecto, el campo azimutal es el resultado mds sencillo de este
proceso, llamado dinamo af), y muchas galaxias espirales tlenen
realmente un campo magnético azimutal puro.

Hay que advertir que este modelo, tenido como indiscutible
durante unos veinte afios, se ha puesto hoy en duda. Una de las
razones es que la dinamo «f) va haciendo crecer exponencial-
mente al campo, a partir de valores muy bajos, hasta el valor ac-
tual de varios microgauss. Pero se han observado galaxias muy
primitivas, incluso sistemas pregalacticos (los llamados bosques
de Ly « de los que pronto hablaremos) que estaban ya tan mag-
netizados como hoy. Es mas, el medio intergalactico (tanto hoy
como en tiempos primitivos) parece poseer un campo magnetico
ubicuo de 1-3 uG. Es posible entonces que las galaxias estuvie-
ran tan magnetizadas en sus primeros momentos como lo estan
hoy, haciendo innecesaria y menos creible 1a dinamo.




Figura 34

El campo magnético galactico puede producir lo que se lla-
man inestabilidades de Parker (véase figura 35). Supongamos
una linea de campo en el disco, con z = 0. Debido a una pequefia
perturbacion inicial, la linea se abomba en la direccion vertical.
La materia contenida en la linea, debido a la gravedad, tiende a
caer, pero no lo hace en la direccion vertical en que subi6, sino
resbalando por las lineas de campo que, como dijimos, son como
las vias naturales por las cuales ¢l plasma se mueve sin trabajo.
La zona en la parte alta de la linea se ve de pronto liberada del
peso de esta materia y sigue ascendiendo. Al final se produce
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una auténtica eyeccion de gas y campo magnético fuera del dis-
co, en direccion vertical.

Figura 35

e

El magnetismo afecta profundamente al proceso de colapso en
la formacién de estrellas. Al principio, el colapso puede proceder
anisotropicamente y formar discos perpendiculares al campo,
pues es mas sencilla la contraccion a lo largo de las lineas de
campo. Para llegar a formar estrellas esféricas, en principio, hay
que apretar las lineas de campo, aumentando en el centro la den-
sidad de energia magnética, lo que provoca una fuerza hacia
afuera impidiendo la formacion estelar. Pero las lineas, retorcidas
por la rotacion de la estrella, tienen que permanecer «ancladas»
en el infinito, lo que produce un frenado magnético, que alivia la ¢
dificultad de colapso introducida por el aumento de la fuerza
centrifuga, que acompatfia a la disminucién de radio, como conse-
cuencia de la conservacion del momento cinético. Cuando se for-
ma un cudsar, ¢l radio disminuye mucho, por lo que aumenta mu-
cho su velocidad, aunque quiza conserve su caracter diferencial.
Las lineas de campo se aprietan extraordinariamente y asi resulta
el elevado campo magnético de un cudsar, del orden de unos
10'° veces mas alto que en una estrella normal.

9 La radiacion sincrotron

Supongamos que un electron se mueve perpendicular al campo
magnético con una velocidad V. Sabemos que la fuerza de Lo- -
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rentz es perpendicular a ambos (ecuacion 3.18), luego tiene que
estar dirigida hacia la linea de campo (véase figura 36). La fuerza
central de Lorentz podra ser compensada con la fuerza centrifu-
ga. Si el electron inicialmente tiene ¥ L B girara alrededor de B
siendo

evB
c

2
=m L (3.20)
¥

e

El radio de giro dependera de la velocidad del electron. En
cambio la velocidad angular, no:

v eB

w:

(3.21)

roomgc

Cuando el electron se mueve paralelo a 1_3: no estd sometido
a ninguna fuerza y continuard con su trayectoria rectilinea. En la
practica, el electrén tendra ambos componentes y tendra que, si-
multaneamente, girar alrededor de B y desplazarse a lo largo
de B. Una trayectoria asi se llama hélice. Los electrones descri-
ben hélices alrededor de B. -

Figura 36

Cuando un electron se pone a girar alrededor del campo mag-
nético recorriendo una trayectoria helicoidal, esta siendo acelera-
do. En efecto, no sigue una trayectoria rectilinea, luego hay una
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aceleraczon Un electron acelerado emite radiacion electromagné-
tica y la radiacion correspondiente a la aceleracion centripeta de
una trayectoria helicoidal es la llamada radiacion sincrotron. Los
electrones con velocidades moderadas, o electrones térmicos,
emiten muy poco, pero los electrones relativistas de los rayos
cdsmicos producen una radiacion sincrotron que domina el conti-
nuo de las ondas de radio. La intensidad de la radiacién depende
del campo magnético, de la densidad de electrones relativistas y
de la energia de éstos.

La -emision es isotropa en el sistema de referencia propio del
electrén, pero para un observador en la Tierra se produce en un
angulo s6lido muy estrecho de la direccion de movimiento, sien-
do éste un efecto relativista en el que no podemos entrar. Vemos
entonces que s6lo podemos observar la radiacion producida por
un campo magnético perpendicular a la linea de vision (véase fi-
gura 37).

Figura 37

U

Electron

P .

La radiacion sincrotron esta polarizada. Los electrones no su-
fren aceleracion en la direccion de B. Por tanto, no se producen
oscilaciones de E en esta direccion. Las oscilaciones de E se pro-
ducen en el plano perpendicular a B de las cuales nosotros ob-
servaremos las perpendiculares a la linea de vision. Por tanto, di-
reccion de observacion, direccion de B y direccion de oscilacion
de E observada, son tres direcciones que forman mutuamente 90°
formando un triedro. ;
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En la figura 38 vemos el plapo del cielo perpendicular a la li-
nea de vision. La direccion de B, ademas de perpendicular a la 1i-
nea de visién es perpendicular a la direccién de polarizacion
de F. Como en la onda, E y B son perpendiculares entre si y per-
pendiculares a la linea de vision, la direccion de polarizacion
de B observada coincide con la direccion de B en la galaxia. Si
representamos una raya en la direccion de polarizacion de B ob-
servada, tanto mas larga cuanto mayor sea la intensidad, podemos
hacernos una idea del campo magnético en una galaxia. En la fi-
gura 39 representamos la intensidad de sincrotrén polarizada, con
la direccién de polarizacién de B, esperable en una galaxia con
un campo magnético perfectamente azimutal, segin si la galaxia
esta de cara o de perfil.

Figura 38
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La radiacién sincrotrén polarizada nos permite ademas un mé-
todo de analisis del campo magnético en el medio existente entre
Ia fuente y nosotros, pues en él se produce la «rotacion de Fara-
day», segin la cual, el plano de polarizacién gira un angulo que
depende de A? I{;”e"’e Bpn dl. Ahora B, es la componente del campo
en la linea de vision, n_ es ahora el ntimero de electrones térmicos
por unidad de volumen y df es el elemento de longitud en la di-
reccion de observacion. Vemos que el angulo girado es también
proporcional a A% lo que nos permite, observando en varias lon-
gitudes de onda, determinar la integral de la expresion anterior,
sin conocer previamente la direccion de polarizacion inicial. Para
extraer B. de la integral anterior hay que recurrir a una estima-
ci6n independiente de 7.




Figura 39
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La radiacién sincrotron se observa no solamente en galaxias,
sino ademas en el medio intergalactico y de forma especial en las |
radiofuentes, lo que nos permite apreciar la importancia del cam-
po magnético en una amplia serie de objetos astrofisicos. Una
gran parte de la informacion recibida del Cosmos nos llega gra-
cias a la radiacion sincrotron.

10 Agrupamientos de galaxias
Hay cimulos de galaxias, supercumulos, que son cumulos de cu-

mulos de galaxias y una estructura a gran escala formada por el
conjunto de supercumulos.




Algunos cimulos son pequefios, como el Grupo Local, al cual
pertenece la Via Léctea. Esta formado por poco mas de 20 gala-
xias, entre las cuales las mas importantes son M31, M33 y la Via
Lactea. Las demas son pequefias, algunas satélites de €stas, como
las Nubes de Magallanes lo son de la nuestra (vease Mate-
rial A18). El tamafio tipico del Grupo Local es de ~1.5 Mpc.

Hay cumulos mucho mas ricos de galaxias. Un ejemplo tipico
y proximo es el de Coma a 90 Mpc de distancia con unos
10* miembros. La distancia intergalactica es de ~0.2 Mpc y la
dispersién de velocidades de 800 km s, valores bastante tipicos
en un ctmulo. El cimulo de Virgo estd mas proximo, a 15 Mpc.
En la mayoria de los ctimulos, en €l espacio intergalactico intra-
cumular hay frecuentemente una importante emision de rayos X
correspondiente a una temperatura de 107 — 10® K, lo que supone
una masa de gas intergalactico similar a la suma de la masa de to-
das las galaxias. Sin embargo, los cumulos de galaxias presentan
problemas de masa oscura: sumando la masa de las galaxias y la
del gas caliente, se obtiene bastante menos que la calculada con
el teorema del Virial. Hay unos 10000 cimulos catalogados.

El Grupo Local con otros camulos y, en especial, con el cu-
mulo de Virgo, forman el supercimulo de Virgo al que, claro
esta, pertenecemos, siendo nuestra posicion periférica. Los su-
percimulos tienen tamafios tipicos de 10-20 Mpc.

Los superciimulos se agrupan formando filamentos descomu-
nales de materia. Los filamentos se unen unos con otros forman-
do poliedros, que a su vez, forman parte de una estructura sor-
prendentemente cristalina, que sugiere un ajedrez tridimensional,
aunque los datos disponibles son aun pocos. La regularidad de la
red que caracteriza la estructura también se aprecia en la distribu-
cion de los cudsares. Entre los filamentos hay grandes vacios,
cuyo tamafio vienen a ser de unos 50 Mpc (véase Material A21),
algo menor que la longitud de los filamentos, hasta entroncarse. -
con otros filamentos, de ~150 Mpc. |

En el espectro de los cudsares se observan unas rayas de ab-
sorcion, llamadas «Bosque de Lya». Son producidas por una se-
rie de nubes de hidrégeno situadas entre el cudsar y nosotros. To-
das ellas absorben en la posicion de la raya de Lyc, pero como
estan a diferentes distancias, tienen corrimientos al rojo distintos
y cada nube produce la absorcion de Lya a una longitud de onda
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serva, no una linea Lyea, sino todo un «bosque»
de la misma linea repetida muchas veces. Se mterpretan como
galaxias en formacion y tienen ya una alta magnetizacion. Tam-
bién se observa entre los «arboles» del «bosque» un espaciado
regular con apreciable periodicidad.

Se detectan también con cierta frecuencia las llamadas «Len-
tes Gravitatorias». Puede ser que la luz procedente de un cuasar
pase muy cerca de una galaxia o un cimulo. La Relatividad ense-
fia que la luz cambia de direccion al pasar por un campo gravita-
torio intenso. La galaxia intermedia puede hacer entonces de len-
te gravitatoria. La imagen del cuasar, si la galaxia estuviera justo
en la linea de vision, seria un anillo —el anillo de Einstein— que
efectivamente se ve en algunos casos: en general, la imagen no
es perfecta, por falta de simetria en la lente. Un anillo practica-
mente perfecto es el de B1938+666 obtenido por el Hubble Spa-
ce Telescope.

Lo







4. Cosmologia

1 Cosmologia Newtoniana

La Cosmologia estudia la evolucion del Universo y el Universo
es, por definicién, todo. La Cosmologia precisa la Relatividad
General y, especialmente en las etapas mas primitivas, la Fisica
de Particulas Elementales. Sin embargo, la Mecanica de Newton /
nos permite introducirnos en lo esencial y, 1o que es mas intere-
sante, proporciona las mismas ecuaciones, correctas y corrobora-
das por la Relatividad. La Cosmologia Newtoniana (o Cosmolo-
gia que utiliza la Mecanica Clasica) constituye pues una buena
introduccion, sencilla y profunda, y a ella nos cefiiremos. La
Cosmologia Relativista proporciona otra interpretacion y otro
lenguaje de los que hablaremos someramente al final.

2 El Principio Cosmologico
Aristarco y Copérnico nos ensefiaron que la Tierra no es el centro

del Sistema Solar. Hoy sabemos que el Sol es una estrella cual-
quiera de una galaxia cualquiera. Si queremos pensar sobre ¢l -
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Universo, necesitamos asumir que nuestro rincon particular de
observacién no nos proporciona una visién particular de él.
Nuestro punto de observacion es un punto cualquiera porque to-
dos los puntos son un punto cualquiera. Esto es filosoficamente
atractivo, por lo que asumimos el llamado Principio Cosmologico
que dice: «El Universo es homogeneo e isotropo».

Todas las magnitudes como la presion, la temperatura, la com-
posicion quimica, etc., no tienen gradientes. Tienen el mismo va-
lor en todos los puntos del Universo (homogeneidad). Obser-
vamos siempre lo mismo, observemos en la direccion que
observemos (isotropia). En realidad, la isotropia implica homoge-
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nmdad, pero la homogeneldad no n'nphca isotropia, con lo cual,
de forma mas abreviada, el Principio Cosmologico podria enun-
ciarse asi: «El Universo es isotropo.

Para comprobar que la isotropia implica homogeneidad, situé-
monos en A (figura 40). Como todas las direcciones son equiva-
lentes todos los puntos O situados a la misma distancia de A son
equivalentes. Uno de estos puntos es B. Situémonos en B. Todos
los puntos e, situados a la misma distancia de B son equivalentes.
Pero la circunferencia con centro en A y la circunferencia con
centro en B se cortan en dos puntos. Los puntos de corte habran
de ser tanto del tipo O como del tipo e, luego los puntos 0y e son
equivalentes. S1 ahora nos situamos en otros puntos, con el razo-
namiento anterior, podemos ver que todos los puntos del Univer-
so son equivalentes, es decir, el Universo es homogéneo.

En cambio, la homogeneidad no implica isotropia. Por ejem-
plo, el Universo podria tener un campo magnético uniforme en
todo el espacio sin perturbar la homogeneidad. Por tanto, cuando
decimos que «el Universo es homogéneo e isétropo» estamos
empleando intencionadamente una palabra de mas.

Sin embargo, no parece que nuestro entorno inmediato nos su-
giera la homogeneidad. El lector y el libro no tienen ni la misma
densidad, ni la misma temperatura, etc. Cuando hablamos del
Principio Cosmolégico, no nos referimos a estas diferencias de
detalle, sino a una escala muy grande, mucho mayor que un su-
percimulo de galaxias, a escalas superiores a varios cientos de

+

Mpc. Hay que decir, no obstante, que aunque nuestros telesco-

pios nos permiten la observacién de la materia a mayores y ma-

yores distancias, los catdlogos mds profundos no han llegado a
apreciar la homogeneidad.
Partiendo de que estamos en un punto cualquiera y de que to-

dos los puntos son puntos cualesquiera, hay otra alternativa al

Principio Cosmoldgico. En efecto, el Universo podria ser un
«fractal». Pongamos el ejemplo particular del Universo fractal
propuesto por Fournier d’Albe, a principios de siglo. En este
Universo, la materia, lejos de distribuirse homogéneamente, se
distribuia en nubes esféricas situadas en los vértices de un octae-
dro. Este octaedro se representa en la figura 41. En ella represen-
tamos solo 4 nubes, mientras que el octaedro tendria 6. Las dos
que faltan estarian una por encima del papel y la otra por debajo.
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Figura 41

Ahora queremos saber como es la distribucion de materia dentro
de una nube. Ampliamos la escala, acercando la lupa para ver
con detalle el interior de una nube y el resultado se representa en
la figura 41. A continuacion, queremos saber c6mo es por dentro
una «subnubey, que estaba en el interior de una nube. Y el resul-
tado son las 6 «sub-sub-nubes» representadas en la figura 41. Y
asi sucesivamente.

Hay que decir que, aunque el Universo parece realmente tener
una estructura fractal a escalas muy grandes, del orden de
~100 Mpc, se sigue creyendo generalmente que el Universo es
homogéneo a escalas aun mayores. |

Actualmente, se acepta el Principio Cosmolégico, pero no el
llamado Principio Cosmoldgico Perfecto. Supone este Principio,
filosoficamente atin mas atractivo, que no so6lo todos los lugares
del Universo son equivalentes, sino que también todos los instan-
tes de tiempo lo son. Se rechaza porque el Universo da muestras
claras de irreversibilidad temporal en practicamente todos sus
procesos. La diferencia entre pasado y futuro parece clara en fo-
das las escalas de tiempo (por ahora) accesibles a la observacion.
Ademas, el Universo parece estar en expansion, como veremos a




50 se expande, la densidad tiene que
disminuir con el tiempo, al menos si aceptamos que las actuales
leyes de la Fisica son vélidas. Pensaremos que nuestras leyes de
la Fisica son validas al aplicarlas al Universo, al menos mientras
no nos lleven a un callejon sin salida, con resultados incompati-
bles con la observacion.

Hay, tras el Principio Cosmologico, una paradoja. Si todos los
puntos son equivalentes el Universo no podria ser finito. Si fuera
finito, el Universo tendria un centro y unos bordes, y la equiva-
lencia de todos sus puntos no podria admitirse. Un observador en
el borde no podria ver lo mismo observando hacia el centro que
observando en direccién anti-centro, en la que no veria ninguna
galaxia. Estrictamente pues, dentro del marco de la Cosmologia
Newtoniana, el Principio Cosmologico seria s6lo compatible con
un Universo infinito. Sin embargo, la Cosmologia actual no re-
chaza que el Universo sea finito. Lo que ocurre es que esta para-
doja desaparece cuando se considera la Cosmologia Relativista.

3 La ley de Hubble

La ley de Hubble, dice que
z=—Ly¢ 4.1)

donde H, es una constante, r la distancia a una galaxiay z es el
«desplazamiento al rojo» de las lineas espectrales, definido como

_ A=A,
A

0

Z

(42)

donde A es la longitud de onda a la que se presenta una raya del
espectro de una galaxia y A, la longitud de onda que tendria esta
misma raya en nuestro laboratorio. ;A qué se debe este desplaza-
miento al rojo? La interpretacion més ingenua, adoptada por la
Cosmologia Newtoniana, es que se debe al efecto Doppler, a un
alejamiento de la galaxia observada. Entonces, podemos utilizar
la férmula que nos proporciona A, emitida por la fuente alejando-
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se con velocidad v, en funcién de A, emitida por la fuente si es-
tuviera en reposo. Esta es

A=A, (1 + l’_) - (43)
C

valida si v <« c¢. Por lo tanto
z=— - (4.4
C

y la ley de Hubble se expresa entonces como
v=Hy (4.5)

Hay que resaltar que lo que medimos es z, mientras que v se 0b-
tiene «ya» mediante una interpretacién tedrica. |

H, tiene un valor de ~65 km/s Mpc. Son éstas unidades pinto-
rescas aunque habituales. Mejor seria decir que H, ~ 2.2 X 10718 571,
Con la interpretacion Doppler, la ley de Hubble nos diria que
cuanto mas lejos estan las galaxias, mas rapidamente se alejan de
nosotros. Si damos marcha atras al movimiento de expansion, las
galaxias mas lejanas se acercarian mas rapidamente, las mas cer-
canas mas lentamente, y todas llegarian «aqui» al mismo tiempo.
Y lo harian en un tiempo H;' =1.5 X 10!0 afios. A este tiempo,
H;', se le llama «tiempo de Hubble», y nos proporciona una idea
primera del tiempo de vida del Universo. Sélo una primera idea,
porque hemos supuesto que las galaxias tienen siempre la misma
velocidad, aunque previsiblemente 1a gravedad es capaz de alterar
esta velocidad.

Nos viene una duda. Vemos en (4.5) que si r fuera suficiente-
mente grande, v seria mayor que ¢, lo que esta prohibido por la
Relatividad. No llegariamos a esta paradoja si, en lugar de em-
plear la formula (4.3) hubiéramos empleado la mas correcta

(4.6)
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formula del efecto Doppler relativista. La formula clasica (4.3) es
una aproximacion de ésta, valida unicamente si v < ¢. Pero ade-
mas, es importante resaltar que la ley de Hubble es solamente
aproximada, y solamente valida para galaxias proximas. Como
veremos luego, la relacién entre v y r deja de ser lineal para dis-
tancias grandes.

4 Explicacion de la expansién del Universo

Imaginemos una serie de observadores alineados, distantes de
nosotros R, 2R, 3R, etc., siendo R una distancia cualquiera (gran-
de como para poder considerar el Principio Cosmolégico). Si ob-
servamos que estos observadores se alejan de nosotros y ellos tie-
nen que observar lo mismo que nosotros observamos, tienen que
alejarse a unas velocidades ¥, 2V, 3V... siendo V7 una velocidad
cualquiera. En efecto, de esta forma, el primer observador de la
fila verad que el segundo se mueve a 2V — V = V, el tercero a
3V — V=2V etc., obteniendo la misma serie que nosotros ¥, 2V,
3V... para los observadores para €l alejados en R, 2R, 3R.... Para
¢l, nosotros estamos a R y nos movemos con V, aunque en direc-
cion contraria. Por tanto, si todos tenemos que ver lo mismo, la
velocidad de alejamiento tiene que ser proporcional a la distancia
v=H r. En esta formula, H, serfa una constante de proporcionali-
dad, y no podemos rechazar que sea negativa o nula. La observa-
c16n nos dice que es positiva, pero no sabemos aun si lo fue y lo
sera siempre.

Pero el movimiento de las galaxias, al menos en términos es-
tadisticos, solo puede consistir en una expansién (o una contrac-
cién que es una expansion negativa). En efecto, el tinico movi-
miento sistematico transversal de todas las galaxias seria el giro
con respecto a un eje que nos atravesara. Pero el giro, al precisar
un eje, precisaria una direccién privilegiada. Observando en la
direccion del eje, no observariamos movimientos transversales,
mientras que seria maximos en el plano perpendicular a él. Hay
incluso, una repugnancia filosofica al giro. El Universo giraria...
icon respecto a qué? Estarfamos hablando de un movimiento ab-
soluto de todo el Universo con respecto a nada. El giro del Uni-
Verso es un concepto relativisticamente impronunciable.

e g
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Si solo la expansion es posible,
nes son equivalentes, la ley de Hubble admite una expresion
vectorial

v=HF - (4.7)

H, seria el valor actual de la funcién H(f) que tenemos que obte-
ner, como un resultado basico de este capitulo. Llamaremos a la
funcién H(7), funcién de Hubble. De momento s6lo sabemos que
hoy, con ¢ = t,, H(t,)) = H,.

Las galaxias, en promedio, considerando el fluido formado
por ellas, se expanden. Eso no quiere decir que cada galaxia en
particular no tenga su movimiento peculiar. Unas iran mas depri- -
sa, otras mas despacio, otras tendran movimientos transversales,
etc. El fluido se expande, segin lo que se llama el flujo de Hub-
ble, pero con respecto a él, las galaxias tienen movimientos pe-
quefios peculiares, semejantes a los de agitacion térmica en las
moléculas de un gas.

5 Ecuacion de continuidad

Consideremos una esfera de radio » centrada en nosotros (fi-
gura 42). La masa que se pierde tiene que ser igual a la masa que

: , 4 :
sale. La masa que se pierde serd —dp 3 ar® (el signo menos

debe ponerse porque dp es intrinsecamente negativo). La masa
que sale sera la contenida en la capa de cebolla mas externa con
espesor vdt y superficie 4772, pues todas las particulas que estén
en la capa saldran de ella antes de d7. Por tanto

4 | |
—~dp 3 wr® = 4darr*vdtp (4.8)

o bien

1 dp
——=-3H 4.
o di (4.9)




Figura 42

ecuacion de continuidad, que nos informaria de la variacion tem-
poral de densidad, si conociéramos la funcion H(z)

6 El factor de escala cosmico

Se introduce el «factor de escala cosmico», o «radio del Univer-
so» mediante la ecuacién de definiciéon

1 dR

H=——— 4.1
R dt (4.10)

Con esta ecuacidn, R no queda perfectamente definido; en efecto,
si R fuera solucién de la ecuacion, KR, siendo K una constante
cualquiera, también lo seria. Haria falta fijar esa constante para
que la definicién fuera completa. En lugar de hacerlo ahora,
completaremos la definicién mds adelante, cuando nos convenga.

Con (4.9) y (4.10) se llega facilmente a

— 3= (4.11)
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que se integra muy sencﬂlamente

pR® = constante (4.12)

como puede comprobarse sin dificultad. Esta ecuacion nos diria
cual es la funcion p(¢) si conociéramos la funcion R(). Pero se-
guimos necesitando otra ecuacion que nos proporcione o bien
R(?), o bien H(¢). La constante se puede expresar recurriendo al
momento actual

pR® = p R (4.13)

En Cosmologia, el subindice cero hace siempre referencia al mo-
mento actual.

La ecuacién anterior justifica un poco el nombre de «radio del
Universo». Si el Universo tuviera un radio (o que supondria su
finitud, hipotesis que no hemos hecho, pero que tampoco hemos

4
descartado), su masa seria p 3 7R>. Como la masa del Universo

seria constante, constante seria el producto pR®. Pero como el
Universo no tiene por qué ser finito, y R no esta completamente
definido, preferimos el nombre de «factor de escala cosmican.

La interpretacion de R se facilita pensando en que, si supone-
mos una esfera de radio R arbitrario, la ecuacion anterior nos dice
que la masa que contiene no varia aunque R crezca con la expan-
sion. El nimero de galaxias sigue siendo el mismo en el creciente
volumen. Si una galaxia estaba a una distancia R(z,) en el tiem-
po t,, estard a una distancia R(z,) en el tiempo ¢#,. Por tanto,

R(t )/R(t ) nos dice cuantas veces el Universo es mas grande enf,
que en ¢,. Si consideramos R, = R(¢ = ¢) en el momento actual
R(f)/R, nos dice c6mo seré (0 fue) de grande el Universo en el
tiempo f, comparado con el actual. La distancia a una galax1a
concreta abandonada al flujo de Hubble seria R(?)/R, veces mas
grande que ahora.

Entre R /Ry z existe una relacion importante. Sabemos que

1 dR R —~R
= Hr=——p~—94 4.14
vEemare R dt 4 IR r ( )
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En el tlempo ten que se emltlo la luz recorrio r hasta llegar a
nosotros, luego » = ct, con lo cual

z=20 T =C0. ] (4.15)

Aunque deducida con aproximaciones, esta formula es exacta.
Cuando R, > R, el sustraendo unidad es despreciable, con lo que
z~ R,/R. Para la mayoria de las observaciones la unidad no pue-
de desprec1arse pues no se ha detectado ninglin cuasar con z > 3.

Entre R /R y la frecuencia v de una linea con frecuencia en re-
poso v, existe otra relacion importante. Como

A—A v—v v R

V .

-1 4.1
- (4.16)

se tiene

oo @17)
vV

7 La ecuacion del movimiento del Universo

La ecuacion del movimiento del Universo es la que nos tiene que

fag

proporcionar H(?) (o bien, R(f)). Una vez conocido H(#) (o bien,
R(?)) sabremos como ha sido en todo momento la expansion, y

cual ha sido la funcion p(¢) a lo largo de la vida del Universo. La
gravedad es de esperar que tienda a frenar la expansion, y por lo
tanto, debe de ser una fuerza decisiva en el movimiento del Uni-

verso. Pero, para hacer el desarrollo mds sencillo, comenzaremos

por considerar un Universo sin gravedad y posteriormente nos
acordaremos de esta fuerza. Vamos a considerar que nuestras ga-
laxias no se atraen gravitacionalmente, de momento. Vamos a
considerar al Universo como un fluido y ver qué fuerzas influyen
en la expansion.
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7.1 Universo sin gravedad

Si no hay gravedad y no hay ninguna fuerza real actuando sobre
las galaxias, s6lo pueden influir las fuerzas internas de los flui-
dos. Estas serian la fuerza del gradiente (de presién), la viscosi-
dad y la inercial.

La fuerza del gradiente aparece en los fluidos porque hay una
tendencia al movimiento de las zonas de mayor presion a las zo-
nas de menor presion, como ya hemos visto. Pero en el Universo,
por admitirse homogéneo, no hay diferencias de presion entre
unas zonas y otras, y la fuerza del gradiente es nula.

La fuerza de viscosidad es una fuerza de rozamiento cuando
hay friccion entre dos zonas en contacto con distinto movimiento.
Pero en el movimiento de expansion no hay friccion entre diver-
sas zonas, por lo que también la fuerza de viscosidad es nula.

La fuerza inercial procede de la aceleracion que sufre una ga-
laxia observada por nosotros, como consecuencia de la expan-
sion. En efecto, consideremos que una galaxia en ¢ esta a una dis-
tancia 7, por lo que tiene una velocidad Hr (vease figura 43). Al
transcurrir df, la galaxia se ha ido mas lejos, y esta a una distan-
cia r + Hrdt. Pero segun la ley de Hubble, a esta distancia le co-
rresponde una velocidad H(r + Hrdt). Este cambio de velocidad
en df es una aceleracion dada por

H(r+ Hrdt)—Hr _ H%dt
dt dt

= Hr (4.18)

A esta aceleracion le corresponde una fuerza de inercia de
—H?r. Esta es una fuerza por unidad de masa y sera, por tanto,
igual a la aceleracion. Esta es:

d
dv_ddHn _ d  419)

Al igualar

S = (4.20)




Figura 43

Ve + Hrap

Hr

r+ Hrdt

que es la deseada ecuacion de movimiento del Universo. Es muy ;
sencillo integrar esta ecuacion diferencial, y en todo caso, es mu-
cho més sencillo comprobar la validez del resultado, que es:~
H™ =t + constante. La constante puede hacerse cero con una
adecuada eleccion del origen de tiempos. Asi pues, H = ¢'. Con
lo cual resulta p o< 2 y v = r/t. No discutimos esta solucién con
detalle ya que, al no considerar la gravedad, no es una solnc:lon
reahsta

7.2 Universo con gravedad
La gravedad hace que las galaxias se atraigan unas a otras de for-

ma que, desde cualquier punto del Universo, su movimiento sera
decelerado. También lo serd desde nuestro punto particular de
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observacidn. Para estimar esta atraccion, supongamos simetria
esférica desde nuestra posicion (véase figura 42). La fuerza (por
unidad de masa) sobre una galaxia a distancia r sera la producida
por la masa dentro de la esfera de radio #, como si toda su masa
estuviera en el centro. La masa exterior a esta esfera no produce
atraccion sobre la galaxia (recuérdese el apartado 4 del capitu-
lo 2). La fuerza

4
por unidad de masa es, por lo tanto G (—3— wﬂp)/rz. Si afiadimos

esta fuerza en la ecuacion (4.20) obtenemos

dH 4
R (4.21)

Si en lugar de emplear la funcion H empleamos la funcion R, llega-
mos facilmente a obtener la ecuacion del movimiento del Universo

s 4 (pR)
R=-5 mG 0 (4.22)

donde R = dR/dt, R = d*R/df%, etc.; los puntos sobre una magni-
tud denotan derivadas con respecto a ¢ El paréntesis (p,R;) es
constante. Puede facilmente comprobarse que una primera inte-
gral de esta ecuacion es

_8TRRYG 1,

RZ
3 R

(4.23)

siendo % una constante de integracion. Esta constante podra ser
positiva, negativa o nula. Y podemos hacer que valga 1, -1, 0, si
ahora recordamos que R no estaba completamente definido, a
falta de una constante. Podemos escalar R como para que k sea
1,-1,0.

El Universo de Einstein-de Sitter

Segun el valor de &, tendremos tres tipos de Universo. El mas
sencillo y ademas el que goza de cierta confianza entre los cos-
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mologos actuales en general es el Universo con £ = 0, o Univer-
so de Einstein-de Sitter, o Universo Plano, o Universo Critico.
Comencemos por €l; hagamos & = 0. En este caso, la integracion
de la ecuacion diferencial (4.23) es muy sencilla, y también muy
sencillo comprobar el resultado

R =R (67p,G) 32 (4.24)

Ya sabemos como se expande el Universo Plano: R o £, Para
llegar a esta solucion, tendri que haber aparecido una constante
aditiva de integracion, que no la hemos escrito porque puede ha-
cerse nula sin mas que elegir el origen de tiempo adecuadamen-
te. Si hacemos ¢ = 0 para R = 0, la constante de integracién se
anula.

Explotemos el resultado calculando las funciones H'y p. Obte-
nemos

2
H= ‘:‘3— t_i (4.25)
1
p=— 2 (4.26)

Observamos que si ¢ = 0, p = oo, R = 0. El Universo Plano par-
te de un «Big-Bangy, de un estado de densidad infinita. Veremos -
que los otros dos posibles universos son también universos «Big-
Bang».

2 2
En el momento actual, H, = 3 t,!, luego ¢, = T H,'. Como H,

se determina observacionalmente, podemos calcular la edad del
Universo, desde el Big-Bang, que resulta ser 2/3 del tiempo de
Hubble. En el momento actual, también

2

3H
p,= 87TGO = 8.4 x 10730 gr/em? (4.27)
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Figura 44
/'y =-1
° Universo abierto
k=0
Universo plano
k=1

Universo

~ cerrado
: -
Big-Bang t t

Universos curvos

Si k # 0, el Universo se denomina curvo. Si k= 1, el Universo es
cerrado; si k= —1, el Universo es abierto. La variacion de R con ¢
se representa en la figura 44 en los tres casos.

En el caso del Universo cerrado, con k = 1, se puede hacer
R = 0, encontrandose que hay un maximo en la funcion R(f). Este
maximo tiene lugar para

3

R = 4,28
max 8 (p,R) G (4.28)

Como, en cualquier caso, de la ecuacion (4.22), se deduce que la
concavidad es tal que R < 0, siempre, en el Universo cerrado la
expansion se detiene, se invierte, se convierte en contraccion y
acaba en un Recolapso Final tan dramatico como el inicial. Mate-
méaticamente, aunque no lo demostremos, la curva R(?) es la de
una «cicloide». Es ésta la curva descrita por un punto en la cir-
cunferencia de una rueda que avanza sin deslizar. Por esta razon,
a este Universo se le llama también Universo Ciclico. S1 hay una
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segunda vuelta en la «rueda» del Universo, 1o que supone un «re-
bote» al llegar al Recolapso Final, no lo sabemos. Téngase pre-
sente que este modelo es muy sencillo y que sospechamos razo-
nablemente que nuestras ecuaciones no son validas cerca del
Big-Bang, o cerca del Recolapso Final, con densidades préximas
a infinito. Si hubiera mas «vueltas» de esta rueda del Universo,
llegariamos a un reencuentro con el Principio Cosmologico Per-
fecto, pues para escalas de tiempo muy superiores al tiempo de
Recolapso, el Universo seria siempre igual. Sin embargo, la posi-
bilidad del Universo cerrado, aun siendo matematicamente tan
valido como las otras, no parece estar avalada ni por la observa-
cion (que sugiere mas bien el abierto) ni por la teoria (que sugie-
re mas bien €l plano).

Es usual en Cosmologia medir la densidad, no en g cm™, sino
tomando la densidad del Universo de Einstein-de Sitter como
unidad. Asi se define el llamado «parametro de densidad»

_ 87wGp
3H?

Q (4.29)

También se usa muy frecuentemente el «parametro de decele-
raciony» definido como

q=- R2

(4.30) *
adimensional. Como R < 0 introducimos el signo menos en la de-
finicién para que g sea positivo. Pueden comprobarse las siguien-
tes relaciones interesantes

d {1

——]=1+ 4.31

= (H) q (431)
}=2q (4.32)

k=R I (Q-1) (4.33)
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Con todo ello tenemos el 31gu1enteesquema (con (4. 32) (4 33))

k>0-00>1—->5g>1/2 (4.34)
k<0—>0=1-g<1/2 (4.35)
k=0—5Q=1-g=172 (4.36)

Vemos que H tiene una variacioén temporal que depende de g
(4.31). Como H es accesible a la observacion, podriamos estimar
su valor en tiempos muy primitivos, lo que equivale a emplear
objetos muy distantes. Sabriamos asi en qué tipo de Universo nos
encontramos. Sin embargo, los datos de distancia de objetos tan
lejanos tienen mucho error y esta determinacion no da resultados
suficientemente fiables, al menos por el momento.

8 El enfriamiento del Universo

Cuando el Universo se expande se enfria, y ahora nos preocupa-
mos por conocer la funcion T(R) o 1(¢), siendo T la temperatura.
Como el Universo no puede intercambiar calor con el «exterior»,
la expansion ha de ser adiabatica, y sabemos que en toda expan-
sion adiabatica hay enfriamiento (Material BS).

8.1 Enfriamiento de la materia

En la expansion adiabatica de un gas monoatomico, sabemos que
T o< p**. Como ahora p «< R, tendremos que " o< R™2. Para saber
la variacion de la temperatura con el tiempo necesitamos saber de
qué tipo es nuestro Universo. Si éste es plano, R o £27, luego
T oc t—4/3
Hemos considerado 1mphcltamente que el Universo estd for-

mado basicamente por hidrégeno atémico, que es efectivamente
un gas monoatdémico. Pero es dificil 1dent1flcar la temperatura del
Universo, porque nos encontramos con diversos subsistemas con
muy diferente temperatura, desde unos pocos kelvins en las nu-
bes moleculares hasta 10® K en el medio intercumular. Esta gran
heterogeneidad en la distribucion de la temperatura se debe a la
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formacion estelar que produce inyecciones de energia grandes e
inhomogéneas en los diversos subsistemas.

8.2 Enfriamiento de los fotones

Uno de los descubrimientos cosmoldgicos de mayor transcenden-
cia ha sido el de la radiacion de fondo. Constituye ésta un cuerpo
negro. Es ubicua en el Universo y corresponde a una temperatura
de 2.7 K aproximadamente. Pronto hablaremos de su origen e in-
terés. Un cuerpo negro a tan baja temperatura emite basicamente
en microondas. Pero el Universo material actual es completamen-
te transparente para las microondas. Tampoco la materia tiene un
comportamiento que se vea seriamente afectado por esta radia-
cién. Todo parece como si dos universos independientes —uno
de materia y otro de radiacion— cohabitaran sin interaccion e ig-
norandose.

Preguntémonos por la evolucion de su temperatura. La densi-
dad de energia de los fotones dependera de la densidad de foto-
nes. Como éstos no se pierden, su densidad sera proporcional a
R3. Pero los fotones proceden de un medio en expansion, se en-
rojeceran, perderan energia, por lo que la densidad de energia es-
tara afectada. Usando la ecuacion (4.16)

AE < Av=1z=vp %wl NV%OCR"I (4.37)‘#

En este caso, la aproximacion al despreciar la unidad es muy
valida, pues pronto veremos que estos fotones son reliquia de un
acontecimiento que ocurri6 cuando z ~ R /R ~ 10°. La densidad
de energia de los fotones es entonces proporcional a R2 R = R™.
Pero sabemos que también es o T, luego T o« R™, es decir
T < R'. Podemos recurrir al momento actual para expresar la
constante de integracion

TR=T,R, (4.38)

donde T,= 2.7K.
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Antes de ésta, hubo otra era en la hlStOﬂa del Umverso en la
que éste estaba dominado por la radiacion. La evolucion de T en
el sistema actual de fotones nos servira también por lo tanto, para
saber como evolucionaba T en el Universo dominado por la ra-
diacion.

9 Historia del Universo

Sabemos que el Universo material de hoy se va expandiendo se-
gun p =< R? y enfriando segun T o< R, Para hablar de forma mas
concreta de las evoluciones temporales de p y 7, particularizamos
al universo plano y tenemos p o< 172, T o< =43, puesto que R o 7,
Convive con este universo material, el universo de la radiacion de
fondo con T o< R,

Si mentalmente invertimos la marcha del tiempo, yendo hacia
atras en la pelicula del Universo para explorar su pasado, nos en-
contramos que gradualmente tendriamos un Universo cada vez
mas caliente y mas denso. Podemos prever entonces qué ha ocu-
rrido, e incluso, a la vista de los cambios en su composicion y
naturaleza que nos encontremos, podremos modificar las leyes de
evolucion de T'y p, que pueden ser diferentes a las de la era ac-
tual, a la que llamaremos Era de los Atomos. Denominaremos a
las etapas temporales como «era», si se trata de una etapa durade-
ra, caracterizada por una determinada composicion, y con «épo-
ca», a las etapas relativamente cortas de transicion entre dos
«erasy». -

Yendo hacia atras en ¢l tiempo nos encontramos con la época
de la Recombinacién. Tiene lugar cuando alcanzamos 3000 K
aproximadamente, y en esta época se producen tres aconteci-
mientos decisivos en la historia del Universo: recombinaciéon de
electrones y protones, desacoplamiento de los fotones y forma-
cion de estructuras pregalécticas.

Ocurre que 3000 K es una temperatura proxima a la requerida
para la ionizacion del hidrogeno, y si vamos hacia atrds en el
tiempo, antes, el hidrégeno debia de estar ionizado. Habia proto-
nes y electrones libres y poco antes micleos de helio. Por tanto,
antes de la época de la Recombinacion existia la Era del Plasma.
Los electrones libres interaccionan con los fotones gracias a un
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proceso llamado scattering de Thomson, pero la interaccion cesa
cuando los electrones estan capturados en el atomo. Quiere decir
esto que, antes, materia y radiacioén, con una interaccion plena,
mantenian un equilibrio termodindmico comun; estaban t€rmica-
mente acoplados y a partir de esta época los fotones se desaco-
plaron y estos dos componentes empezaron a evolucionar inde-
pendientemente, como hoy los vemos.

Este desacoplamiento desencadend la formacion de estructu-
ras pregalacticas. Anteriormente debieron de existir inhomoge-
neidades constituidas por protones, electrones, nucleos de helio y
fotones, todos acoplados, pero una nube de materia conviviendo
con los rapidisimos fotones tiene mas dificultades para conseguir
el colapso gravitatorio. En cuanto la materia se liberd de los foto-
nes, las inhomogeneidades comenzaron un colapso mas rapido y
emergieron las estructuras pregalacticas.

La época de la Recombinacion ocurrio a un valor de R /R cal-
culable mediante TR = T R,. Como T, ~ 3Ky T ~ 3000 K,

R,/R ~ 1000. Como R /R ~ z ocurrié para z = 1000 apr0x1ma-
damente Los fotones que hoy vemos son aquellos de la época de
la Recombinacién que han perdido energia. Los fotones de la ra-
diaciéon de fondo nos permiten ver directamente el suceso mas
antiguo accesible a la observacion, cuando el Universo era unas
1000 veces mas pequefio que ahora. Calculamos, en el caso del
Universo Plano, con (¢,/1) ~ 10002, y ¢, ~ 10" afios, que la Epo-
ca de la Recombmacmn tuvo lugar algo asi como un millon de¢
afios después del Big-Bang.

Corrobora este calculo otro sobre la formacion galactica. De
forma muy imprecisa, si hoy las galaxias tienen unas dimensio-
nes de, digamos, 50 kpc, y la distancia intergaléctica es hoy, diga-
mos, 50 Mpc, cuando el Universo era 50 Mpc/50 kpc ~ 1000 ve-
ces mas pequefio que hoy, las galaxias se «tocaban» unas a otras,
mas bien formando un continuo aunque con pequefias 1nh0moge-
néidades. Como en el interior de una galaxia no hay expansion, la
formacién galactica fue un colapso relativo, es decir, una con-
traccidon dentro de una expansion. En términos absolutos, las ga-
laxias, mas que por colapso, se formaron por aislamiento, como
las gotas al final de una columna de agua que cae. De hecho, no
hay una gran diferencia entre la densidad actual de una galaxia y
la densidad del Universo en la Recombinacion.
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Seguimos hacia atras en el tlempo a traves de la era del Plas-—
ma, hasta llegar a otra época decisiva: la época de la Igualdad. En
esta época la densidad de energia de los fotones, del orden de aT*
(véase Material B1) se iguala a la densidad de energia de la mate-
ria, que es basicamente su energia en reposo, mnc®. Es decir:

4

ngR0 TR
A (4.39)
R R
Incluso si no conocemos bien la constitucion de la materia, pues la
materia oscura podria predominar sobre los familiares protones y
nucleos de helio, si el Universo es plano, la densidad critica es hoy
mn, ~ 107 g cm™ aproximadamente, cualquiera que sea la natura-

lIeza de la materia oscura. Con la formula anterior, calculamos

R, (mn)c?
~ 0= XTR0T 9% 10¢ 4.40
‘TR aT, | (440)

En el caso del Universo Plano, calculamos facilmente el tiempo
en el que ocurrid la Igualdad, pues (¢,/£)** = 20000 con lo cual
obtenemos unos 4600 afios después del Big-Bang.

La época de la Igualdad divide al Universo en una era ante-
rior, o era Radiativa, y una posterior, la era del Plasma. Con ante-
rioridad, son los fotones las particulas dominantes del Universo,
particulas de muy diferente comportamiento, por lo que el Uni-
verso Radiativo evolucioné de forma diferente. Veamos como:
recordemos la deduccion de la ecuacion del movimiento del Uni-
verso. Ahora la gravedad estard producida por las particulas do-
minantes, los fotones. En la ecuacién (4.21), habra que sustituir
la densidad de las particulas p, por la masa correspondiente a la
densidad de energia de los fotones aT*/c?, con lo cual

. 4 wAG aT*
rH = —Hzr-?lﬂ—%— (4.41)

Dividiendo por » y con el cambio H(f) — R(?) obtenemos facil-
mente como ecuacion del movimiento del Universo Radiativo

4 aG (TyR,

R=- 3 2R | (4.42)
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Vemos que nuevamente R < 0 La soluczon de esta ecuacion,
como se comprueba inmediatamente, es del tipo

R o 112 (4.43)

Al comparar con la funcion R(f) o ** en las eras del Plasma y de
los Atomos (en su conjunto, era de la Materia). vemos que enton-
ces era la expansion mucho més lenta.

La era del Universo dominado por la radiacion se extiende ha-
cia el pasado hasta una época que llamaremos de la Aniquilacion,
en la que tienen lugar tres acontecimientos decisivos en su histo-
ria: a) la aniquilacion de electrones y positrones, b) el desacopla-
miento de los neutrinos, y c) la nucleosintesis del helio.

Cuando una particula y una antiparticula se encuentran se ani-
quilan mutuamente resultando dos fotones tan energeticos como
las particulas desintegradas. FEl proceso inverso también se da
cuando tengamos fotones con esa energia hv = mc?, siendo m la
masa de la particula, y esos fotones se tendran cuando la tempe-
ratura sea muy alta, cuando sea Av ~ kT. Si vamos hacia atras en
el tiempo, llegaremos a una temperatura tal que k7 = m c?, sien-
do m, la masa del electron; el electron y su ant1part1cula el posi-
tron, ‘son los menos masivos y los que antes se formarian. Pode-
mos saber el tamafio del Universo entonces, mediante

T k
m et = kmwf 0 (4.44)

lo que proporciona

R
2z~ 2x10 (4.45)

F1 Universo era 2 mil millones de veces mas pequefio que ahora.
Para saber en qué tiempo ocurrid, sabemos que entre la Aniquila-
cién y la Igualdad, se cumplia R o< 7', luego

R t

igualdad igualdad

R ¢ 1/2
aniquilacion __ ( aniquilacion (446)
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con lo que se tiene para la Aniquilacién algunos segundos des-
pués del Big-Bang.

Antes de la Aniquilacion se habla de la era de las Particulas.
En efecto, si vamos marcha atras en el tiempo, producimos pares
electron-positron a partir de fotones. Pero cuando el tiempo fluye
hacia el futuro, debi6é de ocurrir lo contrario, que teniamos mu-
chos electrones y muchos positrones y al llegar a una temperatura
suficientemente baja se aniquilaron a pares. De positrones no
quedd ni uno. Afortunadamente habia mas electrones que posi-
trones, y los electrones que pervivieron hacen hoy posible la exis-
tencia de los 4tomos y de la vida. En cualquier caso, antes de la
Aniquilacion existieron muchos electrones y positrones por lo
que a la era anterior se la Ilama de las Particulas. A mayores tem-
peraturas se producen mesones y antimesones. La temperatura de
la época de la Aniquilacion se calcula mediante 7 = T, (R,/R)y se
obtiene ~3 x 10° X, |

Algo antes se produjo el desacoplamiento de los neutrinos.
Los neutrinos interaccionaban con los protones y los neutrones,
pero al disminuir la densidad del Universo, los encuentros entre
neutrinos y protones y neutrones dejaron de tener lugar. E1 Uni-
verso se hizo transparente para los neutrinos que, desde enton-
ces, se independizaron térmicamente de las otras particulas, ba-
sicamente protones, neutrones, electrones, positrones y fotones,
aunque quiza habia mas cantidad de las hipotéticas particulas
de materia oscura, atn por identificar. La temperatura de los
neutrinos siguié su propia evolucién; es de esperar que para
ellos se cumpla también TR = cte, como para los fotones. Pero a
pesar del acoplamiento térmico completo existente entre todas
las particulas antes de la aniquilacién, no hay que esperar que
estos neutrinos cosmoldgicos, o primordiales, tengan hoy la
temperatura actual de los fotones, es decir, 2.7 K. La razon es
que la Aniquilacion algo posterior al desacoplamiento destruy6
electrones y positrones, pero cred fotones, aumentando la den-
sidad de energia radiativa y, por tanto, la temperatura de los fo-.
tones. |

La evolucion de la temperatura con el radio del Universo se
muestra esquematicamente en la figura 45. Los neutrinos han se-
guido siempre la ley T < R, Se calcula que estos neutrinos pri-
mordiales hoy deben de tener una temperatura de ~2K, pero atn
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Figura 45
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no se han detectado. Los fotones tuvieron un salto brusco en la
Aniquilacion y las particulas materiales empezaron a enfriarse
rapidamente tras la Igualdad y la Recombinacién, aunque la for-
macion estelar alter6 profundamente el equilibrio termodinamico
de la materia. o

Otro suceso que ocurrié por aquel entonces fue la nucleosinte- ¢
sis del helio, fandamentalmente, aunque también se formaron
elementos minoritarios, litio, boro y berilio. Antes, la temperatu-
ra era excesiva como para que los niicleos formados no se destru-
yeran. Despu¢s, la densidad era excesivamente baja como para
que los protones y neutrones se encontraran para formar los ni-
cleos. Afortunadamente, los neutrones se «refugiaron» en los
nucleos de Helio a tiempo, puesto que libres se desintegran en
~15 minutos. Nos hubiéramos quedado sin neutrones, y por tan-
to sin 4tomos y, en definitiva, sin posibilidad de vida.

Mas atras en el tiempo ocurren procesos decisivos aunque
quedan fuera del alcance de un libro introductorio. Estan refleja-
dos en el Material A25, asi como los procesos que regiran el fu-
turo del Universo.




1 La épOC e

La época de Planck se suele identificar con la frontera de nuestro
conocimiento sobre el Universo, requiriendo los tiempos anterio-
res una Fisica tedrica aun por desarrollar, aunque empiezan a
darse los primeros pasos para traspasarla. El Universo tuvo que
tener entonces propiedades ciertamente peculiares. En la época
de Planck se unificaron las cuatro interacciones basicas de la na-
turaleza (gravitatoria, electromagnética, débil y fuerte).

Es curioso que siendo la época de Planck y los fenémenos que
en ella ocurrieron, un desafio para la Fisica actual, podamos cal-
cular el tiempo de Planck y la temperatura entonces, con formu-
las muy sencillas.

Si consideramos las constantes universales { G, h, ¢, k }, con
ellas podemos formar un monomio con unidades de tiempo. El re-
sultado es el tiempo de Planck, o tiempo de la época de Planck, )

Gh ‘
t =\ =135% 105 (4.47)
D CS

Se llama «horizonte relativista» a la superficie, mas alla de la
cual 1a luz no ha tenido tiempo aun de llegar a nosotros. El hori-
zonte relativista en la época de Planck, o longitud de Planck, /,
se obtiene también con el monomio con dimensiones de longitud
formado por las constantes universales

\ [Gh |
| =\/—=4.05x103cm (4.48)
P c?’

La masa contenida en una esfera de radio lp es la masa de
Planck, m, obtenible también con el monomio con dimensiones
de masa formado por esas cuatro constantes universales

ch )
mpm%:5.46x 105g (4.49)

a lo que corresponde una energia de Planck de 4.90 x 10" erg.
Finalmente, la temperatura de Planck, o temperatura en la época



de Planck T se obtlene con el monomio con dlmensmnes de
temperatura formado por las cuatro constantes universales men-
cionadas '

1 ch
Tp = “I; ——é"' =355 x 1032K (4.50)

Max Planck era desconocedor de este periodo del Universo, pero
este lleva su nombre porque construyd un sistema de unidades
con ¢l cual no aparece ninguna constante universal (se hacen to-
das iguales a uno) y todas las magnitudes de la Fisica son adi-
mensionales. Las unidades, como lo es el radian para los angulos
en los sistemas de Gauss o SI, no son de libre eleccion, y se ob-
tiene facilmente que estas unidades naturales son precisamente
t,l,m,T,etc., para el tiempo, la longitud, la masa, la tempera-
tura etc 1& este sistema de unidades tan interesante se le llama
sistema de unidades de Planck.

Para apreciar la dificultad de analizar la era preplanckiana del
Universo, calculemos el tamafio de una particula. Esta se calcula
mediante v = mc? normalmente teniendo en cuenta que A = c/v.
A este valor de A se le suele interpretar como el tamafio. Asi
pues, normalmente, A = ch/mc?; el tamafio depende de la masa.
Sin embargo, en esta época de Planck, la energia de la particula
debido a Ia agztacxon térmica, k7, es muy superior a la energia en,
reposo, mc?, por lo que el tamafio, A = ch/kT, es mdependiente de
la masa. Si sustltuunos T'por T tendremos

4.51)

h A [Gh
A= lc 5hx —=1
A /€ c
F—A/——
K G

Es decir, el tamaifio de cualquier particula, incluso siendo extraor-
dinariamente pequefio, es tan grande como el horizonte relativis-
ta. Una particula no puede influir sobre su vecina porque esta
desconectada causalmente de ella.
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11 El lenguaje relativista

La Relatividad General usa un lenguaje y una interpretacion dife-
rente aunque las ecuaciones que se obtienen y, por tanto, las con-
clusiones que se deducen, son las mismas. La Cosmologia New-
toniana se lama asi porque utiliza la Mecanica de Newton,
aunque en realidad se ha desarrollado recientemente, sin la inter-
vencion de Newton. Tiene un planteamiento ingenuo aunque de
gran poder introductorio y a ella nos hemos limitado. Conviene,
sin embargo, esbozar el planteamiento relativista, aunque su de-
sarrollo tenga que reservarse para libros mas especializados.

El Principio Cosmologico nos decia que el Universo es homo-
géneo. Todos los observadores, estemos donde estemos, tenemos
que ver lo mismo. La pregunta es: ;cuando? Implicitamente asu-
mimos que todos los hipotéticos observadores describian el Uni-
verso haciendo las medidas simultaneamente. Pero el concepto
de simultaneidad esta refiido con la Relatividad. Por otra parte, si
un observador ve el Universo isotropo, otro que se mueva con
respecto a €l, no le vera isotropo.

El Principio Cosmologico debe de entenderse de tal forma
que afirmamos que existe un observador en cada punto del Uni-
verso que le ve is6tropo. ;Quiénes son estos observadores privi-
legiados? ;Como identificarles sin recurrir a convenios arbitra-
rios? La Relatividad General nos resuelve el problema. Son éstos
los «observadores cayentes». En todo punto del espacio hay un
observador para el que no existe la fuerza de la gravedad ni las
fuerzas de inercia. Dado un sistema de coordenadas en el cual
haya gravedad y, por tanto, curvatura, podemos hacer una trans-
formacion de coordenadas con la cual la gravedad desaparezca
«localmente» y nos permita encontrar alli un espacio euclideo,
solo localmente. Claro que esta transformacion «euclideiza» solo
en un punto y no en sus vecinos, de tal forma que la curvatura
realmante no se pueda eliminar. También pueden anularse las
fuerzas de inercia; la diferencia es que en este caso, una sola
transformacion elimina las fuerzas de inercia en todo el espacio.
Reciben este nombre los observadores cayentes porque aqui, en la
superficie terrestre por ejemplo, nos podemos convertir en obser-
vadores cayentes sin mas que quitar los pies del suelo. Un observa-
dor que cae, no siente la gravedad. Si nos metemos en un ascensor
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que cae llbremente no pesamos sobre su suelo. Para los observa-
dores cayentes son correctas las leyes de la Relatividad Restringida.

Los observadores privilegiados a los que se refiere el Princi-
pio Cosmologico son solo los observadores cayentes. E1 Universo
es isétropo para los observadores cayentes. Estos son todos equi-
valentes y han de medir no solamente las mismas magnitudes fi-
sicas, como la temperatura, la densidad, etc., sino también la mis-
ma curvatura, que ha de ser constante en el espacio. Hay toda una.
red de observadores o galaxias cayentes (también 1lamados ob-
servadores y galaxias fundamentales) aunque las galaxias reales
pueden tener movimientos peculiares con respecto a la red ideal.

La métrica que asegura la isotropia, que tiene una curvatura
constante en el espacio, aunque pueda depender del tiempo, se
llama métrica de Robertson-Walker, que es la preferida por la
Cosmologia actual.

Todos los observadores cayentes encuentran idéntica descrip-
cion de la historia del Universo. Para sincronizar sus relojes no
tienen mas que desplazar su pelicula de la evolucion del Universo
hasta hacerla coincidir con la de su vecino cayente. De esta for-
ma, todos los observadores pueden utilizar el mismo tiempo que
se llama «tiempo coésmico». La nocidén de tiempo césmico re-
cuerda la del tiempo absoluto de Newton, pero la Relatividad,
que conden¢ éste, echa sus bendiciones sobre aquél.

Somos duefios de definir una gran variedad de coordenadas
espaciales y las mas sencillas son las que son invariables para una
galaxia cayente. Se llama «comoviles» a estas coordenadas.
Adoptando este sistema de coordenadas, las galaxias fundamen-
tales no cambian de posicion, aunque las reales puedan tener mo-
vimientos peculiares pequefios, tanto de alejamiento como de
acercamiento o lateral. No hay alejamiento general de unas y
otras. El desplazamiento al rojo no se interpreta como un efecto
Doppler, sino como un efecto relativista, debido a la expansién
de la métrica, que se llama «desplazamiento al rojo cosmoldgi-
co». Por decirlo de una forma teatral, las galaxias no se alejan,
sino que es su distancia a nosotros la que crece.

En términos relativisticos no hay inconveniente en que el Uni-
verso sea finito y no tenga bordes. La constante %, que en Cos-
mologia Newtoniana representaba las condiciones iniciales segin
la violencia del estallido primero, ahora representa la curvatura
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constante espacialmente, que puede ser positiva (k = 1), nula
(k = 0) o negativa (k = —1). El Universo con k = 1 seria cierta-
mente finito. Un rayo luminoso lanzado desde aqui en «linea rec-
ta» (una linea recta en un espacio curvo) acabaria volviendo aqui
iluminando nuestro cogote.

Aunque esencialmente el modelo del Big-Bang se ha converti-
do en el mas ortodoxo, habiendo sobrevivido a criticas perma-
nentes v a los modelos rivales mas destacados, faltan por explicar
muchas cuestiones, alguna de eilas muy serias. Los problemas se
presentan no so6lo en el Universo muy primitivo, sino ademas en
el mas reciente, pues tras la Recombinacion el Universo se ha he-
cho complejo, no lineal y separado del equilibrio. Es dificil selec-
cionar los problemas mas graves de la Cosmologia actual. Desta-
quemos alguno de ellos, aunque esta eleccién sea un poco
subjetiva.

12 Algunos problemas de la Cosmologia actual

1) Einstein plante6 sus ecuaciones, las aplico al Universo y
dedujo la expansion del Universo. Pero esta posibilidad le pare-
ci6 poco atractiva filos6ficamente y modificéd sus ecuaciones, in-
cluyendo un «término cosmoldgico», A, de forma que los supues-
tos generales.en la obtencidn de sus ecuaciones no se alteraban.
Con este término cosmoldgico, la situacion estatica era cierta-
mente posible. Cuando supo que la expansion del Universo era
un hecho observacional, propuso a la comunidad cientifica la su-
presion del término cosmoldgico. Pero esta posibilidad ha resuci-
tado recientemente, pues pudiera estar respaldada por las teorias
del Universo muy primitivo, sobre la era de la Inflacién (véase
Material A25). Con el término cosmoldgico, el Universo podria
incluso reacelerarse. Existen medidas recientes que parecen con-
firmar la existencia de una aceleracion del Universo. De confir-
marse esta posibilidad, la imagen actual, que admite implicita-
mente una deceleracion positiva del Universo, tendria que ser
drasticamente sustituida.

De hecho, se ha propuesto, reciente pero fundamentadamente,
que el parametro g, puede ser negativo. El Universo tendria
) = 0.3, incluyendo todo tipo de materia. A pesar de este valor,




4. Qﬁsmalegaa

el Universo seguiria cons1derandose plano pues el valor de () de-
bido al término cosmolodgico, (), seria 0.7, de forma que
Q +Q,= AT 1. Los bariones solo contr1bu1r1an con (), =~ 0.03, y de
ellos serian visibles Q,~ 0.003.

2) La Cosmologia actual admite mayoritariamente ()} = 1,
aunque la masa visible sugiere un valor {1,  ~ 0.003. El resto
seria «materia oscura» o término cosmologico. (Estamos hablan-
do en numeros muy redondos.) ;Qué es esta materia oscura? ;Por
qué tipo de particulas estd formada? Hay muchos candidatos,
tantos que debemos admitir que desconocemos la naturaleza de
la materia oscura. Agujeros negros, enanas marrones, jupiteres,
neutrinos, axiones, WIMPS... La identificacion de las particulas
es un problema basico de la Fisica Tedrica. Desde el punto de
vista astrofisico nos importa especialmente saber si la materia os-
cura es fria (sus particulas son lentas y su densidad de energia es
basicamente la debida a su masa en reposo) o caliente (sus parti-
culas tienen velocidades proximas a la de la luz). Para la materia
oscura fria la ecuacion de estado es del tipo P = nkT y la densi-
dad de energia € = mn. Para la materia oscura caliente, la ecua-
cion de estado es del tipo € = 3P, Estos dos comportamientos ex-
tremos afectan a la expansion y al enfriamiento del Universo de
forma muy diferente, por lo que esta clasificacion es clave. En el
esquema clasico, los protones, neutrones, y los nicleos con ellos
formados serian materia visible fria, y los fotones, materia visible
caliente, pero aun se desconoce, no solo la identidad de la mate-
ria oscura, sino si es de tipo caliente o frio. Actualmente, los mo-
delos con materia oscura fria explican mejor la formacion de-es-
tructuras a gran escala. Vimos que en una galaxia, la materia
visible parece ser del orden de la décima parte de la materia total
pero, en realidad, no se puede determinar bien, porque la curva
de rotacion se mantiene plana. Cuando consideramos escalas es-
paciales muy superiores a la de una galaxia, la materia visible no
es mucho mas que la centésima parte de la materia total. La con-
clusién no puede ser mas descorazonadora: no sabemos la masa
de una galaxia, no sabemos su tamafio, no sabemos de qué estan
hechas, se mueven en un mar de no sabemos que...

3) Los supercamulos de galaxias (los camulos de los cimu-
los de galaxias) no se distribuyen al azar. Forman filamentos de
mas de 100 Mpc de largos, como vimos, y entre ellos hay gran-




des vacios de tamafio semejante. Aun asi, cabria esperar que
distribucién de los filamentos fuera aleatoria. Uno de los descu-
brimientos recientes mas inesperados es que los filamentos pue-
den ser aristas de poliedros de clara periodicidad. De confirmarse
este hallazgo, nos obligaria a una profunda revisién de nuestras
ideas sobre la formacion de la estructura a gran escala del Uni-
Vverso.
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A. Datos

1. Constantes y unidades

Constantes fisicas

Velocidad de la luz: ¢ = 3.00 X 10 ¢m 57!

Constante de Gravitacién: G = 6.67 x 108 din ecm? g™

Constante de Planck: 2 =6.63x 10 erg s

Carga del electron: e = 4.80 x 107 esy

Masa del protén: m,=1.67 x 10 g

Masa del electron: m, =9.11 x 10%# g

Constante de Boltzmann: k= 1.38 x 1071 erg K!

Constante de Stefan-Boltzmann: o= 5.67 X 107 erg cm™? K* 57!
Constante de presion de radiacion: a = 4o/c = 7.56 X 1075 erg cm™ K+

Constantes astrondémicas

Radio de la Tierra: 6378 km
Aceleracidn de la gravedad en la superficie: g = 981 cm 572
Distancia a la Luna: 3.84 x 10 em
Distancia al Sol: 1 UA = 1.50 x 10'3 cm
Masa de la Tierra: 5.98 X 10¥ g
Masa del Sol: 1.99x 10¥ g
Inclinacién de la ecliptica: 23° 26’
Constante de Hubble: H, = 4 100 km 57! Mpc™
h=0.65
Tiempo de Hubble: H;' = 1.5 x 10'° afios
Densidad critica: 8.4 x 107° g em™

Algunas unidades de conversion

1 keV=1.60x 10" erg
1jul=0.24 cal = 10" erg




1 pc = 3.26 afios-luz = 3.086 X 10’8 cm

1A=10%cm

1 atmésfera = 1.012 din em™? = 1.013 bares = 1.013 x 10° pascales

1 Rayleigh = (1/44r) x 10° fotones cn? 57! sr!

1 Jansky = 1 unidad de flujo = 10 watt m> Hz' = 10 B erg s~ em™® Hz!
1 tesla = 10* Gauss

lafio=3.15x10"s

2. Miltiplos y Prefijos

Prefijo Factor Simbolo
Yotta 10% Y
Zetta 10% 7
Exa 1018 E
Peta 104 P
Tera 1012 T
Giga 10° G
Mega 108 M
Kilo 10° k
Hecto 10? h
Deca 10! da
Deci 101 d
Centi 102 v
Mili 107 m
Micro 106 I
Nano 107 n-
Pico 10 P
Femto 10 f
Atto 10718 a
Zepto 1072 zZ
Yocto 105 y

3. Coordenadas

Para fijar la posicion angular de un astro necesitamos dos coordenadas. Hay di-
ferentes sistemas de coordenadas angulares, pero s6lo hablaremos de cuatro de
ellos: horizontales, ecuatoriales, galacticas y supergalacticas. En todos ellos se
adopta un plano de referencia. Una de las coordenadas es el angulo que forma
la direccion del astro con este plano, siempre visto desde la Tierra. La otra es el
dngulo, desde la Tierra, que forman la direccion de la proyeccion del astro so-
bre el plano de referencia y una direccién en ese plano que se toma como ori-
gen. En definitiva necesitamos especificar, para cada sistema de coordenadas,
un plano de referencia, un origen de angulos en ese plano y un sentido de dngu-
los crecientes.




La descripcion detallada de estos sistemas es un capltuio obhgado de la Astro~
nomia de Posicion. Debido al tamaiio del libro no podemos entrar en ello, ni que-
remos abordar el paso de unas coordenadas a otras, problema clasico de la Trigo-
nometria Esférica. Pero como a lo largo del libro, en especial en los materiales,
especificamos la posicion de diversos objetos astronémicos empleando distintos
sistemas de coordenadas, se hace necesaria una breve descripcion esquematica.

2o

Horizontales

Ecuatoriales

Galacticas

Supergalicticas

Coordenadas

Azimut y altura

Ascensidén recta
y declinacién

Longitud y lati-
tud galacticas

Longitud y lati-
tud supergalac-
ticas

Plano de refe-
rencia

Horizonte

Ecuador

Plano de sime-
tria de nuestra
galaxia

Ecuador Super-
galactico (el que
tiene mayor nu-
mero de gala-
xias vecinas)

Origen de angu-
los en el plano

Sur

Punto Vernal.
Interseccion de
los planos del
Ecuador y la

Centro Galacti-
co Sagitario A

Interseccion en-
tre el Ecuador
Supergalactico
y el Plano de si-

Ecliptica** metria de nues-
fra galaxia (con
[=137.37°)
Sentido de 4n- Sur-oeste-norte- Horario Horario Horario
gulos crecientes este antihorario
Angulo de sepa- Altura* (o ele- Ascension recta Longitud Galie- Longitud Super-
racion del plano  vacion) a tica galactica
' I SGL
Angulo de Pro- Azimut Declinacion Latitud Galac- Latitud Super-
yeccion en el A 0 : tica galactica
plano b SGB
Puntos perpen- Zenit sobre Polo Norte y Polo Norte Ga- Polos Norte “y-
diculares al pla- nuestras cabe- Polo Sur lactico Sur Supergalac-
no zas y Nadir bajo Polo Sur Galac- tico
nuestros pies tico
Comentarios Sistema «local» Sistema mas El mas ventajo- El més ventajo-
dependiente del utilizado so cuando gue- so cuando estu-

observador.
Poco apto por-

que las estrellas-

fijas tienen co-
ordenadas va-
riables.

Sisterna mas di-
recto e intmitivo

remos expresar
Ia posicién de
los objetos den-
tro de nuestra
galaxia

diamos €] Uni-
verso a gran
escala.

También se
usan SGX, SGY
y SGZ, coorde-
nadas cartesia-
nas correspon-
dientes

* También, la distancia cenital y = 90— A,
** Ia ecliptica es el plano de la orbita de la Tierra.
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4. Grandes telescopws opticos en tlerra

VLT

LBT

GRANTECAN

Keck

HET

SALT
Subaru

Gemini

MMT
Magellan

BTA

«Very large telescopen. Del ESO, European Southern Obser-
vatory. A 2635 m de altitud en Cerro Paranal, Atacama, Chi-
le. 4 telescopios de 8.2 m, equivalentes a uno de 16.1m. Fe-
cha prevista, afio 2000.

«Large binocular telescope». En Mount Graham, ‘Arizona
(EE.UU. con Italia). 2 telescopios de 8.4 m equivalentes a uno
de 11.8 m. Poder de resolucion equivalente a uno de 23 m.
«Gran Telescopio Canario». A 2400 m en la Isla de La Palma.
(Espafia). Telescopio de 10 m. Fecha prevista: afio 2002.

A 4123 m de altitud en Mauna Kea, Hawai. (EE.UU.) De 36
segmentos. Dos telescopios de 10 m. Funcionan desde 1992
el primero y desde 1996 el segundo.

«Hobby Eberly Telescope». A 2072 m en Mt Fowlkes, Texas.
(EE.UU. y Alemania). 91 segmentos. Angulo de elevacién
fijo. Equivalente a un telescopio de 9.2 m. Desde 1997,
«Southern african large telescope». Elevacion fija. 9.1 m. Fe-
cha prevista: afio 2004.

Telescopio japonés de 8.3 m que serd instalado en 1999 en
Mauna Kea, Hawai a 4123 m de altitud.

(Internacional; 7 paises). Dos telescopios de 8.1 m, uno en
Mauna Kea, Hawai, con fecha prevista 1999 y el otro en Pa-
choén, Chile, con fecha prevista 2001.

Multiple Mirror Telescope. A 2600 m en Mt Hopkins,
EE.UU. (va no es «mltiple»). Desde 1998. 6.5 m.

En Las Campanas, Chile. Desde 1999. Seran 2 telescopios.
6.5 m.

Bolshoi, Rusia. A 2070 m en Zelenchukskaya. Desde 1975. 6 m.

Telescopm liquido University British Columbia. Fecha prevista 1999, Espejo li-

Hale Telescope
WHT

Victor Blanco
SOAR

AAT

Mayall Telescope
UKIRT

CFHT

ESO

Galileo

quido. 6 m.

A 1960 m en Mt Palomar, EE.UU.,, desde 1948. 5 m.

William Herschel Telescope. A 2400 m en La Palma, Espafia.
Desde 1987. Telescopio inglés de 4.2 m.

A 2200 m en Cerro Tololo, Chile. Desde 1976. 4 m.

La Serena, Chile. (EE.UU. con Brasil). Desde 2001, 4 m,
Anglo Australian Telescope. En Coonabarabrau, Australia.
Desde 1974. 3.9m

A 2100 m en I{ltt Peak, EE.UU. Desde 1973 (hasta 1999).
3.9 m.

UK Infrared Telescope. En Mauna Kea, Hawai. Desde 1978.
3.8 m.

Canada-France-Hawaii telescope. En Mauna Kea, Hawai.
Desde 1979, 3.6m. _
European Southern Observatory. A 2400 m en La Silla, Chile.
Desde 1976. 3.6 m.

A 2400 m en La Palma, Espafia (Italia). Desde 1998. 3.58 m.



CAHA

ESO

Centro Astronémico Hispano Aleméan. A 2200 m en Calar
Alto, Espafia. Desde 1984. 3.5 m.

New Technology Telescope. A 2400 m La Silla, Chile. Desde
1989. 3.5 m.

5. Algunos radiotelescopios

Radiotelescopios clasicos

Arecibo
GBT
Effelsberg
Green Bank
Jodrell Bank
Yevpatoriya
Parkes
Goldstone
Green Bank

En Puerto Rico desde 1960. Antena de 305 m con el disco fijo.
En West Virginia desde 1998. 100 m.

(Alemania) Desde 1973. 100 m.,

West Virginia (1962-1988). 90 m.

(Gran Bretaiia). Desde 1957. 76 m.

(Crimea). Desde 1979. 70 m.

(Australia). Desde 1961. 64 m.

(California). 64 m.

(West Virginia). Desde 1965. 42 m.

Milimétricas, submilimétricas e interferometros

Nobeyama
IRAM
IRAM
Suecia- ESO
Chalmers

JCMT

Caltech
LMT

VLA
ATNF

GRMT
KARST

WSRT
VLBI
VLBA

VSOoP

(Japon). Desde 1982. 45 m. Milimétricas (A > 0.26 c¢m). Tambien
formando interferdmetro de 5 antenas.

Instituto de Radioastronomia Milimétrica. En Granada, desde
1984. 30 m. Milimétricas (A > 0.09 cm).

Plateau de Bure, Francia. Desde 1990. Interferometro de 4 antenas
con A > (.06 cm.

La Silla (Chile). Desdel987 Milimétricas (> 0.06 cm).

Onsala (Suecia). Desde 1976. Milimétricas (> 0.26 cm).

James Clark Maxwell Telescope. En Mauna Kea, Hawai. 15 m,
Reino Unido, Canad4 y Holanda. Submilimétricas.

En Mauna Kea, Hawai. 10.4 m. Submilimétricas. ¢
Large Millimeter Telescope. En México. Desde 1998. 30 m. M111*
métricas (> 0.01 cm).

Very Large Array. (Holanda+EE.UU.). Nuevo México. Desde
1981. Interferémetro de 27 antenas. Base de unos 35 km.
Australian Telescope Compact Array. En Narrabri. Desde 1990.
Interferometro de 6 antenas.

Giant Metrewave Radio Telescope. India. Desde 1997. Interferometro.
Kilometer square Area Radio Synthesis Telescope. China e inter-

" nacional. Concepto chino del LT (Large Telescope).

Dutch Westerbork Array. Holanda. 14 antenas de 25 m, equivalen-
te a una antena de 3 km de didmetro. Interferémetro.

Desde 1965. 23 telescopios en 10 paises. Resolucion espacial de
0.001". Correladores en Nuevo México y Bonn, Alemania.

Very long Baseline Array (EE.UU.). 10 antenas iguales de 25 m.
Resolucion mejor que 0.001".

VLBI Space Observatory Programme. (Japén). Futuro. Antena de
8 m en el espacio, formando interferémetro con antenas en ticrra




Radioastron  (Rusia). Futuro. En 6rbita muy excéntrica. Base de 77000 km. An-
tena de 8-10 m.

MMA Millimeter Array. (EE.UU+...?, ;Espafia?). Llano de Chajnantor,
Chile. Futuro. 10 mm- 350 m. 36 antenas de 10 m en un circulo
3 km. Resolucién de 0.01"

LMSA Large Millimeter and Submillimeter Array. Futuro. Japén. 50 ante-
nas de 10 m. Resolucién 0.01" a 1 mm. 4000 m? (equivalente a dia-
metro 71 m). Base de 10 km.

SMA Submillimeter Array. EE.UU. y Taiwan. Futuro. 6 antenas en Mau-
na Kea, Hawai. Resolucion de 0.1".
LSA Large Submillimeter Array. ESO, IRAM, Suecia y Holanda. Futu-

ro. 60 antenas de 12 m. En el Llano de Chajnantor, Chile.

6. Astrofisica desde el espacio (Sistema Solar excluido)

0OAO-2 Orbital Astronomical Observatory. 1968. EE.UU.100-400 nm.
SAS-1 Small Astronomical Satellite. 1970. EE.UU. Rayos X.

0AO-3 Copernicus. 1972. EE.UU. 0.2-300 nm.

SAS-2 1972. EE.UU. Rayos y

COS-B 1975-82. ESA. Rayos . 50 MeV-5GeV,

IUE International Ultraviolet Explorer. 1978-96. ESA y EE.UU. y Rei-

no Unido. Villafranca del Castillo, Espafia.
Einstein (HEAO-2) High Energy Astronomical Observatory. 1978 1981.
: EE.UU. Rayos X, 0.2-4 keV.
IRAS Infrared Astronomical Observatory. 1983. EE.UU. y Reino Unido
y Paises Bajos.
EXOSAT European X-ray Observatory Satellite. 1983-86. ESA. 0.1-5 keV.
WATCH - Wide Angle Telescope for Cosmic Hard X-Rays. 1989. Dinamar-

ca. Rayos X.

COBE Cosmic Background Explorer 1989, EE.UU. IR lejano y milimé-
tricas.

Astro-1 1990, EE.UU. UV, rayos X.

ROSAT Rongten X-Ray Satellite. 1990. Alemania, Reino Unido y ESA.
0.1-2 keV.

HST Hubble Space Telescope. 1990. EE.UU+15%ESA. Telescopio de

g 2.2 m en visible.

CGRO Compton Gamma Ray Observatory. EE.UU. 1991. 30keV-30GeV.

EUWE Extreme Ultraviolet Explorer. 1992. EE.UU. 70-760 A.

DXS Diffuse X-Ray Spectrometer. 1993. EE.UU. Rayos X blandos.

ASCA Advanced Spacecraft for Cosmology and Astrophysics. 1993, Ja-

pon+EE.UU. Rayos X.
ALEXIS Array of Low Energy X-ray imaging sensors.1993. EE.UU. EUV +

rayos X.
RXTE Rossi X-ray Timing Explorer. 1995. EE.UU. '
IRTS Infrared Telescope in Space. 1995. Japon y EE.UU. 1-1000 g.
ISO Infrared Space Observatory. 1995. ESA. Control en Villafranca del

Castilio, Espafia.




A, ,. i}ates

SAX

EURD
LEGRI
ORFEUS
SAC-B
HIPPARCOS
ACE |

SWAS
AXAF

WIRE
FUSE

XMM
ASTRO-E
CATSAT
MAP
SIRFT
INTEGRAL

CHIPS
Planck

NGST
FIRST
HETE
SIM

IRSI
XEUS

LISA
Darwin

Satelhte for X—ray Astronomy, Beppo 1996. Itaha y Pa1ses Bajos.
0.1-200 keV.

Espectrografo Ultravioleta de Radiacion Difusa. 1996. Espaiia.
300-1050 A. Minisat.

Low Energy Gamma-Ray Imager. 1996. Espafia y Reino Unido 4-
100 keV. Minisat.

Orbiting Retrievable Far and Extreme Ultraviolet Spectrometer.
1996. Alemania y EE.UU.

Satelite de Aplicaciones Cientificas. Argentina y EE.UU. Rayos X,
v. Fallo del 1° lanzamiento.

High Precision Parallax Collecting Satellite. 1989-1993. ESA. Ca-
talogo con 0.002”.

Advanced Composition Explorer. 1997. EE.UU. Particulas 1 keV-
600 MeV.

Submillimeter Wave Astronomy Satellite. 1998. EE.UU.

Advanced X-ray Astrophysics Facility. 1999. EE.UU. Continua-
cion del Einstein. 1.2m.

Wide-field Infrared Explorer. 1999. EE.UU. Participacion espafiola.
Far Ultraviolet Spectroscopic Explorer. 1999. EE.UU., Canad4 y
Francia. 900-1200 A.

X-ray Multi Mirror Mission. 2000. ESA. X, UV y visible.

2000. Japén. X, 0.4-10keV.

Cooperative Astrophysics and Technology Satellite. 2000. EE.UU,.
Por estudiantes.

Microwave Satellite Probe. 2000. EE.UU. En punto L2 del Sistema
Sol-Tierra. CMB.

Space Infrared Telescope Facility. 2001. EE.UU. 0.85 de diametro.
3-180 p.

International Gamma-ray Astrophysztcs Laboratory. 2001. Rusia y
ESA.

Cosmic Hot Interstellar Plasma Spectrometer. 2001. EE.UU.
(COBRAS/SAMBA) 2003. ESA. Imagen de anisotropias de la Ra-
diacién de Fondo.

Next Generation Space Teléscope. 2005. EE. UU (También ESA).
Telescopio de 4 a 8m.

Far Infrared ans Submillimeter Telescope. 2005. ESA. Medio inte-
restelar y CMB.

High Energy Transient Experiment II. EE.UU. Fallé en 1996.°UV,
Xyy.

Space Interferometer Mission. EE. UU Base de 10 m. Deteccién
de planetas tipo Tierra a 50 al.

Infrared Space Interferometry. ESA. 6-30m. Planetas, AGN.

X-ray Evolving Universe Espectroscopy. ESA. Continuacion del
XMM.

Laser Interferometry Space Antenna. EE.UU. Ondas gravitacionales.
Space IR Interferometry Mission. 2009. ESA. Planetas tipo Tierra
y vida extraterrestre.




strellas de la Secuencia Principal

lg(M/M,)

Ig(L/Ly)

Ig(R/R,)

-1.0
—0.8
0.6
-0.4
0.2
0.0
0.2
0.4
0.6
0.8
1.0
1.2
14
1.6
1.8

—2.9
2.3
—2.0
-1.5
—0.8
0.0
0.8
1.6
2.3
3.0
3.7
4.4
4.9
5.4
6.0

7.5
4.8
2.7
1.1
-0.2
-1.1
—2.2
3.4
4.6
-5.6
—6.3

8.7
5.5
3.0
1.1
—0.1

12

—2.4
-3.6
—4.9
—-6.0
—-6.9

—0.9
—0.7
—0.5
0.3
—0.14
0.00
0.10
0.32
0.49
0.58
0.72
0.86
1.00
1.15
1.3

rUENTE: Adaptado de Allen;, CW Astrophysical Quantities. The Athlon Press.

8. Estructura del Sol

r

T

p

L

log P

0.95
0.99
0.995
0.999
1.000

10° km

0
28

70
139
209
278
348
418
487
557
627

661
689
692.5
695.3
696.0

10°° K

15.5
15.0

13.0

9.5
6.7
4.8
34
2.2
1.2
0.7
0.31

0.16

0.052
0.031
0.014
0.006

goem™

160
141

89
41
13.3
3.6
1.00
0.35
0.08
0.018
0.0020

4% 10"
5% 107
2% 1073
1x 107
0.0

1.000

LG)

0.00
0.08

0.42
0.94
0.998
1.00
1.0060
1.000
1.000
1.000
1.000

1.000
1.000
1.600
1.000
1.000

: C. 1 Astrophysical Quantities, The Athlon Press.

en dyn cm™

17.53
17.46

17.20
16.72
16.08
15.37
14.67
14.01
13.08
12.18
10.94

9.82
8.32
7.68
6.15




HIp

o

Nombre | Designacion \'% B-V  r (aiios-luz)
32349 Sirio 9 alfa CMa -1.44 0.01 8.60
30438 Canopus alfa Car —0.62 0.16
71683 Rigil Kent alfa Cen -0.28 0.71 4.40
69673 Arturo 16 alfa Boo -0.05 1.24 37
91262 Vega 3 alfa Lyr 0.03 0.00 253
24608 Capella 13 alfa Aur 0.08 0.80 42
24436 Rigel 19 beta Ori 0.18 -0.03
37279 Procyon 10 alfa CMi 0.40 0.43 11.4
7588 Achernar alfa Eri 0.45 -0.16 144
27989 Betelgeuse 58 alfa Ori 0.45 1.50
68702 beta Cen 0.61 —0.23
97649 Altair 53 alfa Aql 0.76 0.22 16.8
60718 Acrux alfa Cru 0.77 -0.24
21421 Aldebarin 87 alfa Tau 0.87 1.54 65
65474 Espiga 67 alfa Vir 0.98 —0.24
80763 Antares 21 alfa Sco 1.06 1.86
37826 Polux 78 beta Gem 1.16 0.99 34
113368 Fomalhaut 24 alfa Psa 1.17 0.14 25.1
62434 beta Cru 1.25 —0.24
102098 Deneb 50 alfa Cyg 1.25 (.09
49669 Régulo 32 alfa Leo 1.36 -0.09 78
33579 Adhara 21 epsilonCMa  1.50 -0.21
36850 Castor 66 alfa Gem 1.58 0.03 52
61084 Gacrux gama Cru 1.59 1.60 88
85972 Shaula 35 lambda Sco 1.62 -0.23

r: distancia a la estrella.

FUENTE: The Millenium Star Atlas.

HIP: nimero del Catélogo del Hipparcos.

Nombre

arcsec/afo direccion

87937 Estrella de Barnard 9.54 10.358 355.6°
24186 Esirella de Kapteyn 8.86 8.671 1314
57939 Groombridge 1830 6.42 . 7.058 145.4
114046 Lacaille 9352 7.35 6.896 78.9
439 CD-37.15492 8.56 6.100 112.5
67593 13.31 5.834 23.0
104214 61 Cygni A 5.20 5.281 51.9
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HIP

Nombre \'% arcsec/aiio direccion

104217 61 Cygni B 6.05 5.172 52.6
54035 Lalande 21185 7.49 4.802 186.9
108870 Epsilon Indi 4.69 4.704 122.7
54211 Gliese 412 8.82 4511 282.1
19849 Omicron Eridani 443 4,088 213.2
70890 Proxima Centaurt 11.01 3.853 281.5
5336 Mu Cassiopeiae 5.17 3.777 115.1
36208 Estrella de Luyten 9.84 3.738 171.2
71681 Alfa Centauri B 1.35 3.724 284.8
71683 Alfa Centauri A —0.01 3.710 277.5
74234 Washington 5583 9.44 3.681 195.8
74235 Washington 5584 9.07 3.681 195.7
105090 Lacaille 8760 6.69 3.455 250.6

HIP: numero del Catalogo del Hipparcos.

La direccion es el angulo de posicid

11. Supernovas historicas

de la trayectoria, desde el norte hacia el oeste.

FUENTE: The Millenium Star Atlas.

Noinbre del

Diametro

Afio Magnitud Duracién Distancia
A\ (meses) RSN actual (kpe) RSN (pe)

185 -8 20 RCW86 3 35

393 0 8 CTB37A0CTB 37B 10.4 24
1006 -9.5 >24 PKS 1459-41 1 8.8
1054 -5 22 Cangrejo, 3C 144 2 2.9
1181 0 6 3C 58 2.6 53
1572 —4 16 Muiioz, Tycho, 3C10 23 5.4
1604 -3 12 Kepler, 3C 358 4.4 3.8




. Ba‘%

12. Lineas de Fraunhofer mais intensas

o

A Nombre Atomo W)
2795 Mg II 22
2802 Mg IT 22
2852 Mgl : 10
2881 Sil 2.6
3581 N Fel 22
3735 M Fel 3.1
3820 L Fel 1.8
3934 K Call 19.2
3968 H Call 14.4
4046 Fel 1.2
4102 Hé HI 3.4
4227 g Cal 1.5
4340 Hy HI 3.5
4383 d Fel 1.1
4861 HB HI 4.2
5167 b, Mgl 0.9
5172 b, Mgl 1.3
5183 b, Mg 1 1.6
5890 D, Nal 0.77
5896 D, Nal 0.57
6563 Ha HI 4.1
8498 Call 1.3
8542 Call 3.6
8662 Call 2.7

Explicacién: Las lineas de Fraunhofer son las del espectro solar, aunque son comunes a mu-
chas estrellas. Cuando se escribe, por ejemplo, Mg 1, significa Mg sin ionizar; Mg 11, signifi-
ca Mg una vez ionizado; Mg III significa Mg dos veces ionizado, etc. La anchura equivalen- ... |,
te, W, se define como | (1 - #) dA siendo 7 1a intensidad especifica de la raya partida por la
intensidad especifica del continuo. Es una forma de caracterizar la magnitud de la raya,

13. La Via Lictea

Masa visible: 2 x 10 M,

Masa gaseosa: 8 x 10° M,

Masa oscura: 2 x 10'2 M,?

Diametro del halo: 5 kpe

Diametro del disco estelar: 14 kpc
Diametro del disco gaseoso: 30 kpc
Espesor del disco estelar: 1 kpc
Espesor del disco gaseoso: 200 pc
Distancia Sol-Centro Galactico: 8.5 kpc




Materiales

Altura del Sol sobre el disco: 8 pc
Velocidad de traslacion del Sol: 220 km/s
Periodo de traslacién del Sol: 2.5 x 10® afios
Densidad de estrellas (vecindad solar): 0.08 M_ pc® =3 x 10 gem™
Tipo: SAB(r)bc
M,:-20.5
Luminosidad: Radio: 3 x 10°® erg/s
Infrarrojo: 3 x 104
Visible: 3 x 10
Rayos X: 5 x 10%
Rayos y: 5 x 10%
Densidad de energia: Luz estelar: 0.7 X 107" erg cm™
Turbulencia del gas: 0.5 x 10712
Rayos cosmicos: 2 X 10712
Campo magnético: 2 x 10712
Radiacién de fondo: 0.4 x 10712

Medio interestelar

Densidad de gas (vecindad solar): 0.02 M_pc? = 102 g em™ = 0.6 atomos/cm®
Densidad de polvo (vecindad solar): 0.001 M_pc

Campo magnético: 10 uG

Temperatura media del gas: ~100 K

Girofrecuencia de electrones (eB/m c): 185 57! (Perfodo 5.4 x 107%)

Frecuencia de colision (gas): 1.2 x 101! 57! (Periodo = tiempo libre medio = 2000
afios)

Velocidad de los dtomos: 1.57 km 57!

Camino libre medio de los 4tomos: 4 x 107 pc

Numero de Reynolds: 2.5 x 10°

Dispersion de velocidades entre nubes: 8 km 57!

14. Catalogo de Messier

M NGC «2000 52000 Constelacion Tamafio(”) V  Tipo

1 1925 5345 22 01 Tau 6x4 84 Di
2 7089 21335 049 Aqr 13- 6.5 - CG~
3 5272 13422 2823 CVn 16 64 CG
4 6121 1623.6 2632 Sco 26 59 CG
5 5904 15186 205 Ser 17 58 CG
6 6405 17401 3213 Sco 15 42 CA
7 6475 17539 3449 SCO 80 33 CA
8 6523 1803.8 2423 Sgr 90 x40 58 Dt
9 6333 17192 -1831 Oph 9 7.9 CG
10 6254 1657.1 —4 06 Oph I5 66 CG




SRR oo 4

M NGC «2000 52000 Constelacion Tamafio(”) V  Tipo

11 6705 18511 -616 Sct 14 58 CA
12 6218 16472 157 Oph 14 66 CG
13 6205 1641.7 3628 Her 17 59 CG
14 6402 17376 315 Oph 12 76 CG
15 7078 2130.0 12 10 Peg 12 64 CG
16 6611 1818.8 -1347 Ser 7 60 CA
17 6618 18208 -1611 Sgr 46 x 37 7.0 Di
18 6613 18199 1708 Sgr 9 69 CA
19 6273 17026 -2616 Oph 14 72  CG
20 6514 18026 -2302 Sgr 29 x 27 85 Di
21 6531 18046 2230 Sgr 13 59 CA
22 6656 18364 2354 Sgr 24 5.1 CG
23 6494 17568 -1901 Sgr 27 55 CA
24 18169 1820 Sgr 90 4.5

25 18316 1915 Sgr 32 46 CA
26 6694 18452 924 Sct 15 80 CA
27 6853 19596 2243 Vul g x4 81 NP
28 6626 18241 2452 Sgr 11 69 CG
29 6913 20239 3832 Cyg 7 66 CA
30 7079 21404 -2311 Cap 11 75 CG
31 224 0427 4116 And 178 X 63 34 S
32 221 0427 4052 And X6 82 E
33 598 1339 3039 Tri 62 x 39 57 S
34 1039 2420 4247 Per 35 52 CA
35 2168 608.9 2420 Gem 28 51 CA
36 1960 536.1 34 08 Aur 12 6.0 CA
37 2099 5524 3233 Aur 24 56 CA
38 1912 5287 3550 Aur 21 64 CA ¢
39 7092 21322 4826 Cyg 8.0

40 12224 5805 UMa 8.0

41 2287 6470 2044 CMa 38 45 CA
42 1976 5354 527 Ori 66 x 60 40 DI
43 1982 5356 516 Ori 20x 15 90 DI
44 2632 8 40.1 19 59 Cne 95 3.1 CA
45 347.0 2407 Tau 110 12 CA
46 2437 7418 1449 Pup 27 6.1 CA
47 2422 736.6 1430 Pup 30 44 CA
48 2548 §138 548 Hya 54 58 CA
49 4472 12298 800 Vir 9x7 84 E
50 2323 7032 820 Mon 16 59 CA
51 5194-5 13299 4712 CVn 11x38 81 S
52 7654 23242 6135 Cas 13 6.9 CA
53 5024 13129 1810 Com 13 7.7  CG
54 6715 18551 3029 Sgr 9 77 CG

55 6809 19400 3058 Sgr 19 70  CG




M NGC «2000 52000 Constelacibon Tamafo(®) V  Tipo
56 6779 19166 3011 Lyr 7 82 CG
57 6720 18336 3202 Lyr 1 90 NP
58 4579 12377 1148 Vir 5x4 98 S
59 4621 12420 11 39 Vir 5x3 98 E
60 4649 12437 1133 Vir 7X6 Vir E
61 4303 12219 428 Vir 6x5 97 S
62 6266 17012 3007 Oph 14 6.6 CG
63 5055 13158 4202 CVn 12x 8 g6 S
64 4826 12567 2141 Com 9x5 85 S
65 3623 11189 1305 Leo 10%x3 93 S
66 3627 11202 12 59 Leo Ix4 90 S
67 2682 8 50.4 1149 Cnc 39 69 CA
68 4550 12395 2645 Hya 12 82 CG
69 6637 18314 -3221 Sgr 7 7.7  CG
70 6681 18432 3218 Sgr 8 8.1 CG
71 6838 19538 18 47 Sge 7 83 CG
72 6981 20535 -1232 Aqr 6 94 CG
73 6994 20589 -1238 Agr

74 628 136.7 1547 Psc 10x9 92 S
75 6864 2006.1 2155 Sgr 6 86 CG
76 650-1 1424 5134 Per 2x1 11.5 NP
77 1068 2427 001 Cet 7x6 88 S
78 2068 546.7 003 Ori 8x6 80 DI
79 1904 5245 2433 Lep 9 80 CG
80 6093 1617.0 2259 Sco 9 72  CG
81 3031 9556 6904 UMa 26 x 14 68 S
82 3034 9558 6941 - UMa 11x5 84 Ir
83 5236 1337.0 -2952 Hya 11x10 76 S
84 4374 1225.1 12 53 Vir 5x4 93 E
85 4382 12254 1811 Com 7x5 92 E
86 4406 12262 12 57 Vir Tx6 92 E
87 4486 12308 1224 Vir 7 86 E
88 4501 12320 14 25 Com Tx4 95 8
89 4552 12357 12 33 Vir 4 98 E
90 4569 12368 13 10 Vir 10x5 95 S8
91 4548 12354 14 30 Com 5x4 102 S
92 6341 17171 4308 Her 11 6.5 CG
93 2447 7446 2352 Pup 22 6.2 CA
94 4736 12509 41407 CVn 11x9 8.1 S
95 3351 10440 1142 Leo 7x5 97 S
9% 3368 1046.8 1149 Leo 75 92 S
97 3587 11148 5501 UMa 3 11.2 NP
98 4192 12138 14 54 Com 10x3 10.1 S
99 4254 12188 1425 Com 5 98 S

100 4321 12229 15 49 Com 7%x6 94 S




M NGC

A

Tipo

2000 52000 Constelacion Tamafie () V

101 5457 14032 . 5421 UMa 27 x 26 77 S
103 581 1332 6042 Cas 6 74 CA
104 4594 1240.0 -1137 Vir 9x4 83 S
105 3379 104738 12 35 Leo 4x4 93 E
106 4258 1219.0 4718 CVn 18x8 83 S
107 6171 16325 1303 Oph 10 8.1 CG
108 3556 11115 5540 UMa 8x2 100 S
109 3992 11576 5323 UMa 8 x5 98 S

0404 4141 And 17x10 80 E

110 205

La columna M indica el nimero del Catadlogo de Messier. Las coordenadas son validas para
el afio 2000; si es otro afio es preciso hacer una correccion debido a los movimientos de pre-
cesion y nutacion. La ascension recta se da en horas v minutos de tiempo. La declinacion en
grados y minutos de arco. En la columna del tipo: DI = Nebulosa Difusa; CG = Cimulo Glo-
bular; CA = Cimulo Abierto; NP = Nebulosa Planetaria; E = Galaxia Eliptica; S = Galaxia

FUENTE: Sky Catalogue 2000.0, Vol. 2, Sky Pub. Corp. 1985. Zombeck, MV.
Handbook of Space Astronomy and Astrophysics. Cambridge Univ. Press.

5. Galaxias mas brillantes

NGC Messier « 2000

062000 Tipo Magnitud Tamaiho Distancia

hm ) *)  Mpo)
55 0151 3913 Sc 7.9 30x5 2.3
205 0404 4141 E6 8.9 12x6 0.7
221 32 0427 4052 E2 - 9.1 34x29 0.7 2
224 31 042.8 4116 Sb 43 163 x 42 0.7
247 0472 2046 S 9.5 21 %8 2.3
253 0476 -2517 Sc 7.0 22X 5 2.3
SMC 0526 -7248 Irr 2.9 216 X216 0.06
300 0549 -3741 Sc 8.7 22x 16 23
598 33 133.9 3039 Sc 6.2 61 x42 0.7
Fornax 2399 3432 dE 9.1 50 x 35 0.2
LMC 5236 6945 Irr 0.9 432 x 432 0.05
2403 - 7369 6536 Sc 8.8 22x12 2.0
2903 932.1 2130 Sb 9.5 16 x7 5.8
3031 81 0556 6904 Sb 7.8 25x 12 2.0
3034 82 9 55.9 6941 Sc 92 10x1.5 20
4258 106 12 19.0 4718 Sb 8.9 19x7 4.3
4472 49 12 29.8 800 E4 9.3 10x 7 11
4594 104 12400 -11.37 Sb 9.2 8x5 i1
4736 94 12 50.9 4107 Sb 8.9 13x12 4.3
4826 64 12 56.8 2141 9.3 10x4 3.7




Materiales

NGC Messier « 2000 52000 Tipo Magnit'ud Tamaifio Distancia

(hm) () ) (Mpc)

4945 13054 4928 Sb 8.0 20 x 4

5055 63 13158 4202 Sb 9.3 8x3 4.3
5128 13255 4301 EO0 7.9 23 %20

5194 51 13299 4712 Sc 8.9 11x6 4.3
5236 83 13370 -2952 Sc 7.0 13x12 24
5457 101 14032 5421 Sc 8.2 23x21 43
6822 19450 -1448 Irr 9.2 2010 0.7

FUENTE: Fundamental Astronomy. H. Karttunen, ef al. Springer.

16. Algunas radiofuentes

Fuente Flujoa30cm Tamafie Igr Identificaciéon
(Janskys) Yy  (po)
Sol perturbado 108 30 53 Estrella
Sol tranquilo 3x10° 30 —5.3  Estrella
Cas A 3300 4 3.4 Resto de supernova
Cyg A 2340 1 8.5 Radiogalaxia
Cen A 2000 5 6.8 Eliptica peculiar, NGC 5128
Sgr A 2000 70 3.9 Centro Galactico
Tau A 9935 5 3.3 Resto de SN, Cangrejo
Car 800 3.1 Necbulosa Carina
Omega 800 10 3.2 Nebulosa M17
América 500 150 2.9 Nebulosa
Ori6n 340 10 2.7 Nebulosa Orién, M42
Trifida 300 3.0 Nebulosa, M20
Vir A 263 5 7.1 Eliptica con chorro, M87
Mon 250 70 3.0 Nebulosa Roseta
3C 392 210 16 Resto de SN, Shell
Cyg Loop 200 150 2.7 Resto SN
Gem 3C 157 - 180 30 3.1 Resto SN, IC 443
Lagoon 150 3.1 Nebulosa M8
2C 1725 150 Resto SN
For A 120 Espiral peculiar, NGC 1316
2C 1473 80 4 Galaxia
3C 398 70 3 Resto SN
Her A 70 3 8.6 Galaxia peculiar
And A 60 140 5,8 Galaxia Andrémeda, M31
Hya A 60 1 8.4 (Galaxia peculiar
Cas A 56 7 3.5 Resto SN, Tycho-Mufloz
3C 273 50 1 Cuasar
Boo 3C 295 30 1 Galaxia




Flujo a 30 cm Tamafio Igr

Fuente Identificacion
(Janskys) ") (pc)
Per A 20 2 7.9 Seyfert, NGC 1275
2C 1485 20 1 2.9 Resto SN, Kepler
3C 338 7 1 4 galaxias, NGC 6161

17. Plasmas ast

FUENTE: Adaptado de Allen, CW. Astrophysical Quantities. The Athlon Press.

B (gauss)

Ionosfera 10° - 108 102103 107!
Espacio interplanetario 1-10% 102-10° 106-10"°
Corona solar 108 — 102 (flare) 10¢ — 107 (flare) 10° -1
Cromosfera 1012 2-3x10% 103
Interior estelar 107 107 —
Nebulosa planetaria 10* — 10° 10— 10° 10— 102
Regiones HIT 102 —-10° 100104 106
Regiones HI 1073 102 107
Enanas Blancas 10* 107 106 (superficie)
Pulsares 1042 — 10'2 (superficie) — 10'2 (superficie)
Espacio interestelar 103 -10 102 10¢-107°
Espacio intergalactico <1075 0°—10°¢ 10-8

Nombre o o

m M r
h m o (kpe). ...
Via Lactea Sbe 0
NGC 224=M31 0043 41 16 Sb 4.33 -20.3 650
NGC598=M33 0134 30 39 Sc 6.19 ~18.5 740
LMC 0524 ~69 45 Irr 0.86 -17.8 50
SMC 00 53 -72 49 Irr 2.86 -16.2 <60
NGC 205 00 40 41 41 E6 R.89 -15.8 650
NGC 221=M32 00 43 40 52 E2 9.06 ~15.6 650
NGC 6822 19 45 —14 48 Irr 9.21 -15.3 520
NGC 185 00 39 48 20 EO 10.29 -14.4 650
NGC 1613 0105 02 07 Irr 10.00 -14.4 740
NGC 147 00 33 48 30 dE4 10.57 -14.1 650
Fornax 02 40 -34 32 dE 9.1 -12 190
And] 00 46 38 01 dE 13.5 -11 650
AndII 0116 3226 dE 13.5 -11 650




Nombre a & Tipo m M r
h m o (kpc)
And II1 00 35 3631 dE 13.5 -11 650
And IV 0042 4035 dE 650
Leol 1008 12 19 dE 11.27 -10 230
Sculptor 01 00 —3342 dE 10.5 —-9.2 90
Leoll 1133 2209 dE 12.85 -9 230
Draco 17 20 57 55 dE 80
Ursa Minor 1509 67 12 dE 80
Carina 06 42 ~50 58 dE 170
LGS 3 01 04 2153 650
Sextans 1013 —01 36 dE 85

a 2000

. Distanc.

Super-

Nombre  Abell 62000 Diam.
propio N° ¢ ™ ©H ®) km/s (Mpc) ciamulo
Haufen A 151 1089 -1525 15800 211
194 125.6 -130 0.3 5320 71 Perseo
400 257.6 602 7200 96
Perseo 426 3 18.6 41 32 4 5460 73 Perseo
Fornax II 328 —2045 7 1560 21
Fornax I 332 -3520 7 1500 20
Gemini 568 707.6 3503 0.5 23400 312
Cancer 821 20 56 3 4800 64
Hydra II 858 309 60900 812
Leo 1020 1027.8 1025 0.6 19500 260
Hydral 1060 1036.9 -27.32 ° 3000 40
Osa M. II 10 58 56 46 0.2 41000 547
Leo A 1185 11109 28 41 10500 140
1367 11445 1950 6150 82 Coma
OsaM.1 1377 11471 5544 0.7 15300 204
Virgo 12 30 12 23 12 1200 16 Local
Centauro 12 50 ~41 18 2 3200 43
Coma 1656 1259.8 27 59 4 6650 89 Coma
Bootes 1930 1433 3133 03 39300 524
Corona Bo. 2065 1522.7 2743 0.5 21600 288
Hércules 2151 1605.2 1745 1.7 11200 149  Hérc.
2152 16054 16 27 11500 153 Hére.
2197 16282 40 54 9100 121 Hérc.
2199 1628.6 3931 0.2 9200 123 Hérc.
Pegaso II 23 10 736 2 12700 169
Pegaso I 2322 902 1 4000 53
La distancia se calculé con H, =75 km s Mpc™.

. Corp.




ETJEA

Nam. de- Distancia SGX

SGY SGZ Nombre
cumulos
9 24 300 -197 2990 -14.9 Sculptor
10 17 175 17.0 -174.1 4.1 Piscis-Cetus
48 26 191 -01.5 -144.6 -108.5 Horologium-
Reticulum
53 i2 290 -12.5 -209.0 -200.6 Fornax-Eridanus
59 11 298 -314 -165.1 -246.1 Coelum
160 10 286 —-1089 2467 -952 LeoA
111 16 230 -53.5 2210 -34.8 Virgo-Coma
114 16 310 187.3 2419 50.0 Draco
124 34 142 -121.1 72.5 —15.5 Shapley
138 12 196 -16.2 181.8 71.4 Bootes
150 10 324 ~53.8 264.8 178.8 Bootes A
160 12 105 -20.5 71.2 74.4 Heércules
174 10 259 -133.7 -167.8  145.1 Microscopium
205 19 238 -6.1 -225.6 75.6 Aquarius

Todas las distancias se estimaron co H, = 100 km s Mpc™, y deberfan multiplicarse por un
factor entre 0.6 y 0.75 de confirmarse los valores actuales sobre el valor de H,. Los supercti-
mulos fueron tomados del catilogo ETJEA, M. Einasto, E. Tago, J. Jaaniste v H. Andernach,
s. Sup. Series 123, 129 y los célculos fueron hechos por E. Florido.

Astron. Astrophy

21. Grandes vacios

Nuamero

Nombre

Distancia

SGY

SGZ Diimetro

SGX
EETDA propio
1 134 -16.2 624 -37.4 88
2 207 626 -187.2 623 96
3 216 1123 -162.5 -87.5 72
4 241 -122 2126 -112.8 86
5 129 -12.3 -112.3 —62.3 = 92
6 236 37.7 -187.8 -1379 72
7 248 876 -137.0 -1873 100
8 201 373 -1124 -1624 76
9 Vacio Local del Sur 96 6.1 37.2 —88.3 112
10 BS&2 246 162.3 162.8 -87.6 144
11 160 12.5 112.8 -112.8 92
12 227 62.3 187.3 -~112.1 106
i3 246 —87.4 162.5 -162.7 94
14 167 -37.7 137.3 -87.3 68
15 241  -162.9 112.5 -137.5 98

Datos



Niimero
EETDA

Nombre
propio

Distancia SGX

SGY

16
17
18
19
20
21
22
23

Bootes

24  Vacio Local del Norte

25
26
27

222
216
119
119
216
143
246
219

61
198
246
241

12.5
-137.5
-37.6
12.5
—62.7
62.4
112.6
12.3
~-29.9

212.6

162.3
112.2
112.3
187.3
1125
187.5
187.5

15.9

-112.4 -162.5
-37.2 2378
-37.2 23738

—62.5
-37.6
12.4
37.5
87.5
62.5
112.6
1124
50.7
-12.5
87.7
12.5

74
94
102
108
78
116
96
72
104
74
80
70

Las distancias se dan en Mpc tomando H, = 100 km s Mpc™, por lo que habra que dividir
]

por 0.6 0 0.75 si se confirman los nuevos valores.

log M

(®)

log R
(cm)

22. Masa, radio y densidad de objetos astronomicos

log p
(g em™)

EETDA = Einasto, ef al. (1994). MNRAS 269,301. Los célculos fueron hechos por E. Florido.

Mercurio
Tierra
Tapiter

Estrella de neutrones

Enana blanca

Secuencia Principal

Supergigante
Protoestrellas

Galaxia eliptica compacta

Espirales

Elipticas gigantes
Ctamulos de galaxias

Supercumulos

FUENTE: Adap

aCMaB

M8
Sol
A0
05
KO

M32

LMC
M33

M3

NGC 4489
Virgo F
Coma
Local

1

22.52
23.78
26.28
33.16
33.30
32.2

33.30
33.85
34.9

344

3537

42.5
43.2
43.5
44.6
45.5
47.2
48.3
48.7

8.39
8.80
9.86
5.93
8.77
9.95
10.84
11.25
12.1
13.15
1627
20.65
21.75
21.8
22.3
224
243
24.6
25.5

03 (1970)

0.73
0.74
0.12
14.75
6.37
1.76
0.15
—0.55
2.0
5.7
-13.97?
-20.0

2265

-22.5
—22.9
-22.3
—26.3
-26.1

-28.4



A Datos

23 Fuentes de rayes X

B RES

Fuente . Luminosidad Rango de Tipo de
(erg s™) energias (keV) fuente

SMC X-1 6 x 10 2-11 Binaria
A 0538-66 1.2 x10¥ 2-11 Pulsar binario
Nebulosa del cangrejo 4.9 x 10%7 0.1-100 Resto SN
LMC 4 x 10 2-10 Galaxia
M31 3x10% » Galaxia espiral
Via Lactea 5x10% » Galaxia espiral
NGC 4151 5x10% » Seyfert
Cen A 2% 10% » Radio fuente gigante
3C273 7 x 10% » Cuasar
Chmulo de Perseo 1x10% » Chmulo de galaxias
Ctmulo de Coma 5x10% » Camulo de galaxias
Camulo de Virgo 1.5 % 10“3 » Cimulo de galaxzas

FUENTE: Adaptado de M. V. Zombeck Handbook of Space Astronomy and As~
trophysics. Cambridge University Press.

24 Abundancias quimicas en el S1stema Solar

H 2.66 x 101 Ar 1.06 x 10°

He 1.80 x 1¢0° Al 8.50 x 104
0O 1.84x107 Ca  625x10*
C 1.11 % 107 . Na 6.00 x 104
Ne 2.60 x 10 ’ Ni 4.78 x 10*
N 231 x 108 Cr 1.27 x 104
Mg 1.06 x 10° Mn  930x10° 7 s
Si 1.00 x 108 P 6.50 x 10°
Fe 9.00 x 10° Cl 4.74 x 10?
S 5.00x 10° K 3.50x10°

Las abundancias son relativas tomando para el silicio el valor de 10% convenczonalmente

FUENTE: Zombeck (1990. Cambndge Univ. Press) adaptado del Handbook of
Space Astronomy and Astrophysics.
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25. Historia del Universo

logt
{afios)

Epoca Era

Comentarios

50
47
_44 —
4]
38
-35

Era supersimétrica

Las cuatre fuerzas de 1a naturaleza unificadas.

—| Epoca de Planck !

GUT

Inflacién

Unificaci6n de las interacciones fuerte y electrodébil.

Campos cuinticos producen expansion exponencial. Ecuacion
de estado € = p. Semillas de estructuras. ;Creacién de B?

32
29
26
23
-20
17
-14
11

Electrodébil

Unificacién interacciones débil y electromagnética.

§ Transicion electrodébil I

-8
-5 —
=2
i —
4
7

Quarks libres.

e Quarks
-l Bariogénesis !

Los quarks forman protones y neatrones.

— Particulas
—{ Aniquilacién ;

Radiacion
Igualdad |

Dominio de la radiacién. Los neutrinos se han desacoplado. i
Se ha formado H y He y algunos elementos ligeros. Se han
aniquilado positrones con electrones.

10

Comienza el dominio de Ia materia.

13
16

-f{gl—w——'l—| Plasma

ecombinacion |

19

- Vd. estd aqui Atomos

Se forman 4tomos. La radiacién se desacopla. Formacién de es-
tretlas de generacién TIE Formacién de galaxias con estrellas.

22

Mueren las ultimas estrellas i

25

Planetas abandonan su estrella fosil |

28
3

Estrellas fosiles abandonan su galaxia [

34

Los WIMPS sc aniquilan dentro de fosiles |

37
40
43

{ Agujeros negros tragan fosiles |

Degeneracién

Solo quedan estrellas fosiles degeneradas.
En el centro de las galaxias permanece un agujere negro masivo,
Las estrellas fosiles caen en los agnjeros negros galicticos.

46
49
52
55
58
61
64
67
70
73 -
76
79
82
35
88
21 7
94
97
160
103
106 —
109
112
115 |
1]

f@i}esintegracién del proton? ;

Apujeros negros

- Evaporacion de agujeros negros estelares

—| Evaporacion de agujeros negros galdcticos

¥l protén se desintegra (no se sabe bien en qué tiempo} en po-
sitrones, electrones, piones y fotones.
Ya no hay materia bariénica.

—i Evaporacion de todo agujero negro I

Era oscura

—-I Formacion del positronio :

Positronio

El Positronio esth formado por electron y positron orbitando.




B. Fundamentos

1. El cuerpo negro

El cuerpo negro es el modelo de radiacién més simple de la Fisica. Un cuerpo ne-
gro es un sistema de fotones en equilibrio termodinamico. Todo sistema aislado
de particulas alcanza el equilibrio termodindmico y los fotones no son una excep-
cion. El cuerpo negro se caracteriza por las siguientes propiedades: a) la isotro-
pia: es decir, en cualquier direccién fluyen los mismos fotones, y b) 1a energia ra-
diante de fotones con una frecuencia comprendida entre v y v + dv contenida en
un cm’ es ' ,

donde B es la funcion de Planck

B = 4
v 02 ehv/kT w ]

Vemos que la funcién [B, #] sélo depende de un parametro: la temperatura.
Esto es tipico de la distribucion de equilibrio de cualquier tipo de particulas.

Para calcular la energia radiante por cm® total, es decir, para todas las fre-
cuencias, tendremos que calcular € = I: €, dv, para lo cual antes debemos calcular
B= f: B, dv que resulta ser
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donde o es la constante Stefan-Boltzmann de valor o= 5.67 X 10 erg s~ em™ K.
Se tiene entonces

e=al*
donde la constante a se define como
do
a —_—,———
c

y se llama constante de «densidad de radiacion». Los fotones mas frecuentes son
los correspondientes al maximo de la funcién de Planck. Evitamos este calculo del
méximo pensando que, aproximadamente, hv ~ kT para la frecuencia de los foto-
nes mas caracteristicos. Como A = c¢/v, obtenemos que e} producto de Ia longitud de

. ch
onda de los fotones mas caracteristicos por la temperatura es AT = i 13cmK.

Pricticamente, la unidad: la longitud de onda de los fotones més caracteristicos de
un cuerpo negro, expresada en centimetros es, mas o0 menos, el inverso de la tempe-
ratura, expresada en kelvins. Asi, un cuerpo a 10° K (una atmosfera estelar, por
ejemplo) emite fundamentalmente en 10~° cm, y podra observarse en visible. Un
cuerpo a 10 K (el polvo interestelar, por ejemplo) tendré que observarse en infrarro-
jo lejano o en ondas milimétricas (microondas) y un cuerpo a 107 K (el medio inter-
galactico de un ciimulo, por ejemplo) tendré que observarse en rayos X; Un cuerpo
a 300 K (como el nuestro) se observaria en infrarrojo.

La radiacién tiene también una presion de radiacion, P. Entre € y P hay una
relacion en el caso del cuerpo negro, que constituye la llamada ecuacion de esta-
do de la radiacién

e=3P

Si nos preguntamos cuénto emite un cuerpo negro, la respuesta tendria que ser:
«naday. Para que algo emita y pueda observarse «desde afuera» tiene que haber
un flujo de fotones que vaya desde el objeto al observador; esto supone una direc-
ci6n preferente de propagacion de fotones, lo que es imposible en el equilibrio
termodindmico, y en particular en el cuerpo negro. Estrictamente hablando, el
cuerpo negro sélo puede observarse si estamos dentro de €1. Si estd contenido en
una «caja» podriamos hacer un agujero para observar lo que pasa dentro. Pero por
el agujero se produce un escape de fotones que destruye el equilibrio, a no ser que
el agujero sea infinitesimal. En ocasiones, se define el cuerpo negro con una caja
con un agujero. En la prictica, el agujero infinitesimal tendrd unas dimensiones
finitas. Puede ser muy grande incluso si, a pesar de todo, no destruye el equilibrio
termodinamico interno. Una estrella no es un cuerpo negro, pero a veces, este
modelo nos da una primera descripcion y se hace la aproximacion de considerar a
las estrellas cuerpos negros. En este caso, el agujero es toda la superficie de la es-
trella: una estrella se aproxima a un cuerpo negro, en el cual el agujero de la caja
es més grande que la caja (!). En el caso de un «agujero», lo que vemos por él,
tiene que ser algo parecido a lo que verfamos si estuviéramos dentro de la caja.
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En este sentido podemos «relajar» el lenguaje hablar de emision del Cuerpo ne-
gro, y calcular el flujo en su superficie, que resulta ser

g=oaT*

o energia radiante que sale por un cm? por segundo.

En el Cosmos se dan las condiciones ideales de observacién de un cuerpo
negro, porque «estamos dentro» de uno, ¢l llamado de la Radiacion de Fondo, a
2.7 K, sistema de fotones que bafia todo el Universo. Aqui no nos hace falta agu-
Jero alguno. Para otros objetos astrofisicos, el modelo de cuerpo negro proporcio-
na una descripcidn, algo imprecisa, pero rapida y sencilla. En otros casos, sin em-
bargo, como puede ser el de la emisién del continuo de radio de una galaxia, el
modelo de cuerpo negro es completamente inadecuado. Se dice entonces que la
emision no es «térmican.

2. El poder de resolucidon angular

Con una gran abertura del telescopio podemos observar fuentes muy débiles. La
otra gran ventaja de un didmetro de abertura mayor es que se obtiene un «poder
de resolucién angular» mayor. La imagen de una estrella muy lejana seria pun-
tual, pero se ensancha debido a un efecto de difraccion producido por los bordes
del mismo espejo. El angulo que caracteriza el ensanchamiento de un punto viene
dado por A/2D, siendo A la longitud de onda observada y D el diametro de aber-
tura. El angulo asi obtenido viene expresado en radianes. Cuando dos estrellas es-
tan separadas angularmente en menos de A/2D, resultan indiscernibles puesto que
sus imagenes ensanchadas se solapan y confunden. Cuanto mayor sea D, menor
es ¢l angulo de ensanchamiento, o dicho de otra forma, mejor es el poder de reso-
lucion angular.

Puede facilmente calcularse que el poder de resolucion del radlotelescopm
de Arecibo (D = 300 m; A = 20 cm) es de 727, el de Pico Veleta (D = 30 m;
A =3 mm) de 97, un telescoplo optico profesional de 4 m tiene ~0.01”, uno de
aficionado de 20 cm tiene ~0.5” y el ojo humano, con una pupila de ~1 mm tie-
ne 60” aproximadamente.

La parabola real de un espejo no debe desviarse de la pardbola ideal matema-
tica en mas de 0.1 A. Cuando A es grande, en radio por ejemplo, los errores y de-
fectos de construccion del telescopio pueden ser mayores. Los radiotelescopios
pueden ser mucho mayores que los telescopios Opticos, pues no se necesita tanta
__precision en la construccién de la parabola.

La técnica interferométrica permite mejorar el poder de resolucién. Si ob-
servamos con dos o mds radiotelescopios que operen coordinadamente, el angu-
lo minimo detectable sigue siendo calculado mediante A/2D, pero ahora D es la
separacion entre los radiotelescopios. El mayor valor de D hoy alcanzable es el
propio didmetro de la Tierra, hablandose entonces de interferometria continen-
tal. Asi el VLBI consigue una resolucion de ~107*”. Si uno de los radiotelesco-
pios se situa en el espacio esta cifra puede bajar sustancialmente (véase Material
A6).




Puede ser imitil mejorar indefinidamente la resolucion angular de un telesco-
pio optico, debido a que hay otra causa de ensanchamiento de la imagen puntual,
a la que se denomina seeing. L.a atmosfera es turbulenta y como consecuencia de
lo cual, el indice de refraccion sufre pequefias modificaciones aleatorias. El rayo
luminoso proveniente de una estrella no cae entonces siempre en el mismo lugar
exactamente. Como la turbulencia puede estar producida por la misma cipula, ¢l
seeing de cada telescopio es dificil de prever y varia de un dia para otro. El seeing
es el fenémeno que produce el parpadeo de las estrellas. Se considera un buen
seeing el menor de 17, mientras que 0.1” es el suefio incumplido de todo astréno-
mo observacional.

3. Leyes de Kepler

Las leyes de Kepler describen el movimiento orbital de los planetas. Fueron en-
contradas empiricamente, aunque la Mecanica de Newton permite su deduccion
rigurosa. Esta, sin embargo, necesita un nivel matematico ligeramente por encima.
del de este libro. Enunciemos las leyes con algunos argumentos que las justifi-
quen, que son mas reglas para recordarlas que verdaderas deducciones.

1.% Ley de Kepler. «Los planetas tienen Orbitas elipticas en uno de cuyos focos
esta el Sol».

2.% Ley de Kepler. Si consideramos el vector Sol-Planeta y dejamos que se

o N | 1 .
mueva, al transcurrir el tiempo dt, recorrerd un area 5 v(ryrdt = > w(r)r2dt sien-

do v(r) la velocidad (variable) del planeta y w(r) la velocidad angular (variable)
del planeta. La velocidad del érea, o drea cubierta en d, dividiendo por dt, se
mantiene constante. Esto es lo que dice la 2.2 ley de Kepler: «Areas barridas en
tiempos iguales son iguales». En realidad es una forma medieval, algo pintoresca,
de expresar simplemente

V¥ = cte

Asi, si » es maximo (perihelio) v debe ser muy pequefia. Y al contrario, cuan-
do el planeta pasa cerca del Sol (afelio) el planeta lleva una velocidad mayor. La
explicacion es que la expresion vr es proporcional al momento cinético, que es
constante cuando las fuerzas son centrales (como en este caso, en el que la grave-
dad es un vector con direccion al Sol).

3.% Ley de Kepler

7 oc g

donde T es el periodo y a el semieje mayor de la elipse. Una forma de recordarla
consiste en pensar que, para un observador no inercial situado en el Sol y obser-
vando el planeta en Ja misma posicion gracias a un giro, y si la elipse fuera, como
caso particular, una circunferencia (en cuyo caso v = cte y r = cte = a) tendrian
que igualarse las fuerzas gravitatoria y centrifuga con lo cual
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Con lo cual v* < —. Pero como v = wa = 2wa/, en este caso, tendremos 72 o< ¢,
como dijimos.

4. Sobre los conceptos de temperatura y presién

Son estos conceptos familiares, pero les utilizaremos en condiciones fisicas y
para tipos de particulas sobre las que no tenemos una intuicion directa.

La Termodindmica clasica da una definicién precisa de la temperatura, T,
aungue se refiere a sistemas en equilibrio, poco frecuentes en el Cosmos. Como
la temperatura representa la agitacién térmica, utilizaremos mas bien una defini-
cion cinética de temperatura.

I 3

—mVl=__
3 my 5 kT

donde m es la masa de una particula, ¥ Ia velocidad cuadréitica media y k una
constante de proporcionalidad, llamada de Boltzmann. También hablaremos de
temperatura de un sistema de fotones (véase Material B1). En este caso también
se cumple Ay = kT, siendo v una frecuencia media de los fotones (ley del corri-
miento de Wien).

El concepto de presion esta asociado a la fuerza por unidad de superficie, per-
pendicular a la pared del recipiente que contiene un fluido. En realidad, aunque
no haya recipiente -—y en Astrofisica no les hay— el concepto de presion subsis-
te, pero aprovechemos esta interpretacién elemental. Si la pared se ve empujada
es porque, si no existiera, las particulas pasarian por alli, y al impedirselo la pa-
red, dejan alli su momento, p. El momento por unidad de tiempo es fuerza. Pense-
mos primero en particulas que Hegan a la pared perpendicularmente. El momento
total que empuja la pared, seria p (el momento de una particula por término me-
dio) multiplicado por el namero de particulas que llegan en dt. Estas serian las
contenidas en un cilindro de base ds y longitud Vdt, siendo ¥ la velocidad de las
particulas por término medio. En total la fuerza seria (npdSV df)/dt (siendo #n el
numero de particulas por unidad de volumen) y la fuerza por unidad de superfi-
cie, es decir la presion, seria npV. Pero no todas las particulas tendran una veloci-
dad perpendicular a la pared, por lo que habra que dividir por algtn factor al pro-
ducto p¥. Cuando hay equilibrio y todas las direcciones son equiprobables,
debido a la tridimensionalidad del espacio, este factor es precisamente 3. En efec-
to, p* = p* + p,+plycomop = P, =D, P’ =3 p?, luego el componente perpen-
dicular a la pared es p_= p/\/§. Con la velocidad ocurre lo mismo, V2 = 3 V2, lue-
go el producto p¥ tienen que ser dividido por V33 = 3. Por lo tanto, la presién
P, se calculara mediante

1
P:—3—~an
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anterior de definicion de temperatura
1
3

nmV?=nkT

P=

que es la ecuacion de estado de los gases ideales. Pero, en general, habra que re-
currir a la expresion general y asi lo haremos en diversas partes del libro.

Puede ser que la ecuacion de los gases perfectos en la forma P = nkT, no sea
habitual para el lector, mas acostumbrado a la expresion P9= NRT, donde Ves el
volumen, N el nimero de moles y R una constante. Pero en el Cosmos, no suele
haber recipientes con un volumen y el nimero de moles no es la magnitud prefe-
rida por los fisicos. Mas que el niumero de moles se utiliza el namero de molécu-
las NN, siendo N, el nimero de Avogadro, y ain mejor, el nimero de moléculas
por unidad de volumen, ». Dividiendo por V, se obtiene la ecuacion anterior pues
RIN =Fk.

En el caso de los fotones, el momento es hv/c, la velocidad es ¢, luego la pre-

1
sibn es P = 3 nhv, pero nhv es la densidad de energfa de los fotones, €. Luego la

ecuacion de estado de los fotones es
e=3pP

formula que también utilizaremos, y que ya vimos en el Material Bl.

5. El sol

Masa: M, =1.989 x 10 g
Radio: R, =6.96 x 10 cm
Temperatura efectiva: 5785 K (caracteristica de su atmosfera)
Luminosidad: L, = 3.82 X 10® erg s
Flujo en la superficie: 6.27 x 10" erg cm™? 57
Magnitud visual aparente: V'=-26.78
indices de color: B-V = 0.62

U-B=0.10
Magnitud visual absoluta: M, = 4.79
Inclinacion del ecuador a la eliptica: 7° 15
Paralaje ecuatorial: 8.794”
Movimiento: hacia «=270°

6=30°
con 19.7 km/s

Distancia al centro galdctico: 8.5 kpc
Distancia a la Tierra: 1 AU = 1.496 x 10" ¢cm ~ 8 minutos-luz
Diadmetro angular desde la Tierra: 32°
Temperatura central: 1.5 X 107 X
Densidad central: 160 g cm™




Presién central: 3.4 x 10V din cm™

Constante solar (flujo recibido en la Tierra, salvo extincién atmosférica):
1.36 x 10 erg cm? st .

Periodo del ciclo solar (abundancia de manchas): 11.04 afios

Proximo maximo del ciclo solar: Afio 2002

6. Integracion numérica

Hay dos formas de hacer integrales y resolver ecuaciones diferenciales: integra-
cion analitica e integracién numérica.
. . . ] . ryr ’
Consideremos la integral sencilla Je xdx. El procedimiento analitico es el mas

' . 1 -
usual y exacto; sabemos que la solucién es - x*]s = 0.5. El procedimiento numé-

rico en cambio da resultados aproximados. Consiste en transformar dx en un in-
tervalo finito aunque pequefio, Ax; por ejemplo, hagamos Ax = 0.1; y convirta-
mos la integral en una suma: 0 x 0.1 + 0.1 x 0.1 + 0.2 x 0.1+ ... + 0.9 x 0.1. El
resultado es 0.45. Como vemos, no es correcto, puesto que sabemos que tenia que
salir 0.5, pero es aproximado.

Si hacemos Ax més pequefio, por ejemplo Ax =0.05, obtenemos 0.475, que es
un poco mejor. En general conviene hacer Ax més pequefio para obtener mejores
resultados. Esto es una tendencia general pero la exactitud obtenida depende mas
del método numérico de integracion empleado que del valor de Ax.

Consideremos ahora la ecuacion diferencial sencilla dy = xdx. Analiticamente ob-

1 . . .
tenemos y = ?xz + C, siendo C'una constante. Si ademas sabemos que y = 0 para

< 1
x =0, la constante es cero, y obtenemos como solucién la curva y= > x%. Numé-

ricamente en cambio procedemos de la siguiente forma: hagamos (por ejemplo)
Ax = 0.1. Partimos del punto que conocemos: x = 0; y = 0, Vamos calculando
Ay = xAx y obtenemos un valor de y sumando al anterior el valor de Ay.

En la tabla adjunta vemos que los valores obtenidos numéricamente son pare-
cidos (pero no iguales) a los obtenidos analiticamente. En este caso particular,
también obtenemos mayor exactitud haciendo Ax més pequefio, pero en el caso de
las ecuaciones diferenciales, lo més exacto es elegir un método de integracion nu-
meérica adecuado. Hay muchos métodos dependiendo del tipo de ecuacidn. Algu-
nos pueden ser muy defectuosos, o con inestabilidades inherentes y por mucho
que disminuyamos Ax, no conseguimos nada. .

;Por qué recurrir a métodos numéricos si son inexactos y mas laboriosos?
Porque la solucién analitica en muchos casos no se conoce. Son laboriosos, pero
la labor es rutinaria y repetitiva, 1o que un ordenador hace muy bien. Cuando se
trata de un sistema de ecuaciones diferenciales algo complejas, lo mas frecuente
€s que no exista o nadie conozca la solucién analitica.

Lo mas frecuente es que queramos la solucién numérica con la mayor exacti-
tud posible, lo que suele necesitar mas tiempo de calculo para un ordenador; Aun-
que a veces, como ocurre en este libro al hablar de interiores estelares, lo que nos
interesa es una solucién répida aunque aproximada, pues podemos tener una idea
inmediata y directa del orden de magnitud de las magnitudes en el problema con-
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siderado. Esto puede ser bueno ademas para proposuos d1dact1cos COmo lo son
los de este libro.

ANALITICO NUMERICO
X -v = %- x2 Ay xAx y ..-.:y anterior + Ay
(Ax=0.1)

0 0 0 0

0.1 0.005 0.01 0.01
0.2 0.020 0.02 0.03
0.3 0.045 0.03 0.06
0.4 0.080 0.04 0.10
0.5 0.125 0.05 0.15
0.6 0.180 0.06 0.21
0.7 0.245 0.07 0.28
0.8 0.320 0.08 0.36
0.9 0.405 0.09 0.45
1.0 0.500 0.10 0.55

7. La escala de altura

;Por qué no se «cae» el aire?

Después de todo, el aire estd formado por moléculas que estan sometidas a la
gravedad terrestre, y deberian acabar en la superficie terrestre, como estan las
piedras y... nosotros mismos.

Podemos responder a esta pregunta, aparentemente paradojica, desde un pun-
to de vista microscopico. Las moléculas de un gas estan dotadas de una gran ve-
locidad (del orden de (3k7/m)'?) y si al caer chocaran contra el suelo, rebotarian
y volverian a subir. Generalmente, no chocaran contra el suelo, sino con otra mo-
lécula, pero basicamente podemos decir que la deposicion de la atmosfera en la
superficie terrestre estd impedida por la velocidad de las moléculas. -

En Mecénica de Fluidos, se prescinde del concepto de molécula € ignoramos
deliberadamente todo lo que ocurre a nivel microscopico. Entonces decimos que
a la gravedad se opone otra fuerza macroscc’)pica denominada la «fuerza del gra-
diente» (de presién). Cuando en una region del fluido hay una presion, el fluido
tiende a moverse a otras regiones de menor presion; la fuerza del gradiente de
presion cuantifica esta tendencia.

En una atmoésfera, la presion es mayor abajo y menor arriba. Hay entonces un
gradiente y por consiguiente una fuerza hacia arriba que puede equilibrar a la gra-
vedad, que es una fuerza hacia abajo (jpor definicion de abajo!). Ya hemos visto
que esto es asi en los interiores estelares, siendo la presion de radiacion solo im-
portante en estrellas muy masivas y calientes.

~ Planteémonos el caso de una atmodsfera en equilibrio hidrostatico. Es este un
caso particularmente sencillo de la hidrostatica pues podemos aceptar muchas
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condiciones simplificadoras. La velocidad es cero y no existen variaciones tem-
porales; ademas la atmdsfera puede estar estratificada, es decir, solo existen va-
riaciones verticales de cualquier magnitud involucrada; la Unica fuerza externa
que actua sobre una unidad de volumen cualquiera, es la gravedad pg y tiene que
equilibrarse con la fuerza del gradiente, —dP/dz. Por tanto:

dP =—pgdz

Si ahora admitimos que la atmésfera es un gas perfecto, con lo que satisface
P = (p/m)kT, tendremos

dapP dz

P H
siendo H, la llamada «escala de altura», que tendr como valor

T
i
mg

Si g, m, T pueden ademads suponerse constantes, de forma que H lo sea, pode-
mos integrar la ecuacion diferencial anterior obteniendo

z
PﬂP0 ex T

donde P, = P(z = 0), la presion en la superficie. Asi pues, en una atmosfera iso-
terma, la presion decrece exponencialmente con la altura.

Como primer ejemplo, vemos que «aqui», la escala de altura seria (tomando
T~ 273 Kym=29 m, siendo m_la masa del proton; esto equivale a suponer
nuestra atmoésfera como 3/4 de N, y 1/4 de O,) de unos 8 km. Siempre que este-
mos considerando alturas mucho menores que 8 km, podemos hacer un desarrollo
en serie de la ecuacion anterior (¢*=1—x...) '

ronfi-3)

donde vemos como decrece la presién con la altura: dP/dz = —-P/H ~ -1.25
x 10 mb/cm ~ 12.5 mb cada 100 m (tomando P, ~ 1000 mb). Algunos relojes
de pulsera utilizan estas formulas para determinar alturas sobre el nivel ‘del mar.

Pero el concepto de escala de altura no es solamente valido y til en nuestra
troposfera, sino que tiene una gran influencia para deducir las propiedades de
cualquier atmosfera planetaria o estelar. En particular, aplicaremos estas ecuacio-
nes para deducir el enfriamiento adiabético en la ascensién, con lo que podremos
analizar la conveccion en una atmasfera.
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8. Enfriamiento adiabatico

Calor es la transmision de la energia cuando no se producen desplazamientos ob-
servables macroscopicamente. Por ejemplo, si calentamos una barra en un extre-
mo, al poco rato, la temperatura en el otro extremo de la barra aumenta, sin que
podamos apreciar ningin movimiento externo. Lo que ha ocurrido es que me-
diante colisiones los dtomos més energéticos han comunicado su energia a sus ve-
cinos, dtomo a atomo, de forma microscopica. Esta forma de propagacion del ca-
lor se llama conduccién.

En general, cuando un sistema no intercambia calor con el medio que le ro-
‘dea, se dice que experimenta un proceso adiabético. En una expansion adiabatica,
el sistema se expande sin que le comuniquemos calor, luego la energia de la ex-
pansion s6lo puede ser extraida de su propia energia interna. Al perder energia in-
terna, disminuye su temperatura, luego una expansién adiabética enfria al siste-
ma. Como la expansion también lleva implicita una disminucion de la densidad,
debe de existir una relacién creciente entre densidad y temperatura. ;Cudl es esta
relacién? Depende de la naturaleza del sistema. Si particularizamos al caso de un
gas ideal monoatomico, el caso de mayor interés en Astrofisica, esta relacion es
muy sencilla

T oc g3

Nos interesa su deduccion y nos interesa algilin caso préactico de la vida cotidia-
na. La deduccion es familiar para cualquier estudiante de Termodinimica. Haga-
mos aqui un esbozo. El trabajo que realiza el sistema es igual a la disminucién de
energia interna. Para fijar ideas supongamos la expansién isétropa de una esfera de
gas. El trabajo es Fdl, siendo F la fuerza que actiia en el borde del sistema ydlla
longitud expandida elemental. (En este caso l1a fuerza y el desplazamiento son para-
lelos y no se necesitan vectores.) La fuerza es Po, siendo P la presion y o la super-
ficie esférica. El trabajo es entonces Podl = PdV, siendo dV el volumen elemern-

' N
tal expandido. En el gas perfecto, P = A kT, siendo N el mimero total de particu-

. . \ 3 3
las del sistema. La disminucién de energia interna sera —d (—«2— kT) =-5 NkdT
(st el gas es monoatdmico)

N 3
— kTdV =—— NkdT
vV 2 kd

ecuacion diferencial que (una vez eliminadas las constantes N y k) integrada nos
da con toda facilidad:

VT3? = constante

Como p = masa/volumen = (mN)/V, siendo m la masa de una atomo, y siendo
N tantes, obt in mas dificultad la relacién T o< p?? buscad
m'y IV constantes, obtenemos sin mas dificultad la relacién uscada.
Cuando el aire asciende, como la presién disminuye con la altura, se encuen-
tra con capas de menor presién y se expande. Si la expansién es suficientemente




rapida, puede considerarse adiabética y el aire se enfria. El enfriamiento en el aire

puede ser espectacular puesto que se puede llegar a la temperatura de condensa-
ci6n, pasando el vapor de agua a agua liquida, formdndose nubes que nos revelan
el proceso que de otra forma permaneceria oculto a nuestros ojos. Asi, cuando el
aire asciende por una montafia, la temperatura disminuye y puede llegarse a la
condensacién y formacién de nubes. Si el aire desciende se produce el efecto con-
‘trario y las nubes se disipan. El aire que proviene de las montafias es caliente,
como ocurre en Mtnich con los Alpes o en Granada con Sierra Nevada.

9. Conveccidon en una atmosfera

Se dice, de una forma imprecisa, que «el aire frio pesa mas». Por mas que se la
analice, no se encuentra en esta frase un significado claro. Y sin embargo propor-
ciona una intuicion correcta para prever la inestabilidad de un fluido en un campo
gravitatorio, problema de muy dificil tratamiento matematico. Asi, si la atmosfera
(de un planeta o una estrella) es tal que la temperatura crece con la altura, sera es-
table, porque el aire caliente, mas ligero, esté arriba y el frio, mas pesado, esta
abajo. Esto ocurre, por ejemplo, en la termosfera terrestre (z = 100 km). Si la
temperatura decrece con la altura, tenemos que pensar si la atmésfera serd estable
o no. Si el decrecimiento es enorme, probablemente la atmdésfera serd inestable,
pero si es moderado, serd estable, y habrd un gradiente critico que separe las con-
diciones de estabilidad e inestabilidad. Calculemos ese gradiente critico.

Como criterio de estabilidad consideraremos el siguiente: supongamos que,
por cualquier causa desconocida, pequefia y accidental, una burbuja de aire tiene
un pequefio movimiento ascendente. El movimiento, al ser ripido, puede conside-
rarse adiabético y ya vimos (Material anterior) que el ascenso adiabético acarrea
enfriamiento. Al final de su pequefio recorrido la burbuja estard mas fria. La pre-
gunta es si estard més fria o no que el aire circundante. Si lo estd, como el aire
frio pesa maés, descenderd. La atmésfera serd estable, pues al movimiento acgi-
dental de ascensién sucede un descenso que restituye la situacién inicial. Pero si
tras el pequefio ascenso accidental, la burbuja estd menos fria que el aire circun-
dante, la burbuja sera més ligera y seguird ascendiendo. El pequefio ascenso acci-
dental se verd entonces amplificado. Comparemos la temperatura de la burbuja
con la externa. Sabemos cémo se enfria la burbuja. Como el movimiento es adia-
batico lo hara segtn la formula 7' p*® (solo si el gas es monoatémico) tal como
se dedujo en el Material B8, Pero para conocer la temperatura externa hay que
conocer el gradiente natural, es decir, la funcién T'(z). : .

El gradiente critico correspondera a una atmésfera en la que

T = constante p*?

precisamente. De esta forma nos aseguramos que la temperatura de la burbuja es
precisamente igual a la del medio que la rodea. Esta atmésfera critica se llama
precisamente adiabética, por razones obvias. Si la temperatura decrece con la al-
tura més rapidamente que lo previsto por la formula anteriot, la atmésfera se lla-
ma superadiabatica y es inestable. Si la temperatura decrece mas lentamente que




lo previsto por la formula anterior, la atmésfera se llama subadiabatica y es esta-
ble. Ni que decir tiene, que 'si la temperatura crece con la altura, la atmésfera es
estable con toda seguridad.

Pero la formula anterior nos liga la temperatura con la densidad, no con la al-
tura. Para hacer el cambio tengamos en cuenta Ia ecuacion de estado de los gases
perfectos P = (p/m)kT y la variacion de presion con la altura (tal como se encon-
tré en el Material B7) (1/P)(dP/dz) = —1/H, siendo H la escala de altura
H = kT/mg. Si en la férmula anterior tomamos logaritmos neperianos y derivamos
y lo mismo hacemos con fa ecuacién de los gases perfectos

con lo cual

’ . 5 k " ¥ oy
En un gas monoatémico — ~, €8 precisamente el calor especifico a presién
m

constante, ¢,» por lo que la férmula anterior suele escribirse

férmula que, aunque estrictamente ha sido deducida para un gas monoatomico, es
valida para cualquier gas. '

¢Qué ocurrira cuando la atmésfera sea superadiabatica? Como hemos visto, a
un ascenso accidental sucede una amplificacién del ascenso. Habrd zonas con
aire ascendente y zonas con aire descendente, 1o cual ademds se corresponde con
la imposicion de continuidad de que el aire que asciende, por algtin lado descen-
dera. ;Dénde habra ascensos y donde descensos? Es imprevisible; pero lo que te-
nemos es un conjunto de «células de conveccidny, caracteristicas de movimiento
caotico turbulento. Y puede ser espectacularmente visible si, como ocurre en
nuestra troposfera (la region atmosférica que respiramos) el enfriamiento adiaba-
tico en las regiones caracterizadas por ascenso, va acompafiado de condensacion
y formacion de nubes.

Nuestra troposfera es a veces subadiabatica y a veces superadiabética, como
nos dice la experiencia cotidiana. Examinando las diferentes capas de las atmos-
feras de los distintos planetas, se encuentran que rara vez son superadiabaticas, y
que muy frecuentemente son precisamente adiabéticas, a pesar de que éstas repre-
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sentan una situacion critica caracterizada por un valor muy determinado de la
componente vertical del gradiente de temperatura. La razon es que si la atmosfera
es superadiabatica, las propias células de conveccion que se originan generan un
mecanismo de propagacién de calor, de abajo a arriba, que suaviza progresiva-
mente el valor absoluto del gradiente. Cuando el gradiente alcanza finalmente la
adiabacia, cesan las células de conveccion, cesa el transporte de calor y el gra-
diente se estabiliza. _

Evidentemente, lo dicho no es solamente valido para atmoésferas planetarias
sino para atmosferas e interiores estelares. En las estrellas no es raro que se den
las condiciones superadiabaticas pues abajo la temperatura es altisima. Las estre-
llas tienen pues una gran tendencia a desarrollar células convectivas, como se
aprecia en las imagenes del Sol. Aunque en el texto, se ha supuesto que el trans-
porte de energia es de naturaleza radiativa, en ocasiones lo es de convectiva.

Los vientos generados en las estrellas muy jovenes son en ocasiones hacia
fuera y en ocasiones hacia dentro, debido probablemente a mecanismos inestables
como los que hemos discutido.







C. Balance

1. La astronomia en Espafia

Espafia ha tenido tres épocas de mayor auge astronomico: la edad media, el
siglo xv1 y la actualidad. Recordemos en la Edad Media las figuras de Azarquiel
(Toledo, (7)-Cdrdoba, 1100) v el rey Alfonso X el Sabio (Toledo, 1221-Sevilla,
1284). En el siglo xvI jugaron un papel decisivo la Casa de Contratacién, el ob-
servatorio del Escorial, la Universidad de Salamanca, etc. Pero vamos a referirnos
a la historia mas reciente de la astronomia espafiola.

En 1791 se cred el Observatorio de S. Fernando, hoy convertido en el Real
Instituto y Observatorio de la Armada, que viene publicando sus Efeméridés
practicamente desde entonces, y en 1790 el Observatorio de Madrid, hoy conver-
tido en el Observatorio Astronomico Nacional, que tuvo un telescopio de 40 cmn
construido por el mismisimo W. Herschel, y del que actualmente depende el Cen-
tro Astronomico de Yebes (1977). |

Las catedras de Astronomia de Madrid, Barcelona y Zaragoza tienen sus rai-
ces en los siglos XvIll y XIX y a principios de este siglo se crearon los observato- -
rios de Fabra (Barcelona, 1904), Ebro (Tortosa, 1904) y Cartuja (Granada, 1902).
De entonces también data la tradicion astronémica de Santiago, que condujo a la
creacion del actual Observatorio Ramoén Maria Aller. Todas estas instituciones
subsisten y estan modernizadas.

Recientemente se ha producido un renacimiento de la ciencia espafiola, al que
no ha sido ajena la Astronomia. A €l ha contribuido el interés de otros paises de
mayor desarrollo cientifico por nuestro cielo y nuestro suelo. Esto ha propiciado
colaboraciones, convenios y disponibilidad de tiempo de observacion para los as-
trénomos espafioles en telescopios de gran tamafio y tecnologia.




En 1975 se crean el IAC, Instituto de Astrofisica de Canarias (La Laguna),
actualmente el centro astrofisico espafiol de mayor tamatio, y el [AA, Instituto de
Astrofisica de Andalucia (Granada). Se crean nuevas catedras de Astrofisica en
La Laguna {desde 1972), Granada (1982), Cantabria (1988) y Valencia {desde
1991). Se crean otros centros de cooperacion con otros paises, como el CAHA,
Centro Astronémico Hispano Aleman (Almeria, 1972), la Estacion VILSPA (Ma-
drid, 1977) de la ESA, Agencia Espacial Europea, para operacion de satélites con
propdsitos astrondmicos, los Observatorios del Roque de los Muchachos (La Pal-
ma, 1979} y de Izafia, coordinados ambos por el IAC, y ¢l IRAM, Instituto de Ra-
dio-Astronomia Milimétrica (Granada, 1982).

El INTA, Instituto Nacional de Técnica Aeroespacial (Madrid, 1945), que
desde hace tiempo dispone de la base de lanzamiento de cohetes de sondeo de El
Arenosillo (Huelva), tiene una Division de Investigaciones Espaciales y el
LAEFF, Laboratorio de Astrofisica Espacial y Fisica Fundamental (1991). Hay
que destacar también el Instituto de Fisica de Cantabria (Santander, 1995), el Ins-
tituto d’Estudis Espacials de Catalunya (Barcelona, 1996), el Instituto de Astro-
nomia y Geodesia (1982) y otros. Practicamente todas las universidades albergan
hoy grupos de investigacién astronémica, asi como otros institutos no dedicados
exclusivamente a la Astronomia, como el Instituto Mediterrdneo de Estudios
Avanzados (Baleares), el Instituto de Estructura de la Materia, etc.

Entre los telescopios mas potentes podemos destacar el Radiotelescopio de
Ondas Milimétricas de Pico Veleta (IRAM, Granada) de 30 m, el segundo mayor
del mundo en su longitud de onda, los telescopios opticos William Herschel de
4.2 m en el Roque de los Muchachos y de 3.5 m del CAHA vy el telescopio de IR
de 1.5 m Carlos Sdanchez en Izaiia, por no hacer esta lista muy larga.

Actualmente, el IAC ha emprendido el ambicioso proyecto de un gran teles-
copio de 10 m (el GRANTECAN) auténtico reto para la técnica y la astrofisica
espatfiola.

Con todo ello, la investigacién astronomica espafiola tiene una produccion
cientifica atin modesta, pero creciente. Hemos excluido, por brevedad, las asocia-
ciones de Astronomia de aficionados y los centros de divulgacion astronémica, a
pesar de su enorme potencial ¢ interés. La Astronomia profesional se coordina
mediante la SEA, Sociedad Espafiola de Astronomia. Para mayor informacién
constiltese su pagina en la Red, http://sea.am.ub.es/ '

2. Una lista de 100 astronomos destacados

Excluimos a los nacidos en este siglo, pues la seleccion de los mas recientes es
muy subjetiva y dificil. Con letras maytsculas destacamos 10 astrénomos. Esta
lista es con toda seguridad muy arbitraria. Pero puede ser util. Se incluye una bre-
visima nota sobre su especialidad.

Tales (Mileto, ~ 640 a.C. - Mileto,  Pitigoras (Samos, ~ 582 a.C, - Meta-
546 a.C.) Constitucion del Univer- ponto, ~ 497 a.C.) Inclinacién de la
so. Prediccion de eclipses. Luz lu- orbita de la Luna. La Tierra es esfé-
nar. rica. Planetas.




Anaxageras (Clazomenas, ~ 500 a.C.

- Lampsaco, 428 a.C.) Fases de la
Luna. Eclipses.

Empédocles (Akragas, 490 a.C.
Monte Etna?, 430 a.C.) Cons‘atu-
ci6én del Universo con cuatro ele-
mentos.

Filolao (Tarento o Crotona, ~ 480
a.C. - (7), (7)) Movimiento de la
Tierra.

Democrito (Abdera, Tracia, ~ 470
a.C. - (?) ~ 380 a.C.) Constitucion
de 1a Via Lictea. Universo formado

por atomos.

Meton (Atenas, ~ 460 a.C. -~ (7), (7))
Calendario lunar.

Heraclides (Heraclea del Ponto, ~
388 a.C. - Atenas, 315 a.C.) Pre-he-
liocentrismo.

Aristéoteles (Estagira, 384 a.C. - Cal-
cis, 322 a.C.) El éter como quinto
elemento. Geocentrismo.

Kiddinn (Babilonia, ~ 340 a.C. - (7),
(7)) Precesion de los equinoccios.

ARISTARCO (Samos, ~ 320 a.C. -
Alejandria, ~ 250 a.C.) Tamafio de
la Luna y del Sol. Heliocentrismo.

Arquimedes (Siracusa, ~ 287 a.C. -
(7, ~ 212 a.C.) Dimensiones y
masa del Universo.

Eratéstenes (Cirene, ~ 276 a.C. -
Alejandria, ~ 196 a.C.) Oblicuidad
de la ecliptica. Tamafio de la Tierra.

HIPARCO (Nicea, ~ 190 a.C. - (1),
~ 120 a.C.) Paralaje de la Luna.
Catalogo de posiciones de estrellas.
Magnitudes estelares. Precesion de
los equinoccios. Esferas deferentes,
epiciclos y excéntricas.

TOLOMEOQO (siglos I y 1) Almages—
to. Sistematizacion de conocimien-
tos astronomicos.

San Agustin (Tagaste, Numidia, 354 -
Hipona, 430) Reflexiones cosmolo-
gicas sobre el espacio y el tiempo.

San Isidore (Sevilla, ~ 560 - Sevilla,
636) Transmisién astronomia griega.

Al—Battam (Batan g1

~ §29) Tngonon:ie‘ma esfenca Per-

feccionamiento del sistema de Tolo-
meo.

Azarqguiel (Toledo, ~ 1029 - Cérdo-
ba, ~ 1087) Construccion de instru-
mentos. Precesion de los equinoc-
cios. Tablas astrondmicas.

Averroes (Cordoba, 1126 -Marruecos,
1198) Transmisiéon de astronomia
griega. Limites del Universo.

Maiménedes (Cérdoba, 1135 - El
Cairo, 1204) Transmision de astro-
nomia griega.

Alfonso X (Toledo, 1221 - Sevilla,
1284) Tablas astrondmicas. Criticas
al sistema de Tolomeo.

Nicolas de Cusa (Cusa, Rin, 1401 -
Lodi, Italia, 1464) Pluralidad de
mundos habitados. Heliocentris-
mo.

Regiomontanus (Konigsberg, Prusia
1436 - Roma, 1476) Observacion
del Halley. Geocentrismo.

Muiioz, Jeronimo (Valencia, (?) - (7),
1581) Supernovas. Cometas. Eclip-
Ses.

COPERNICO, N. (Torun, Polonia,
1473 - Frauenburg, 1543) Heliocen-

© trismo. .

Brahe, T. (Knudstrup, Dinamarca,
1546 - Praga, 1601) Supernovas.
Observacién astronémica. Cometas.
Movimientos planetarios.

Bruno, G. (Nola, Italia, 1548 - Roma,
1600) Heliocentrismo. Pluralidad de
mundos habitados.

GALILEO (Pisa, 1564 - Arcetri, .
'1642) Astronomia telescopica. Sis-
tema planetario. Manchas solares.
Via Lactea.

Fabricio, D. (Esens, Alemania, 1564 -
Osteel, 1617) Estrellas variables.

KEPLER, J. (Weil der Stadt, Alema-
nia, 1571 - Ratisbona, 1630) Astro-
logia. Supernovas. Musica geome-
trica planetaria. Orbitas.




| Materiales

Neisse, 1650) Manchas solares.

Gassendi, P. (Champtercier, Francia,
1592 - Paris, 1655) Transito de
Mercurio.

Hevelius, J. (Danzing, Alemania,
1611 - Danzing, 1687) Atlas lunar.
Cometas. Catalogo estelar.

Cassini, G. D. (Perinaldo, Italia, 1625
- Paris, 1712) Luz zodiacal. Paralaje
de Marte. Anillos de Saturno.

Huygens, C. (La Haya, Holanda, 1629
- La Haya, 1695) Nebulosa de
Orion. Sistema Solar. Distancias es-
telares.

NEWTON, 1. (Woolsthorpe, Inglate-
rra, 1642 - Londres, 1727) Todo.

Roemer, O. (Aarhus, Dinamarca,
1644 - Copenhague, 1710) Satélites
de Jupiter y velocidad de la hiz.

Flamsteed, J. (Derby, Inglaterra, 1646
- Greenwich, 1719) Catélogo estelar.

Halley, E. (Haggerston, Inglaterra,

- 1656 - Greenwich, 1742) Catalogo
estelar del hemisferio sur. Cometas.
Movimientos propios.

Bradley, J. (Sherborne, Inglaterra,
1693 - Chalford, 1762) Paralajes es-
telares. Aberracion de la luz. Nuta-
cion.

Clairaut, A. C. (Paris, 1713 - Paris,
1765) Masa de Venus. Perturbacio-
nes gravitatorias.

Kant, L. (Kénigsberg, Prusia, 1724 -
Konigsberg, 1804) Formacioén del
Sistema Solar. Posibilidad de otras
galaxias. Disminuciéon de la rota-
cion terrestre.

Messier, C. (Badouviller, Francia,
1730 - Paris, 1817) Cometas. Gala-
xias y nebulosas.

Lagrange, J. L. (Turin, Italia, 1736 -
Paris, 1813) Perturbaciones de 6rbi-
tas.

HERSCHEL, W. (Hannover, Alema-
nia, 1738 - Slough, Inglaterra,
1822) Constructor de telescopios.

Scheiner, C. (Wald, Alemania, 1575 -

Descubrimiento de Urano. Estrellas

dobles. Movimientos propios. Movi-

miento del Sol. Estructura galactica.

Galaxias.

Herschel, C. L. (Hannover, Alemania,
1750 - Hannover, 1848) Colabora-
c¢ion con su hermano.

Piazzi, G. (Ponte in Valtelina, [talia,
1746 - Néapoles, 1826) Descubri-
miento de Ceres.

Bode, J. E. (Hamburgo, 1747 - Berlin,
1826) Ley de distancias de los pla-
netas al Sol.

Laplace, P. S. (Beaumont-en-Auge,
Francia, 1749 - Paris, 1827) Estabi-
lidad del Sistema Solar.

Olbers, H. W. M. (Arbergen, Alema-
nia, 1758 - Bremen, 1840) Planetoi-
des. Luz de fondo de cielo.

Goodricke, J. (Groningen, Holanda,
1764 - York, 1786) Variables eclip-
santes.

Gauss, J. K. F. (Brunswick, Alema-
nia, 1777 - Gottingen, 1855) Teoria
de 6rbitas. Magnetismo terrestre.
Inteligencia extraterrestre.

Bessel, F. W. (Minden, Prusia, 1784 -

Konigsberg, 1846) Catdlogo estelar.

Paralajes estelares.

" Fraunhoffer, J. (Straubing, Baviera,

1787 - Munich, 1826) Fabricacién
de instrumentos dOpticos. Rayas del
espectro solar. Espectros estelares.

Schwabe, H. S. (Dessau, Alemania,
1789 - Dessau, 1875) Ciclo solar de
11 afios. Mancha roja de Japiter.

Struve, F. G. W. (Altona, Alemania,
1793 - San Petersburgo, Rusia,
1864) Estrellas dobles. Paralajes es-
telares.

Argelander, F. W, A. (Memel, Prusia,
1799 - Bonn, 1875) Catilogo este-
lar. Fotometria.

Leverrier, U. J. J. (St. Lo, Francia,
1811 - Paris, 1877) Avance del pe-
rihelio de Mercurio. Prediccién de
Neptuno.



Adams, J. C. (Laneast, Inglaterra,
1819 - Cambridge, 1892) Predic-
cion de Neptuno. .

Helmbholtz, H. L. F. (Potsdam, Prusia,
1821 - Charlottenburg, 1894) Meca-
nismo gravitatorio de energia estelar.

Clausius, R. J. E. (Késlin, Polonia,
1822 - Bonn, Alemania, 1888)
Muerte térmica del Universo.

Huggins, W. (Londres, 1824 - Lon-
dres, 1910) Predominio del hidroge-
no en el Universo. Determinacién
de velocidades radiales.

Kirchoff, G. R. (Konigsberg, Prusia,
1824 - Berlin, 1887) Composicion
quimica del Sol.

Kelvin (Lord) (Belfast, Irlanda, 1824
- Largs, 1907) Mecanismo gravita-
torio de energia solar.

Hall, A. (Goshen, EEUU, 1829 - An-
napolis, 1907) Manchas blancas de
Saturno. Satélites de Marte.

Maxwell, J. C. (Edimburgo, 1831 -
Cambridge, 1879) Naturaleza de
anillos planetarios.

Schiaparelli, G. V. (Savigliano, Italia,
1835 - Milan, 1910) Cometas y es-
trellas fugaces. Canales de Marte.

Lockyer, J. N. (Rugby, Inglaterra,
1836 - Sidmouth, 1920) Descubri-
miento del helio en el Sol. Cromos-
fera solar.

Mach, E. (Turas, Checoslovaquia,
1838 - Haar, Baviera, 1916) Inercia
y distribucion local de materia.

Flammarion, N. C. (Montigny-le-
Roi, Francia, 1842 - 1925) Vida in-
teligente. Divulgacién de la Astro-
nomia.

Vogel, H. C. (Leipzig, Alemania, 1842
- Postdam, 1907) Binarias espec-
troscopicas.

Boltzmann, L. (Viena, 1844 - Duino,
1906) El Universo en equilibrio.
Precursor del Big Bang.

Darwin, G. H. (Kent, Inglaterra, 1845

- Cambridge, 1912) Alejamiento de

la Luna y mareas. Origen de la
Luna.

Kapteyn, J. C. (Barneveld, Holanda,
1851 - Amsterdam, 1922) Estadisti-
ca astrondmica. Estructura galac-
tica.

Michelson, A. A. (Strelno, Prusia,
1852 - Pasadena, 1931) Determina-
cién diametros estelares.

Poincaré, H. (Nancy, 1854 - Paris,
1912) Esferas fluidas en rotacion.

Lowell, P. (Boston, 1855 - Flagstaff,
1916) Canales de Marte. Vida extra-
terrestre.

Comas Soli, J. (Barcelona, 1868 -
1937) Asteroides. Divulgacion.

Hale, G. E. (Chicago, 1868 - Pasade-
na, 1938) Fisica solar.

Leavitt, H. S. (Lancaster, EE.UU,,
1868 - Cambridge, Massachusetts,
1921) Relacion periodo-luminosi-
dad de las cefeidas.

de Sitter, W. (Sneek, Holanda, 1872 -
Leiden, 1934) Cosmologia.

Hertzsprung, E. (Frederiksberg, Di-
namarca, 1873 - Roskilde, 1967)
Clasificacién estelar.

Barnard, E. E. (Nashville, EE. UU.,

- 1875 - Bahia de Williams, 1923)
Nubes de polvo en la Via Lactea.

Slipher, V. M. (Mulberry, EE. UU.,,
1875 - Flagstaff, 1969) Atmosferas
planetarias. Expansion del Univer-
5O.

Adams, W. S, (Antioguia, Siria, 1876
- Pasadena, 1956) Espectros estela-~
res. Enanas Blancas. Atmosfera de
Venus.

Jeans, J. H. (Londres, 1877 - Dor-
king, 1946) Formacidén catastrofista
del Sistema Solar. Formacioén conti-
nua de materia. Divulgacion.

Russell, H. N. (Oyster Bay, Nueva
York, 1877 - Princeton, 1957) Clasi-
ficacion estelar.

EINSTEIN, A. (Ulm, Alemania, 1879
- Princeton, 1955) Avance del pe-




al rojo gravitatorio. Deflexion de la
luz. Cosmologia.

Eddington, A. S. (Kendal, Inglaterra,
1882 - Cambridge, 1944) Interiores
estelares.

Shapley, H. (Nashville, EEUU, 1885 -
Boulder, Colorado, 1972) Ciimulos
globulares. Extincion interestelar,
Estructura galactica. Supercimulos.
Variables eclipsantes. Ciimulos de
galaxias.

Trumpler, R. J. (Zarich, 1886 - Ber-
keley, California, 1956) Estructura
galactica. Ctimulos abiertos.

HUBBLE, E. P. (Marshfield, EE.UU.,
1889 - San Marino, California,
1953) Distancia a M31. Galaxias.
Clasificacion de galaxias. Expan-
sion del Universo.

rihelio de planetas. Desplazamiento  Jones, H. S. (Londres, 1890 - 1960)

Tamafio del Sistema Solar.

Baade, W. (Schrittighausen, Alema-
nia, 1893 - Géttingen, 1960) Pobla-
ciones estelares. Distancias extraga-
lacticas. Interacciones galacticas.

Lamaitre, G. E. (Chaleroi, Bélgica,
1894 - Lovaina, 1996) Cosmologia.

Lindblad, B. (Orebro, Suecia, 1895 -
Estocolmo, 1965) Dindmica galdctica.

Struve, O. (Jarkov, Rusia, 1897 - Ber-
keley, 1963) Materia interestelar.

Zwicky, F. (Varna, Bulgaria, 1898 -
Pasadena, California, 1956) Super-
novas. Camulos de galaxias. Mate-
tia oscura. Rayos cosmicos.

Oort, J. H. (Francker, Paises Bajos,
1900 - Groningen, 1992) Estructura
y dindmica galctica. Radioastrono-
mia. Cometas.

3. Cémo son los astrénomos espaiioles

Pensando especialmente en los jévenes que en el futuro quieran dedicarse a la As-
tronomia, comentemos algunos datos del estudio realizado por el Dpto. de Socio-
logia de la Universidad de Granada, encargado por la Sociedad Espafiola de As-
tronomia, sobre «Sociologia de los Astrénomos Espafioles», estudio cuyo analisis
se recoge en el articulo publicado por Iglesias de Ussel, et al. en «Astrophysics
and Space Science» (1998). :

La Astronomia espafiola ha experimentado un notable auge, habiéndose mul-
tiplicado por 20 en 20 afios el nimero de articulos publicados. Actualmente hay
unos 300 doctores en esta especialidad. Los astrénomos han nacido mas frecuen-
temente en Madrid o Barcelona (1/3) siendo Granada, Cadiz y Valencia las si-
guientes ciudades de procedencia. La mayoria han estudiado Ciencias Fisicas, es-
pecialmente en Madrid y Barcelona (1/2), aportando también un namero
considerable de licenciados las universidades de Granada, Valencia, Zaragoza y
La Laguna. Suelen tener un destacado expediente académico, habiendo el 80%
terminado los estudios en cinco afios.

Tras Ia licenciatura se suele hacer el doctorado., Efectivamente, el 67% de los
astrénomos son doctores y el 30% estan realizando actualmente el doctorado. Al-
gunos tardan solo 3 afios en doctorarse (21%); lo normal es que tarden 4 afios
(42%), aunque algunos emplean 5 (23%) o més. Lo més frecuentemente es hacer-
le en la universidad de origen aunque el 40% acude 4 otra universidad. Aungque el
doctorando se obtiene en y por una universidad, el trabajo de investigacién corres-
pondiente puede hacerse en un centro piblico de investigacion no universitario,
como el IAC (Instituto de Astrofisica de Canarias) o el JAA (Instituto de Astrofi-
sica de Andalucia). '
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Tras el doctorado, o en ocasiones antes, se procura completar la especializa-
cion en el extranjero. El 40% de los astrénomos ha realizado estudios en el ex-
tranjero, cifra muy alta si se piensa en que, de los que estdn realizando actualmen-
te el doctorado (30%), muchos obtendran una beca post-doctoral fuera de Espaiia.
Estados Unidos (26%), Reino Unido (22%), Alemania (16%) y Francia (13%)
son los paises que mis acogen a los astronomos, donde se especializan durante
una media de 32.4 meses.

A la vuelia de la estancia post-doctoral en el extranjero, la obtencién de un
puesto fijo como astrénomo no est4 garantizada. Existen becas de reincorpora-
cion y puestos estables, la mayoria (93%) en universidades o centros piiblicos de
Investigacion. Hay que tener en cuenta que la Astronomia no tiene interés empre-
sarial inmediato.

Algin tanto por ciento no estudiado acaba formando parte de la plantilla de
planetarios y centros de divulgacién, que estan hoy dia afortunadamente prolife-
rando. Es dificil conocer cudntos iniciaron los estudios de Astronomia y se vieron
forzados a abandonarla, pues las encuestas se hicieron a los astrénomos y no a los
que ya dejaron de serlo. Actualmente, aproximadamente la mitad de los astréno-
mos ocupan un puesto estable, pero la obtencién de este privilegio es dificil, espe-
cialmente teniendo en cuenta el esfuerzo y el nimero de afios que exige un traba-
jo tan especializado. El 55% de los astrénomos no tienen hijos y, aunque en parte
se debe a que muchos de ellos, en formacion, son atin muy jévenes (la edad me-
dia es de 34 afios), la inestabilidad laboral inicial contribuye a proporcionar una
cifra tan alta. ’

El 22% de los astrénomos son mujeres. Esta cifra parece muy baja pero, en
realidad, coloca a Espafia a la cabeza de todos los paises. Francia, Italia, Bélgica y
Grecia ofrecen porcentajes solo ligeramente inferiores. Las mujeres astronomas
son solo el 8.6% en Estados Unidos. Las cifras son anormalmente bajas, inferio-
res al 5%, en paises como el Reino Unido, Alemania u Holanda. El pais con me-
nor participacion de mujeres, con un porcentaje de 0%, es... el Vaticano.

Espafia tiene aproximadamente 10-° astrénomos por habitante, cifra muy pa;
recida a la de otros paises europeos y Estados Unidos. En este aspecto, nueva-
mente el Vaticano se destaca, con 6.7 x 10~ astrénomos por habitante, asi como
Australia, con 10~. En cambio, los paises latinoamericanos tienen este indice en
torno a 107, e India y China, del orden de 2 X 10-7. En comparacion con nuestras
posibilidades, sin embargo, tenemos pocos astrénomos. Solamente contando con
los telescopios Opticos, Espafia es de los pocos paises privilegiados que tiene mas
superficie colectora de telescopios que la suma de las superficies de todas las pu-
pilas de sus habitantes. La cantidad y calidad de los telescopios instalados y por
instalar en Espafia es realmente excepcional, tanto como puede serlo el futuro de
sus astronomos.

4. Cosmologia y etimologia

Las palabras registran, en su brevedad, su origen y su historia, por lo que algo nos
permiten atisbar lo que se pensaba cuando se gestaron. Como algunas palabras
que utiliza la astronomia son antiquisimas, nos informan un poco de la cosmolo-




gia prehistérica. No podemos esperar mucho de dos, tres, cuatro... silabas que
ademas han sufrido alteraciones en su larga historia, pero reflexionar sobre nues- -
tras propias palabras es grato y gratis.

El «Universo»: No es esta una voz que parezca plantear problemas a los eti-
mdlogos. Viene del latin, juntando unus y versum, participio pasivo de vertere, y
ya en latin universum significaba el conjunto de todas las cosas. El problema es
que unus 'y vertere no parecen encerrar el sentido del conjunto de todas las cosas,
ni de lo que hoy entendemos por Universo. ;Qué hay detras de las palabras?.
«Verter» hoy es echar un liquido, pero este significado aparece tardiamente en la
Edad Media, mientras que el latin verfere significaba mas bien «girar», voz em-
parentada con nuestro actual «vértigo», por ejemplo. ;Podriamos pensar que uni-
versum encierra un concepto anterior como «lo que gira como un todo»? Pero el
Universo —pensamos hoy— no puede girar, porque se trataria de un giro «abso-
luto», concepto bastante enigmético en la era post-relativista. Quizé, el origen ul-
timo, sea que el «firmamento» estd formado por estrellas «vagabundasy» (signifi-
cado griego de planeta), que a simple vista son sélo cinco, y todas las demas
mantienen fijas sus posiciones unas con respecto a las otras. Exceptuando las cin-
co vagabundas, el resto de las estrellas «giran» todas al «unisono»: forman el
«Universo». ¢{No nos sugiere pues la palabra «Universo» una concepcién geocén-
trica prehistérica?. _

Acabamos de usar «firmamento», que viene del latin firmus, firme. Esto estd
claro, pero... {Qué tiene el Universo de firme? Vuelve a nuestra mente la concep-
cion geocéntrica: las estrellas giran al unisono, como si estuvieran en una esfera
sélida, en la cual las estrellas estuvieran incrustadas «firmementey.

La palabra «Universo» tiene un sinénimo actual: «Cosmos». Esta es una voz
griega cuyo significado es «orden». Pero el Universo no es «ordeny, ni tampoco
le tiene. Todo estudiante sabe que la entropia del Universo aumenta en todo pro-
ceso, lo que quiere decir que el desorden del Universo siempre aumenta. De he-
cho, y esto es demostrable, el Universo est4 muy cerca del desorden completo. ;A
quién se le ocurre llamar «orden» al firmamento? La palabra orden es susceptible
de diversas interpretaciones. El Sistem Solar parece «ordenado». No puede aphi-
carse el concepto de «orden» termodindmico al Sistema Solar, pues éste se aplica
a sistemas formados por un grupo muy grande de particulas (estadisticamente ha-
blando) y no al Sistema Solar formado por tan pocos miembros. El Sistema Solar,
en cierto sentido, estd ordenado. Quiza «cosmos» se referia inicialmente al Siste-
ma Solar, pequefio en el Universo, pero lo més cercano y objeto inmediato de
nuestras reflexiones. Si «universo» nos hacia pensar en la esfera de las estrellas
fijas, ahora «cosmos» nos hace pensar en el aspecto complementario, en las estre-
llas errantes, en el Sistema Solar.






