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Prefacio

La astrofisica es quizds la més vasta area de la fisica. Como otras es también una de
las méas activas. Su preocupacion principal es la de comprender el funcionamiento de los
sisemas fisicos que constituyen el Universo y el de este como un todo. En ella convergen
la mayor parte de las demds areas de la fisica desde la teoria general de la relatividad
hasta las mas modernas teorias de las particulas elementales.

El presente texto persigue introducir al estudiante de nivel medio en el pregrado de
fisica, matemdticas o ingenieria, en las principales herramientas tedricas con las que tra-
baja el astrofisico. El tema se presenta en tres partes, cada una de las cuales dedicada a
las principales areas de la astrofisica contempordnea : la astrofisica estelar, la astrofisica
del medio interestelar y la astrofisica galactica. Mds que una presentacion exhaustiva y
una descripcion detallada de las principales resultados y teorias que las constituyen, se
pretende presentar de manera completa el ”lenguaje”, los métodos y las cantidades fisicas
que usa el astrofisico en el estudio de cada uno de los sistemas mencionados.

En la primera parte se aborda el estudio de la fisica de las estrellas, probablemente
los mas abundantes sistemas astrofisicos, ladrillos primarios con los que se construyen las
galaxias las componentes fundamentales del universo. Se presenta en un primer capitulo,
los distintos parametros fisicos que las caracterizan, y que sirven mas adelante para facil-
itar la descripcién del funcionamiento de ellas. El segundo y el tercer capitulo se dedican
a estudiar la anatomia de una estrella, el comportamiento de la materia en su interior y la
manera como es emitida la radiacion desde su superficie. Particular interés se ha puesto en
el problema del origen y naturaleza de los espectros estelares, cuyo andlisis representa una
de las principales herramientas con las que entendemos estos sistemas astrofisicos. Aqui
se presenta de manera relativamente detallada los distintos elementos del analisis espec-
tral tan fundamental en todas las areas de la astrofisica. El ultimo capitulo de esta parte
aborda el problema de la evolucién estelar, donde se presentan los principales resultados
del estudio de los cambios que sufre una estrella en el tiempo, causados por la sucesion
de una serie de crisis energéticas. Se ha puesto especial interés en el estudio de la fisica
de los residuos de la evolucion estelar, algunos de los objetos mas bizarros del universo;
una seccién completa de este capitulo ha sido dedicada a este problema particular.

La segunda parte esta dedicada al estudio de las propiedades del Medio Interestelar.
Gas, polvo y radiacion llenan el espacio aparentemente vacio entre las estrellas. En el
primer capitulo de esta parte (el capitulo 5 del libro) presentamos una serie de argu-
mentos y pruebas que demuestran la existencia de esta aparentemente invisible materia.
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El segundo capitulo (capitulo 6) se concentra en el estudio detallado de las propiedades
fisicas y quimicas de este medio.

La tercera y ultima parte del texto esta dedicada al estudio de la fisica de las galaxias,
las unidades primarias de las que esta hecho el universo. El capitulo 7 se concentra en la
galaxia que mejor conocemos, la nuestra, describiendo sus propiedades y comportamiento,
ademds de las ingeniosas formas de las que se ha valido el hombre para conocerla desde su
incomoda posicion. En el capitulo 8, se estudian de manera mas general, las propiedades,
estructura y dindmica de las galaxias.

Este libro ha resultado de la reunién y adaptacion de informacién dispersa en textos
de astrofisica de muy diverso nivel. Su elaboracién fue motivada por la realizacién de un
curso introductorio de astrofisica, con una duracién de 1 semestre, que ofrecié el autor
en 1997 en el Departamento de Fisica de la Universidad de Antioquia. Probablemente se
constituya en el primer texto de astrofisica, de este nivel, escrito en espanol en nuestro
pais. Con esto el autor desea realizar un aporte personal a el crecimiento del interés
profesional de la Astrofisica en Colombia. Si de alguna forma, lo que esta consignado
en él pudiera ser de alguna utilidad para introducir a alguien en un estudio serio de la
astrofisica, el autor se sentiria completamente complacido.

Agradezco a mi asesor, el profesor Alonso Sepilveda, por su apoyo en la realizacién
de este proyecto didactico y por su paciencia en la correccién del manuscrito. Al jefé del
Departamento de Fisica de la Universidad de Antioquia, profesor Orlando Quintero, por
su apoyo y ayuda con la ”burocracia”’. Al Director del Planetario de Medellin y amigo,
Doctor Kevin Marshall, por facilitarme, de su biblioteca personal, una buena parte del
material bibliografico que hizo posible la realizacién de este trabajo. A mi novia Olga
Lucia, quien representa para mi un apoyo e incentivo fundamental en todos los aspectos
de mi vida, y que ademéas me presto su computadora, sin la cual me hubiera sido im-
posible elaborar tan comodamente este trabajo ; a ella se lo dedico. Y finalmente a mis
padres por aguantarme el encierro y las noches en vela, ademas de estar siempre ahi para
animarme y brindarme su apoyo. También a ellos dedico el presente trabajo.

Jorge Zuluaga
Medellin, Noviembre de 1998.
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Capitulo 1

Parametros fisicos de las estrellas

1.1 Introduccion

Asociados a una estrella existen una serie de parametros fisicos y observacionales que la
distinguen completamente de otras estrellas.

Su estudio ha revelado la existencia de relaciones matematicas que los conectan, algunas
de las cuales son evidentes desde el punto de vista de la fisica, dada la definicion misma
de los parametros involucrados, pero otras resultan tener solo una justificacién empirica.
La existencia de dichas relaciones se puso en evidencia desde los primeros trabajos de
observacion sistematica de las estrellas, pero solo con el advenimiento de los modernos
modelos tedricos elaborados para describir la fisica de estos objetos ha sido posible revelar
la raiz intima de estas conexiones.

Sera el objetivo de este capitulo definir con presicién este conjunto de cantidades fisicas
asociadas a las estrellas, la forma que utiliza el astrofisico (o el astrénomo) para medirlos
y las relaciones que los conectan, las que luego son explicadas por los modelos presentados
en los capitulos siguientes.

1.2 Magnitud y brillo aparente de las estrellas

Una observaciéon no muy detenida de las estrellas, revela de inmediato que no todas
brillan con la misma intensidad. Mientras unas parecen apenas visibles al ojo desnudo,
otras tienen un magnifico brillo que las hace sobresalir entre sus vecinas. Esta sencilla
observacion seguramente fue hecha por los més antiguos observadores del cielo, y fue ella
seguramente la que les permitié establecer el primer método para diferenciar las estrellas.
El primer sistema de cuantificacién del brillo de las estrellas fue creado por el astrénomo
griego Hipparco de Nicea (127 a.c.) quien utilizé para tal fin un ingenioso método por
¢l mismo ideado. Su procedimiento consistia en comparar el brillo de una estrella con el
que exhibia uno de seis pequenos agujeros practicados en una placa metdlica, a través de
los cuales se filtraba la luz de una vela. Los agujeros que fuerén numerados del 1 al 6
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18 CAPITULO 1. PARAMETROS FISICOS DE LAS ESTRELLAS

Nombre propio | Magnitud
Sirio -1,46
Capella +0,05
Betelgeuse +0,41
Altair +0,77
Antares +0,92
Deneb +1,26

Tabla 1.1: Magnitud aparente de algunas estrellas sobresalientes.

en orden decreciente de tamafo, permitieron a Hiparco crear el denominado sistema de
magnitudes estelares, de uso corriente incluso en nuestros dias.

Como es explicito en la explicacién previa, en este sistema, aquellas estrellas que brillan
con mayor intensidad tienen asociadas una magnitud pequefia (su brillo es comparable al
de los agujeros méas grandes) mientras las mas débiles presentan magnitudes grandes (su
brillo es comparable al de los agujeros mas pequenos).

El refinamiento de los métodos de observacion y la invencién del telescopio, introdujeron
la necesidad de enriquecer el conjunto de magnitudes estelares (6 en el sistema original de
Hiparco) agregando nuevas magnitudes (por ejemplo una magnitud 0 e incluso negativas)
y magnitudes intermedias que eran indicadas mediante el uso de la coma decimal. Estos
cambios hicieron del arcaico sistema de clases de magnitud de Hiparco un verdadero modo
de cuantificar el brillo de las estrellas. La magnitud de algunas estrellas, se presenta en
la tabla 1.1.

En la actualidad el sistema de magnitudes es incluso utilizado para indicar el brillo de
objetos celeste no estelares como la Luna, a la que se le asigna, durante la fase de llena,
una magnitud cercana a -13.

Una cosa se pone de manifiesto cuando examinamos todos estos niimeros: a pesar de
las descomunales diferencias en el "brillo”! no existe una diferencia considerable entre
sus magnitudes. Piénsese en el hecho de que el Sol oculta casitodos los objetos celestes
con su luz, lo que no pasa evidentemente con la Luna que tiene una magnitud apenas
13 unidades mayor. Asi objetos cuyas magnitudes aparentes difieren en 10 unidades
presentan diferencias de 5 ordenes de magnitud en sus brillos.

Este hecho nos revela de inmediato la naturaleza geométrica de la escala de magnitudes
definida por Hiparco. Esta importante observacion fue hecha por el astronomo inglés
Norman Pogson en el siglo XIX.

Pogson estudi6 en detalle las relaciones entre los brillos de algunas estrellas y las magni-
tudes asignadas a ellas en el sistema de Hiparco. Encontré que una estrella de la primera

IEntiendase ”Brillo”, en este contexto, como la ”Intensidad” de la luz de la estrella, definida esta

ultima como la cantidad de energia electromagnética (radiacién) que incide sobre la unidad de drea de

un detector, en la unidad de tiempo. Sus unidades en el sistema Internacional serdn joules m—2 s—1.
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magnitud era unas 100 veces mas brillante que una de la sexta, y que el brillo, como se
habia indicado, crecia en forma geométrica, con un factor constante f, cuando se pasaba
de una magnitud a la siguiente. Asi un cambio de la magnitud 6 a la 5, implica aumentar
en un factor f el brillo; pasar de la magnitud 6 a la 4, produce un incremento de f? (f x f)
en el brillo; estrellas de la magnitud 3 son f3 veces m4s brillantes que las de la magnitud
6 y asi sucesivamente. Siguiendo este orden de ideas podemos concluir que existe una
diferencia en un factor f5 en el brillo de estrellas de la magnitud 1 y la magnitud 6, de
donde se concluye, por la observacién de Pogson, que,

f =100"° = 2,512

En general, estrellas que tengan una diferencia Am en su magnitud aparente diferirdn en
su brillo por un factor f2™. Si llamamos m, y m,, dos cantidades reales, las magnitudes
aparentes de una estrella y una que utilizaremos por referencia, b, y b, sus respectivos
brillos, podemos, por lo anterior, escribir,

b
(mo—ms) _ 78
sustituyendo el valor de f, se sigue que
P b
10—(mo—ms) —_ 3
5 bo
bs
ms —me = —2,5 logrg b (1.1)

Esta tltima relacion es conocida como la ”Ley de Pogson” de las magnitudes estelares.
La importancia de esta resultado, reside en el hecho de que establece una relacién entre
una cantidad medida utilizando comparaciones subjetivas (esta estrella es un poco mas
brillante o mas debil que aquella otra y su magnitud por tanto debe ser un poco mas
grande o méas pequena) y una cantidad fisica bien definida y que puede ser medida.

Ejemplo 1

Cuaél es la relacién entre los brillos del Sol (m = —26,72) y la estrella Sirio
(m = —1, 46)

Solucion

Utilizando la ley de Pogson (Ec. 1.1) tenemos que,

boo
Msirio — Mgl = _27 5 l0910 < wa>
sol

de donde obtenemos que,
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<b;irio> — 10% =7,87 % 1071
sol

Sirio, la estrella mas brillante del cielo nocturno, tiene un brillo de apenas una
diez mil millonésima del brillo solar.

Ejemplo 2

Medidas fotémetricas han permitido establecer que el brillo de la estrella Betel-
geuse varia periodicamente. Su brillo en el maximo es 2,3 veces mayor que en
el minimo. Si su magnitud en el minimo es +1,0 calcular la magnitud aparente
que exhibe en el maximo.

Solucion

Utilizando la relacién de Pogson en esta situaciéon tenemos,

b
Munaz — Mmin = _27 5 loglO ( ma$>

bmin

pero byaz = 2,3 byin, de donde,

Mmax — Mmin = —0, 90

Mmaz = +O, 1

Dadas estas condiciones, podria pensarse que indicar el brillo de una estrella, como medida
de su apariencia es mas preciso y seguro que indicar su magnitud aparente, y que el
descubrimiento de Pogson deberia hecernos abandonar al antiguo sistema de Hiparco.
Contrario a eso, la astronomia no ha renunciado todavia a la uilizaciéon del ”anticuado
sistema”, no solo porque la costumbre se encuentra profundamente arraigada entre los
astronémos, sino también por el hecho de que en este caso resulta mas comodo manejar
una escala logaritmica que una escala natural.

1.3 las distancias estelares

Dada su definicién el brillo aparente de una estrella no puede ser considerado una cantidad
fisica inherente a ella. Es claro que estrellas fisicamente idénticas pueden presentar brillos
distintos si se encuentran a diferentes distancias. Solo mediante la determinacion de esta
ultima cantidad, la distancia (que tampoco es una caracteristica inherente a la estrella
misma, en tanto representa la relacién entre la posicién de la estrella en el espacio y
la ubicacién arbitraria del observador), y el conocimiento del brillo aparente podriamos
obtener informacién que le es propia a la estrella, lo que nos dejaria en capacidad de hacer
una descripcion fisica de la misma.
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Direccion de refernecia

Figura 1.1: Método del paralaje trigonométrico en agrimensura.

El conocimiento de la distancia de las estrellas nos permite también hacernos una idea de
la manera como ellas se encuentran distribuidas en el espacio vecino al Sol, ofreciéndonos
la oportunidad de establecer la posicién que este ocupa en relacion a las estrellas vecinas
en la Galaxia.

Varios son los métodos utilizados por el astréfisico para determinar la distancia a las
estrellas.

El mas comtn, para distancias pequeiias, recibe el nombre de Paralaje Trigonométrico.
Este método, andlogo al utilizado por los agrimensores para determinar las dimensiones
de un terreno estudiado, consiste, en general, en medir el cambio en la direccién de la
visual dirigida al objeto problema, cuando el observador cambia, en forma conocida, su
posicién (Ver figura 1.1 ).

El método se encuentra limitado por el hecho de que el cambio en la direccion de la visual
puede llegar a ser muy pequeno para objetos situados a una gran distancia comparada
con el desplazamiento del observador. Por ejemplo, cuando se observa un cuerpo situado
a 10 m desde dos lugares separados por una distancia de 1 m, se produce un cambio en la
direccion de la visual de sdlo 3°. Si por otro lado la distancia del cuerpo observado fuera
de 100 m, en la misma situacién el cambio en la visual descenderia a sélo 0, 3°.

Este es el principal problema al que se enfrenta la astrofisica cuando se trata de determinar
por este método las distancias a las estrellas, las que resultan ser, valga la pena el término,
astronémicas.

Un cambio geografico en la posicién (del orden de miles de kilometros) no altera apre-
ciablemente (por no decir nada) la posicién de las estrellas en el cielo. Si asi fuera las
constelaciones que vieron los griegos resultarian apreciablemente distintas de las que viern
los indigenas americanos. Pero sabemos que la manera como ambos organizaron las es-
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Figura 1.2: Método del paralaje trigonométrico en astrofisica.

trellas era muy parecida, lo que demuestra que el cielo que estaban viendo, en cuanto a
la posicién relativa de las estrellas mas brillantes, era el mismo.

Hace falta por tanto un cambio mdas grande en la posicién del observador para notar
un cambio de la posicion en el cielo de las estrellas, por lo menos las mas cercanas.
El mayor desplazamiento en el espacio que puede sufrir un ser humano, corresponde al
desplazamiento de la Tierra desde una posicion dada en su érbita a la opuesta.

El desarrollo de técnicas especializadas de observacion astrondémica, en particular la in-
troduccién en el siglo pasado de las técnicas fotograficas, nos han permitido corroborar
la existencia de un cambio semestral, en la posicién de algunas estrellas, cuya distancia
podria por tanto determinarse.

El cambio de direccion en la visual dirigida a la estrella esta cuantificado por el denomi-
nado Angulo Paraldctico (w) o simplemente Paralaje Estelar definido en la figura 1.2.

El uso de la trigonometria, nos permite escribir la siguiente relacidn,

1,496 x 108km
d

para m < 1, como se verifica en la préactica, podemos tomar la aproximacion tanm = m,

de donde,

tanm =

1,496 x 108%km
o T

d

pero m = mw(")/206264, 8, asi,
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Nombre | Paralaje medido (") | Distancia (pc)

Préxima 0,772 1,30
Sirio 0,377 2,65

Procyon 0,287 3,48
Vega 0,126 7,9

Tabla 1.2: Pralaje y distancia de algunas estrellas.

_206264,81,496 x 108km ~3,0857 x 103km 19
- ,ﬂ.(//) o 7.‘.(//) ( : )
El valor maximo medido del angulo paralactico es aproximadamente 1 segundo de arco.
Utilizando la expresion anterior deducimos que la distancia minima a las estrellas mas
cercanas es 3, 0857 x 10'* km. Esta cantidad, que nos se nos presenta cémo la escala tipica
del universo vecino al Sol, define una nueva unidad de medida de las distancias, de muy
frecuente uso en la astrofisica: el Parsec (abreviado pc, y acrénimo de Parallax Second).
Es también de uso comun en la astrofisica una popularisima unidad de medida de las
distancias, conocida como afio-luz (a.l.?), que equivale a la distancia recorrida por la luz
en un afno, es decir a unos 9, 4608 x 10'2 km. Un parsec seria por tanto, en virtud de lo
anterior, equivalente a unos 3,2616 a.l.

Introduciendo esta nueva unidad en la relacién ( 1.2) obtenemos la sencilla expresidn,

d

_ 1pc

- ,ﬂ.(//)
El paralaje trigonémetrico y la distancia deducida apartir de él de algunas estrellas cer-
canas se presenta en la tabla 1.2.

(1.3)

Ejemplo

Cuando se hace un seguimiento detenido de la posicion de una estrella a lo
largo de un ano se observa que describe en el cielo una pequena elipse con un
eje mayor de 0,728 7. ; Cual es la distancia a la estrella en pc, a.l. y km ?.

Solucion

Por definicién el angulo paralactico corresponde a la longitud angular del
semieje mayor de la elipse descrita, por tanto, para el caso considerado m =
0,362", de modo que,

1pc 1pc 13
= = =2 = 1= 107k
d =) ~ 0,362 ,76pc =9, 0a 8,5 x 10 °km

2En inglés l.y.
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Aunque por este método hemos podido determinar la distancia a un centenar de estrellas,
la mayoria de las que podemos observar desde la Tierra se encuentran tan lejos que su
angulo paraldctico cae por debajo de la capacidad instrumental haciendo imposible su me-
dida. El paralaje minimo medible se encuentra alrededor de los 0,001” para instrumentos
en el espacio® y de 0,06 ” para instrumentos en tierra. Es decir nuestras limitaciones en
las medidas del paralaje estelar nos permiten determinar sélo la distancia de estrellas que
se encuentran a menos de unos 1000 pc (3300 a.l.), para medidas desde el espacio y 20 pc
(70 a.l.) para las que son hechas por instrumentos en Tierra.

Con estas limitaciones sin embargo el método del paralaje trigondmetrico sigue consideran-
dose el mas preciso para explorar las dimensiones del universo inmediato.

Otros métodos utilizados por el atsrofisico, algunos de los cuales mencionaremos a su de-
bido tiempo en el texto, son por ejemplo el paralaje estadistico, el paralaje espectroscopico
y el uso de variables cefeidas como ”candelas” estandar (este ltimo es comin en el estudio
del universo extragaldctico).

1.4 La escala absoluta de magnitudes estelares

Como habiamos mencionado en la 1ltima seccion, el brillo aparente de una estrella no
nos habla sobre su naturaleza intrinseca, en cuanto depende, ademas de la cantidad de
radiacién que emite la estrella, de la distancia a la que se encuentra del observador. De este
modo estrellas intrinsecamente muy potentes pueden aparecer en el cielo como debilisimas
fuentes de luz dada su enorme distancia, mientras que otras, menos potentes pero cercanas
apareceran muy brillantes. Con el fin de eliminar esta ausencia de ”"democracia estelar”,
el astrofisico introduce un nuevo parametro observacional al que llamaremos Magnitud
Absoluta.

Se define la Magnitud Absoluta de una estrella como la magnitud aparente que presentaria
si se la colocara a una distancia estandar de 10 pc.

Definida de esta manera, estrellas que presenten la menor magnitud absoluta, serdn
fuentes més potentes de radiacién que aquellas que presenten valores méas grandes de
este parametro.

Podemos preguntarnos ahora, ; Cudl es la relacién entre la magnitud absoluta de una
estrella, su magnitud aparente y su distancia?.

Veamos. Supongamos que nuestra estrella es una fuente puntual situada a una distancia
d del observador. La radiacion es emitida en la forma de ondas esféricas que asumimos se
propagan sin perturbacién por el espacio que separa la estrella del observador. La estrella
emite una cantidad L de energia por unidad de tiempo?; dicha energia, siempre la misma
en el viaje de la luz hasta la Tierra, se distribuye uniformemente por todo el frente de

3El satélite HIPPARCOS (High Presicion Parallax COllecting Satellite) lanzado en el afio de 1995
midié con la méxima, precisién alcanzable el paralaje de un millar de estrellas.

4Esta corresponde a la definicién de potencia, que para el caso de la luz estelar, recibe el nombre de
Luminosidad
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onda. Cuando el frente alcanza el observador, su radio es igual a d de tal modo que la
energia que atraviesa en la unidad de tiempo la unidad de area, o el brillo con el que se
nos presenta la estrella, sera igual a,

L
b=
4 d?
Si obtuviéramos una réplica exacta de la estrella en cuestién y la situdramos a 10 pc

de nosotros, un razonamiento idéntico al anterior demostraria que el brillo aparente que
exhibiria el cuerpo en estudio seria,

L

bo= — "
7 4 (10pe)?

En virtud de la relacién de Pogson, la magnitud aparente de la estrella original, m, y la
magnitud aparente de la replica situada a 10 pc, M (por definicién la magnitud absoluta)
se relacionan asi,

bio d?
M =m— 2,5 logig 5 =m — 2,5 logio 10

d
M = m — blogio (T})C) (1.4)

donde cabe recordar que d debe expresarse en pc.

De manera que conocida la magnitud aparente de una estrella y su distancia (deter-
minables por la observacién) podemos por la ecuacién anterior conocer su magnitud ab-
soluta y por tanto adquirir informacién sobre su naturaleza intrinseca.

Ejemplo

Una estrella cuya magnitud aparente es +4,72 tiene asociado un paralaje de
0,09”. ; Cudl es su magnitud absoluta 7.

Solucion

La distancia a la estrella considerada es,

1pc

d= 0, 09"

=11, 1pc

de modo que su magnitud absoluta resulta ser por tanto,

d
M=m— 5[0910 (E) = +4, 72 — 5[0910 (]_, ]_1) = +4, 49
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Nombre | Magnitud aparente | Magnitud Absoluta
Sirio -1,46 +1,42
Canopus -0,72 -3,1
Vega 40,04 +0,5
Rigel +0,14 -7,1
Sol -26,72 +4,72

Tabla 1.3: Magnitud absoluta de algunas estrellas conocidas.

Ejemplo 2

Dos estrellas A y B presentan el mismo brillo aparente. Sin embargo A esta 10
veces mas lejos que B. ; Cudl es la diferencia entre sus magnitudes absolutas?.

Solucion

La magnitud absoluta de ambas estrellas estd dada por,

d
M4 = my — 5logqg <£>

dp

Mp = mp — 5logio (ﬁ)

sustrayendo Mg de M, y teniendo en cuenta que by = bg por lo que m4 = mpg

da dB
My — Mg = -5 lloglo (E) — logo (1—())]

por las propiedades de la funcién logaritmo,

se obtiene,

de aqui M4 < Mp como era de esperarse.

La magnitud absoluta y aparente de algunas de estrellas conocidas es presentada en la
tabla 1.3. Queda como un ejercicio para el lector tratar de obtener la distancia a dichas

estrellas utilizando la relacién recién obtenida.
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Figura 1.3: Espectro solar.

1.5 El color de las estrellas y su temperatura efectiva

Durante una observacién més detenida de las estrellas, otro rasgo suyo se hace evidente:
todas parecen presentar un color caracteristico. Aunque la mayoria de ellas aparecen
como puntos de luz blanco-azulada, la gama de colores en la paleta celeste es bastante
rica.

Facilmente podemos observar estrellas rojas como Betelgeuse (a Ori) y Antares (« Sco),
naranjas como Aldebaran (« Tau), amarillas como Rigel Kentauris (o Cen) y Capella («
Aur), verdes como Albireo, blancas como Vega (a Lyr) y azules como Rigel (4 Ori) y
Sirio (v Cma).

i, Quécaracteristica fisica de la estrella determina su color ?. Estudiaremos en detalle la
respuesta a esta pregunta.

El andlisis espectroscopico de la luz estelar, muestra siempre la presencia de un continuo
sobre el que superponen lineas o bandas de absorcién y en algunas ocasiones de emisién.
La caractreristicas de dicho continuo (ver figura 1.5), nos recuerdan de inmediato el
espectro del denominado ”cuerpo negro”.

La presencia de dicho continuo implica por tanto que las estrellas emiten radiacién en
todo el espectro electromagnético. Pero no lo hacen uniformemente: ciertas longitudes de
onda se veran favorecidas sobre otras al contribuir con una mayor energia al continuo total.
La longitud de onda que corresponderd a la componente monocromdtica mas intensa del
continuo estelar, estd dada, en virtud de la ley de Wien, por,

w
)\maz‘ = 7
T

donde w es la denominada constante de Wien (w = 0,290cmK). Al pardmetro 7" se lo
conoce en astrofisica como la temperatura efectiva de la estrella®, definida como la que

5Dada la dificultad de definir para ella una superficie concreta , no debe confundirse esta con la
temperatura superficial de la estrella misma. La diferencia entre estas dos cantidades se discutird en la
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Figura 1.4: El color de las estrellas deducido de su curva de Planck.

tendria un cuerpo negro que emita el mismo continuo de la estrella.

Es la desigualdad en la intensidad de las distintas componentes monocromaticas de la luz
estelar, en el rango visible, la que determina el color de una estrella y en general el de
cualquier cuerpo negro.

Veamos de qué modo lo hace.

Si el continuo de la estrella exhibe un maximo de intensidad en longitudes de onda cor-
respondientes al rojo y el infrarrojo, en la estrecha banda del visible, las longitudes de
onda més largas (rojo) se veran favorecidas y el efecto sensorial sobre la retina o una
pelicula fotografica corresponderda colores en dicha regién del visible (ver figura 1.4).
Por el contrario si la luz de la estrella presenta una intensidad maxima en el violeta o
en el ultravioleta, serdn ahora las longitudes de onda cortas del visible las que se veran
favorecidas, y la estrella tendera a verse azul. Una situacién intermedia correspondera a
los casos en los que la estrella se nos presenta como un cuerpo blanco o carente de algin
color ; esto se debe a la igualdad de intensidades de las distintas componentes del visible,
causado por una curva espectral relativamente plana entre las longitudes de onda de esta
estrecha regién del espectro electromagnético.

Es notable pues la conexién existente entre la posicién del maximo de intensidad en el
continuo y el color de la estrella, posicion que a su vez esta relacionada, segin la ley de
Wien, con la temperatura efectiva de la estrella misma. Podemos de este modo concluir
que las estrella mas calientes exhibiran un color preferentemente azul mientras que las
mas frias presentaran coloraciones rojizas.

Hasta ahora sin embargo sélo nos hemos referido a la sensacién visual del color. Hace falta
definir una cantidad numérica que nos permita cuantificar el color de las estrellas para
hacer mas operativo el analisis alrededor de esta importantisima caracteristica estelar.
Es ampliamente conocido el hecho de que cuando se observa un cuerpo de un color carac-

secciones dedicadas a la atmdsfer estelar
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Figura 1.5: Respuesta espectral de los filtros en el sistema fotométrico estandar.

teristico a través de una serie de filtros 6, el cuerpo exhibe un brillo distinto dependiente
de la zona del espectro que sea filtrada.

Asi un cuerpo ”preferentemente azul” observado a través de un filtro "rojo”, se vera mas
oscuro que cuando se lo observa a través de un filtro "azul”. El brillo que el cuerpo
presenta cuando se lo observa a través de distintos filtros nos brindara informacién sobre
el color que presenta. Es esta la manera cémo se procede en la astrofisica, para definir el
color de los cuerpos estudiados.

Para que los resultados de multiples observadores coincidan, conviene usar una serie de
filtros estandar, que definen lo que se denomina un sistema fotmétrico. El méas comiin de
ellos es el denominado sistema Fotométrico Estindar UBYV, constituido por 3 filtros en
las bandas ultravioleta (U), Azul (B) y amarillo o verde (V). En la figura 1.5 se presenta
la respuesta espectral de los filtros en el sistema UBV.

Una vez asumido un sistema fotométrico, se procede a determinar el brillo aparente de
la estrella cuando es observada por cada uno de los filtros que constituyen el sistema.
Cada uno de dichos brillos determina en virtud de la relacién de Pogson una magnitud
que se denota con el nombre del filtro correspondiente. Asi por ejemplo, las magnitudes
aparentes de una estrella, a través de los filtros B y V del sistema de Jhonson estaran
dadas por,

B = —2, 5[0910 (bB) - CB (15)
V = —2, 5[0910 (bv) — CV (16)

donde Cg y Cy son constantes que contienen informacion sobre el nivel de referencia para
la medida de los brillos.

El color de una estrella estd determinado por la relacién existente entre su magnitud en
las distintas bandas del sistema fotométrico. Por ejemplo una estrella que presente una
magnitud V' mayor que la magnitud B, exhibird un color preferentemente ”azul”. Para

6Un filtro es un elemento éptico que transmite luz en una banda estrecha de longitudes de onda
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Nombre | B-V
Regulus | -0,11
Bellatrix | -0,23
Altair | 40,22
Arcturus | +1,23

Tabla 1.4: Indice de color de algunas estrellas.

tener en cuenta este hecho el astrofisico introduce los denominados ”Indices de Color”,
definidos como las diferencias aritméticas entre las magnitudes en las distintas bandas del
sistema fotométrico. En el sistema estandar se definen los Indices U — By B — V, este
ultimo de gran relevancia y utilidad en el estudio de las estrellas.

Notese que si B —V < 0, entonces B < V' y por lo tanto la estrella se vera mas "azul”.
Por el contrario si B —V > 0, entonces B > V y la estrella sera mas roja.

En la tabla 1.4 se presenta el indice de color B — V' de algunas estrellas conocidas.
Estudiemos ahora de manera més cuantitativa la relacién existente entre el color de una
estrella, cuantificado por su indice de color, y su temperatura efectiva.

Partamos de la definicion del indice de color B—V, para lo que utilizaremos las ecuaciones
(Ec. 1.5)y (Ec. 1.6)

B -V =2,5logiy (bv/bg) — (Cp —Cv)

Aqui, el brillo de la estrella en la banda V estara dado por

bv = Lv/47Td2

dénde Ly es la cantidad de energia que emite por unidad de tiempo la estrella en la banda
correspondiente y d su distancia. Si suponemos que la estrella es una esfera de radio R,
Ly a su vez estara dada por,

LV = 47TR21V

donde Iy es la cantidad de energia que emite la superficie de la estrella por unidad de
tiempo por unidad de area en la banda espectral considerada. Por las propiedades del
espectro del cuerpo negro Iy, viene dada por,

Af
h:/ R(\)dA
dénde R(\) es la denominada radianza del cuerpo negro, definida cémo la cantidad de
energia que emite por unidad de tiempo por unidad de area y por unidad de longitud
de onda ; A\; y As seran los extremos de la banda espectral en cuestién. Si consideramos
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que R(A) es aproximadamnete constante en el intervalo (A;, Af), podemos aproximar la
anterior integral por,

A _
/ "ROVAA = ROW) AN
A

%

finalmente el brillo en la banda V estard dado aproximadamente por,

b — R(\v)AMy
(@R
de modo similar,

, _ EQw)ANs
5 (d2/R?)

de tal manera que, por la definicion de B — V,

R(A\v)ANy
B-V)=2,5l ——— | -C 1.7
( ) » 960g10 (R(/\V)A/\B BV ( )
Donde hemos llamado Czy = Cp — Cy. El valor de R()) estd dado por la ley de Planck,
2mhc? 1
RO\ = mhe

A exp (k’%\) -1

Sustituyendo en (Ec. 1.7) queda,

71 .
\% % eacp( he )—1 A)\V

B -V =2,5log, (A

B

mU‘
> B
> >
W<
N———
+
\_l\?
&
o)
NS
=
o

(exp(m’&) - 1) o
ap (7%5) -

1
Para longitudes de onda en el rango visible he/\ & 2eV, de modo que para T < (2eV /k) =

10000K tenemos exp (he/kTA) >> 1y podremos eliminar los unos en los denominadores
en el argumento de los anteriores logaritmos, con los que nos queda,

3,27 x 104/T
B—V:—1,32+2,5log10<exp(’ x 10°/T)

C
exp (2,62 x 104/T)> TGy

Donde hemos usado Ay = 55004, A\ = 44004 , A\, = 8904, Alg = 980A, valores
estdndares en el sistema fotométrico utilizado. De lo anterior,

B-vV=-13+90_¢.

T
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que corresponde a la relacién buscada.
Si tomamos B — V = 0 para T = 10000K, 7 el valor de Cpy resulta ser pues -0,61, de
donde finalmente,

B—V:ﬂ,}ﬂ—o,n (1.8)

Debe recordarse que esta relacién aproximada funciona bien sélo para T" < 10000K, su
validez a temperaturas mayores empieza a tambalear. En ella se verifica, el resultado
obtenido anteriormente: si 7' > 10000K, B—V < 0 (la estrella es azul) y si 7" < 10000K,
B —V > 0 (la estrella es rojiza).

Representa esta nuestra primera relaciéon entre una cantidad obtenida por medios ob-
servacionales, el indice de color B — V y un parametro fisico de la estrella misma, su
temperatura efectiva.

Ejemplo

La temperatura efectiva del Sol es 5770 K. ; Cudl es su indice de color B —V
aproximado ?.

Solucion

Por la relacién recien obtenida.

7090
Terro

(B—V)g = ~ 0,71 =0,52

1.6 Magnitud bolométrica y luminosidad estelar

La determinacién del brillo aparente de las estrellas e incluso de su brillo absoluto® sufre
de una limitante importante. Los detectores utilizados para llevar a cabo tales medidas (el
ojo, fotémetros fotoeléctricos) son sensibles principalmente al rango visible del espectro
electromagnético, de tal modo que la energia que medimos cuando determinamos el brillo
de una estrella, sera aquella emitida exclusivamente en este estrecho rango de longitudes
de onda. ; Qué pasa con la energia emitida en otras longitudes de onda 7. Sencillamente
no se cuenta.

El andlisis de la seccién anterior, sin embargo, nos muestra que algunas estrellas pueden
emitir la mayor parte de su energia en regiones del espectro electromagnético inaccesibles
a nuestros mas sencillos instrumentos y asi toda medida que hagamos del brillo de dichas
estrellas, estara siempre por debajo de su valor real.

Para tener en cuenta esa energia que no logran detectar nuestros més sencillos instru-
mentos, el astrofisico define un nuevo parametro al que se lo conoce como la magnitud
bolométrica, tanto aparente como absoluta. La magnitud bolométrica es aquella magnitud

"Esta, eleccién se hace pensando en el hecho de que estrellas visualmente blancas, a las que asignaremos
arbitrariamente un Indice de color B—V = 0, presentan temperaturas efectivas de alrededor de los 10000 K
8Tl brillo que presentan si se las colocara a 10 pc de la Tierra
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Indice de color B-V | BC calculado | logig (Tefy)
20,30 41 465
20,20 2.3 4,46
20,10 1,25 413
0,00 -0,72 4,03
+0,1 -0,38 3,95
+0,3 -0,20 3,91
10,5 0,00 3.80
10,7 20,09 3.73
+0,9 -0,29 3,66
1 20,57 3,61
+1,2 -0,74 3,58
+1,3 -0,92 3,56
115 1.3 3.53
+1,7 -1,7 3,52

Tabla 1.5: Relacion del indice de color B-V con el factor de correccion bolométrica .

con la que observariamos a la estrella si nuestros sistemas de deteccion fueran sensibles a
todas las longitudes de onda.

;, Cémo determinar la magnitud bolométrica de una estrella?. El método més directo
seria el de construir detectores sensibles a la mayor parte del espectro electromagnético,
los cuales deberian ademds ser situados por fuera de la atmoésfera terrestre para evitar
la absorcién de ciertas bandas del espectro electromagnético por parte de ella. Esto sin
embargo tendria un costo econémico y tecnolégico bastante alto.

Un modelo simple ofrece una soluciéon mejor. El modelo asume que podemos expresar la
magnitud bolométrica de una estrella en términos de su magnitud absoluta por la relacién
lineal,

Mbol =M + BC (19)

donde BC es una cantidad negativa® conocida como el factor de correccion bolométrica.
El valor del factor de correccién bolométrica dependerd de la fraccién de la energia total
emitida por la estrella fuera del rango visible. En ese sentido, es de esperarse que exista
una relacion implicita con el color de la estrella, relacién expresada claramente en la tabla
1.6, donde se presenta el valor medido de BC' para distintos valores del indice B — V.

Conociendo la magnitud visual de una estrella (aparente o absoluta) y su indice de color,
a partir del cual, y utilizando relaciones aproximadas como las expresadas en la tabla

9Como es de esperarse, por su propia definicién, la magnitud bolométrica serd siempre una cantidad
menor que la magnitud visual
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1.6, se obtiene el factor de correccion bolométrica, se podria determinar finalmente la
magnitud bolométrica de la estrella.

Una cantidad de gran relevancia en la astrofisica estelar, deducida del conocimiento de la
magnitud bolométrica, es la luminosidad total'®.

Examinemos la relacion existente entre la magnitud absoluta bolométrica y La luminosi-
dad de una estrella.

Supongamos que nuestra estrella, a la que situamos a 10 pc de la Tierra, presenta vista
desde aqui un brillo bolométrico absoluto By, (energia recibida en todo el espectro elec-
tromagnético por unidad de tiempo por unidad de drea) al que asignamos una magnitud
bolométrica absoluta M,. Asumamos como estrella de referencia nuestro Sol, para el
que han sido determinado con precisién los valores de My, v Byy't. Por la ley de Pogson,
tenemos

By,
Mot = Mpoi — 2, 5logro (B et )

bol®

por su definiciéon By, se puede escribir como

L
By,
b 4 (10rmpe)?
de modo que,
L
Myor = Mpoie — 2, 5logro - (1.10)
®
de donde se sigue,
(Mpo1—Mpor)
L=10 "% L (1.11)

Como la ecuacién (Ec. 1.8), (Ec. 1.11) expresa la relacién existente entre una cantidad
determinada observacionalmente (My,) y un pardmetro fisico asociado a la estrella (L).

Ejemplo

La estrella Arcturus tiene una magnitud aparente de +0,06. Su paralaje es
0,090” y su indice de color B — V medido es aproximadamente igual a +1,2.
Estimar, utilizando los datos contenidos en la tabla 1.6 y todo lo aprendido
hasta ahora, la luminosidad total de la estrella en cuestidén.

Solucion

10T, luminosidad de una fuente de luz en astrofisica es igual a la potencia (energia emitida por unidad
de tiempo)

1 By,io recibe en astrofisica el nombre de constante solar y tiene un valor de 1368 + 1Wm™2. Por otro
lado Mo = +4,72
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El conocimiento del paralaje nos permite encontrar la distancia a la que se
situa Arcturus, la cual resulta ser,

_ 1pc
~0,09"

=11, 1pc

utilizando la distancia asi obtenida y la magnitud aparente dada podemos en
virtud de ( 1.4) , conocer la magnitud absoluta,

11,1
M=m— ’
m — 5logyg ( 10

>:—0,16

A partir del indice de color podemos extraer de la tabla 1.6 el valor aproximado
del factor de correccign bolométrica, que resulta igual a BC' = —0, 74. De aqui
y por la definicién se obtiene la magnitud bolométrica de la estrella,

Moy = M + BC = —0,9
Finalmente, la luminosidad de Arcturus estara dada por,

(Mpo1—Mpol)

L == ]_0 2,5 L@ == 177L®

El valor obtenido, aunque no el preciso de 91L, para esta estrella, es del
mismo orden. La diferencia entre ambos, casi un factor de 2, radica en la
incertidumbre de cantidades como el paralaje de la estrella, el indice de color
y la correccion bolométrica, errores que son amplificadas por los exponenciales
involucrados en el calculo anterior.

1.7 Radio y masa de las estrellas

Otros dos paramétros fisicos de gran importancia en el estudio de las estrellas son sus
dimensiones espaciales y su masa.

Dadas las inmensas distancias que nos separan de las estrellas la determinaciéon de las
dimensiones espaciales de estos objetos astrofisicos representa una tarea en extremo dificil.
Un primer estimativo del tamano de las estrellas, nos lo da el preciso conocimiento que
tenemos de las dimensiones de nuestro Sol. Sabemos que su didmetro es aproximadamente
igual a 1 392 000 km, lo que equivale a unas 100 veces el didmetro de nuestro planeta.
Si situaramos el Sol a la distancia a la que se encuentra la estrella mas vecina al sistema
solar (1,33pc = 4, 2a.l.) su tamafio angular aparente seria 0,007 ” , muy por debajo de
la resolucién angular de los mejores equipos tanto en Tierra como en el espacio. Dada
esta limitante, ; Podemos decir que s6lo conocemos el tamano de nuestra estrella madre
y que el correspondiente a otras estrellas es imposible de conocer?. El ingenio humano sin
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embargo siempre se las arregla para superar los obstaculos que le impone la naturaleza,
y este caso no es una excepcion.

La determinacién directa del didmetro de algunas estrellas ha sido posible en el presente
gracias al desarrollo de la denominada técnica de la interferometria.

La interferometria (Ver figura 1.7) consiste en la observacién simultanea de un objeto
por dos 0 méds instrumentos receptores(telescopios, antenas de radio) separados por una
distancia adecuada. La informacién obtenida por todos los intrumentos es combinada por
medios electrénicos, proceso en el cual se ve incrementada considerablemente la resolucion
angular que sélo uno de los instrumentos podria obtener.

Un método indirecto para la determinacién de las dimensiones espaciales de las estrellas
es provisto por el estudio de la radiacién que ellas emiten.

Consideremos a la estrella una esfera de radio R que emite radiacién (cuerpo negro) y
cuya temperatura superficial la suponemos igual a la temperatura efectiva asociada a la
estrella en cuestién. El estudio de la emisién de radiacién de un cuerpo negro nos revela
que la energia total emitida por la unidad de area del cuerpo, en la unidad de tiempo esta
dada por,

I=o0T"

Esta relacion es conocida como la ley de Stefan. La superficie total de la estrella emitira
por unidad de tiempo una energia total igual a

donde L es la luminosidad de la estrella. Esta relaciéon nos dice que si conocemos la

luminosidad y temperatura efectiva de una estrella, un estimativo de su radio estaradado
por,

1 L
R=—\— 1.12
T2V 4no ( )
En la tabla 1.7 se presentan los radios de algunas estrellas conocidas determinados por

estos métodos.
Ejemplo

La estrella Sirio presenta una temperatura efectiva de 9500 K. Medidas precisas
demuestran que es Sirio 19 veces més luminoso que nuestro Sol. ; Cudl es su
radio 7.

Solucion

La estrella Sirio y el Sol satisfacen ( 1.12) de modo que sus radios estaran
dados por,

1 [Lg

Ro = =1/ =%
© T2\ 4o
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(b)

Figura 1.6: La técnica de la interferometria éptica.

37



38 CAPITULO 1. PARAMETROS FISICOS DE LAS ESTRELLAS

Nombre | Distancia (pc) | Radio (Rg)
Betelgeuse 180 1297
Aldebaran 21 54

Arcturus 11 26

Capella 14 7,1

Procyon 3,5 2,1

Rigel 270 74
Deneb 500 145

Tabla 1.6: Diametros estelares determinados con la interferometria.

1 Lsirio
T2 Amo

$110

Rsirio =

Dividiendo término a término obtenemos,

Rsirio . ( T@ )2 Lsirio
R@ B Tsirio L@

Introduciendo T = 5770K, T;rio = 9500, Lo = 19Lg se obtiene,

Rsirio = 1a 6R®

si sabemos que R = 696000km tenemos finalmente,

Rgirio &~ 1114000km

Vemos pues como el conocimiento de dos paramétros fisicos de la estrella, determinados,
como se vio en las secciones respectivas, a partir de otros parametros observacionales de
la misma, nos proveen informacién sobre sus dimensiones espaciales. Dada su simplicidad
este es quizas el método de mas corriente uso en la astrofisica para estimar el tamano de
las estrellas.

En la medida de la masa de las estrellas se nos interponen otros obstaculos.

Para empezar, la determinacién de la masa de una estrella, exige la existencia de un
cuerpo de prueba con el que la estrella interactie gravitacionalmente. Dicha condicién se
ve satisfecha en el caso en el cual la estrella pertenece a lo que los astrofisicos llaman un
sistema estelar multiple.

Los sistemas multiples estdn constituidos por un nimero no muy grande de estrellas (2
o 3 corrientemente) que orbitan en torno a un centro de gravedad comin. Se cree que
aproximadamente el 50% de las estrellas en el universo pertenecen a sistemas como estos.
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m, a i & m,
\;&

Figura 1.7: Trayectorias de las componentes de un sistema doble.

Ademads de pertenecer a un sistema multiple, debe ser posible estudiar en detalle el
movimiento de las componentes del sistema, informacién a partir de la cual puede de-
ducirse la masa de la estrella en cuestion. Es esta una de las mayores dificultades con las
que se enfrenta el astrofisico a la hora de determinar la masa de algunas estrellas.
Estudiemos en detalle la situacion a la que nos enfrentamos.

Por simplicidad, analicemos el movimiento de dos cuerpos de masas comparables que
describen orbitas elipticas en torno a un centro de gravedad comin (ver Figura 1.7).

El estudio detallado del sistema revela de inmediato la existencia de una relacion entre el
periodo de las orbitas de los cuerpos y las dimensiones espaciales de las mismas,

P? = 4—7T2(a1 + ap)? (1.13)
G(my + my)
Se sigue de aqui que,
2
M =mi+my = ———(a; + ay)? (1.14)

GP?
Por otro lado, el equilibrio del sistema gravitacional exige que,

U (1.15)

ma ai
despejando m; (i = 1,2) de (Ec. 1.15) y sustituyendo en (Ec. 1.14), se llega al resultado,

1 47? (a1 + a)?
meo = a a
2 1+ CLQ/CLl GP? ! 2
1 47
my; = (CLl + 0,2)3

1+ ai/as GP?

Se concluye entonces que si podemos determinar observacionalmente el periodo de un
sistema binario y los semiejes mayores de las érbitas de cada componente, obtendriamos
en virtud del anterior analisis el valor de la masa de cada componente.

Como veremos la situacion real no es tan simple.

Para empezar la determinacién de los semiejes mayores de las orbitas estelares sélo es
posible si el sistema se puede resolver, esto es, si las componentes del sistema aparecen
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como objetos individuales y separados. Hablamos en este caso de un sistema binario
visual. Afn si se pueden resolver las componentes del sistema en estrellas separadas,
debemos hacer un seguimiento en el tiempo del par para poder obtener el valor de las
dimensiones angulares de las érbitas. Esto exige por tanto, que el periodo de revolucion
del sistema no sea muy grande, o por lo menos no mayor a algunas vidas humanas. Como
se ve en ( 1.13), si queremos hacer lo suficientemente pequetio el valor de P, deberemos
hacer lo mismo con los valores de a. Pero si se hacen pequenas las dimensiones espaciales
de las orbitas la posibilidad de resolver el sistema se reducira .

Vemos pues como con estas restricciones se reduce considerablemente el conjunto de sis-
temas binarios de los cuales podremos extraer informacién sobre la masa de las estrellas
que los constituyen. Pero lo obstaculos no terminan aqui.

Conocidas las dimensiones angulares de las érbitas estelares, la deduccién de los valores
lineales correspondientes, exigira el conocimiento de la distancia del observador al sistema.
Una limitante importante se introduce cuando consideramos el hecho de que el plano de las
orbitas estd orientado en una direccion arbitraria, de manera que los valores obtenidos para
los semiejes mayores por el método descrito anteriormente corresponden a la proyeccion
sobre el plano perpendicular a la visual de los semiejes reales (Ver figura 1.7). Si el sistema
se encuentra a una distancia d y el semieje mayor aparente de la componente i (i = 1, 2)
lo llamamos «;, la proyeccién del semieje mayor real a; sobre el plano perpendicular a la
visual serd ,

!
a;, = o;d

donde «a} también es igual a a;cosi. De modo que,

O,/Z'd
a; = -
cosi
sustituyendo en ( 1.14) y ( 1.15) se obtiene,
472 d? 3
M=m1+m2 = W@(Oﬂ"{“@@) (116)
mo_ %2 (1.17)
mo (03]
de donde obtenemos finalmente,
1 4?2 3 (a1 + a)?
Mo =
2714 ay /oy GP? cos®i T
1 472 3
my (o1 + ap)®

T 1+ oy /as GP? cos®i

En conclusiéon, solo podemos conocer el valor de la masa de las estrellas pertenecientes
al sistema si podemos determinar la distancia a la que se encuentran y la inclinacion
del plano de las 6rbitas respecto a la perpendicular a la visual. Este ultimo parametro
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Foco
Proyectado

Orbita .
Real ™ Orbita

Aparente

Foco orbita
aparente

Figura 1.8: Efecto de la inclinacién del plano érbital de las componentes de un sistema
binario visual.
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Nombre (sistema, componente) | Masa estimada (M)
a Cen A 1,07
a Cen B 0,87
n Cass A 0,93
n Cass B 0,58
£ Boo A 0,85
¢ Boo B 0,76

Tabla 1.7: Masa de las componentes de algunas binarias visuales.

se presenta como el principal limitante en la determinacién de la masa de las binarias
visuales. Su valor sin embargo puede ser obtenido teniendo en cuenta que cuando se
observa una elipse inclinada la geometria de la elipse observada se modifica (Ver en la
figura 1.7) el cambio de posicién de los focos de la elipse), y el grado de alteracién puede
proveer informacién sobre la inclinacién de la elipse real.

En la tabla 1.7 se presenta la masa deducida para las componentes de algunas binarias
visuales estudiadas con los métododos anteriores.

A una situacién distinta nos enfrentamos cuando es imposible resolver en estrellas aisladas
el sistema binario. Aunque en la imagen del sistema aparezca un sélo cuerpo, resultante
de la fusién de las dos componentes, el espectro de dicho cuerpo contiene una peculiar
caracteristica : las lineas espectrales aparecen por pares.

Este efecto es explicado por la presencia de dos fuentes de luz (las estrellas componentes)
que se mueven en direcciones contrarias, en virtud de su interacciéon mutua, produciendose
desplazamientos también contrarios en sus lineas espectrales. A este tipo particular de
sistema binario se lo denomina binaria espectroscopica.

Aunque no pueden medirse las dimensiones de las orbitas estelares en un sistema como
este, la determinacion precisa de las veloscidades de las estrellas en un sistema binario
espectroscopico, a pratir del desplazamiento doppler de sus lineas espectrales, nos ofrece
una oportunidad de estimar la masa de sus estrellas.

Puede demostrarse para este caso, que un sencillo anélisis dindmico conduce a las sigu-
ientes relaciones,

max
ml _ v27.

maxr
my U1y

P (,U{r;az_i_,ugr;am)?)

27G sen3i

mi + mo =
donde v['** (i = 1,2) es la mdxima componente de la velocidad en direccién de la visual
medida para la estrella i-esima del sistema. En este caso el valor de 7, que no puede
medirse directamente puede estimarse por métodos estadisticos.

La masa de algunas binarias espectroscopicas se presenta en la tabla 1.7.



1.7. RADIO Y MASA DE LAS ESTRELLAS 43

Sistema | Masa promedio de componentes (M)
o Aql 6,02
8 Aur 2,34
Y Cyg 17.4
77 Boo 1,74
U Oph 9,01

Tabla 1.8: Masa de binarias espectroscopicas.

>

log (L/Ls)

0 log (M/R/I@)

Figura 1.9: La relacién masa luminosidad deducida de las observaciones de estrella bina-
rias.

Dados los innumerables obstaculos con los que nos topamos para determinar la masa de
las estrellas, incluso las que pertenecen a sistemas multiples, estariamos muy desanimados
pensando que el conocimiento de este importantisimo parametro estelar nos esta vedado,
por lo menos para la mayoria de las estrellas que conocemos. Una nueva observacion, sin
embargo ofrece una solucion a nuestro dilema.

A lo largo de los anos, los astrofisicos han logrado acumular una vasta cantidad de infor-
macion acerca de la masa de los relativamente pocos sistemas binarios que se han podido
estudiar en detalle. El estudio de dichos datos ha revelado la existencia de una relacién
estrecha entre la luminosidad y la masa de las estrellas (Ver figura 1.9). Se verifica, para
la mayoria de las estrellas normales'?, la siguiente relacién entre su masa y luminosidad,

L=kM® (1.18)

Donde o adopta valores distintos en distintos intervalos de masas. Para masa intermedias
se asume o = 4.

12Por estrellas normales nos referimos a las que més tarde llamaremos estrellas de la secuencia principal
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El origen de la existencia de la relacién masa-luminosidad es un resultado de la particular
naturaleza fisica de las estrellas y serd tratado en la secciones correspondientes al estudio
del interior estelar.

1.8 Los espectros estelares

En el estudio de la naturaleza de las estrellas el andlisis de su espectro es quizas la
mas importante herramienta utilizada por el astrofisico para describir las caracteristicas
generales de estos cuerpos astrofisicos.

Desde que Fraunhofer fotografiara por primera vez el espectro del Sol, sabemos que las
estrellas exhiben un espectro de absorcién : un continuo atravezado por un conjunto
definido de lineas oscuras a las que se conoce como lineas de absorcion. Esta caracteristica
del espectro de las estrellas nos da una primera idea sobre su origen : Las capas profundas
de la estrella misma producen el continuo del que son extraidas ciertas longitudes de onda
por una capa de gases relativamente m4s frios y que se encuentran envolviendo la estrella'?.
Aunque las estrellas presentan diferencias claras en el nimero e intensidad de las lineas
presentes en su espectro, una observacion detenida de un gran conjunto de espectros
estelares revela de inmediato la posibilidad de elaborar un esquema de clasificacion ;
esta importante hecho fue por primera vez reconocido por el astronomo italiano Angelo
Secchi. Secchi noté que la intensidad de las lineas de la serie de Balmer del Hidrégeno,
diferia apreciablemente de unas estrellas a otras. Teniendo en cuenta esta observacion,
elabord el primer esquema de clasificacién de los espectros estelares. Dicho esquema estaba,
constituido por 21 clases nombradas por letras capitales, desde la A a la P, de modo que
las estrellas pertenecientes a la clase A exhibian las més intensas lineas de Balmer y las
de la clase P las mas débiles.

El desarrollo de las técnicas espectroscopicas, conectadas con el desarrollo de la fotografia,
permitierén a investigadores posteriores a Secchi descubrir hechos adicionales, que posi-
bilitaronla creacion de sistemas mas perfectos de clasificacién espectral. En este sentido
debe resaltarse el trabajo hecho por E.C. Pickering del observatorio de la Universidad
de Harvard. Pickering, habia reclutado a una decena de mujeres jévenes para realizar el
dispendioso trabajo de analizar uno a uno los espectros de miles de estrellas'*.

Pickering y una de las integrantes de este particular grupo (que mereciera el apodo de ”
el harem de Pickering”) Annie J. Cannon idearén una nueva sistemdtica de clasificacién
de los espectros estelares. Aunque inicialmente trabajarén con la idea original de Secchi,
rapidamente se dieron cuenta de un hecho fundamental : La presencia de ciertos tipos
de lineas en los espectros estelares, se debia fundamentalmente al hecho de que los gases
que producian las lineas en distintas estrellas se encontraban a distintas temperaturas. El

I3E] origen de los espectros estelares y sus propiedades detalladas serdn analizadas en la seccién dedicada,
a la atmésfera estelar

4]as anecdotas sefialan que Pickering habia realizado esta eleccién teniendo presente por un lado la
paciencia y cuidado del sexo femenino al realizar trabajos que exigian estas virtudes y por otro el hecho
de que la mano de obra femenina resultaba ser un poco méas barata !
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sistema ideado por Secchi para la clasificacién de los espectros sin embargo no contaba con
este hecho. Pickering y Cannon reconocierén que aunque las lineas de Balmer resultaban
ser mas intensas en las estrellas de la clase A que en estrellas por ejemplo de la clase O,
estas tltimas presentaban temperaturas superficiales mayores.

Para introducir este hecho y crear asi un sistema de clasificacion espectral que contuviera
informacién sobre la temperatura superficial de las estrellas Pickering y Cannon modifi-
caron considerablemente el sistema de Secchi y crearon un nuevo sistema de clasificacion
espectral , aun utilizado en la actualidad y al que se conoce como Sistema de Clasificacion
de Harvard.

El Sistema de Clasificacién de Harvard cuenta con sélo 7 clases de las 21 originales con
las que contaba el sistema de Secchi : O, B, A, F, G, K, M*. En este esquema de
clasificacion la temperatura superficial desciende desde el tipo O, estrellas mu calientes
(Tegs > 25000K) hasta el tipo M, correspondiente a estrellas relativamente frias (T,s; ~
3000K).

El sistema se vi6 enriquecido posteriormente por la introduccién de un conjunto de sub-
clases nombradas con nimeros arabigos del 0 al 9 ; dentro de cada clase las estrellas de
la subclase 0 son las més calientes mientras que las estrellas de la subclase 9 resultan ser
las mas frias. Nuestro Sol por ejemplo es, en el marco de este esquema de clasificacion,
una estrella de la clase G2.

A continuacion se presentan algunas de las caracteristicas que distinguen a las estrellas
de los distintos tipos espectrales en el esquema de clasificacion de Harvard.

O (Blanco azuladas)
Temperatura Efectiva : 50000 — 25000
Indice de Color (B-V) : < —0,3
Caracteristicas espectrales : Lineas fuertes de Hell. Principales lineas : Hell,
OII, CIII, NIII, SiIV.
B (Blanco azuladas)
Temperatura Efectiva : 25000 — 11000
Indice de Color (B-V) : —0,3—-0,0
Caracteristicas espectrales : Lineas de Hel muy fuertes. Otras : CII, Sill,
MgII.
A (Blancas)
Temperatura Efectiva : 11000 — 7500
Indice de Color (B-V) : 0,0—0,3

15 Alrededor de todo el mundo es de frecuente uso una regla mnemotécnica para recordar el orden de
las clases espectrales en el sistema de Harvard. Basta recordar la frase en inglés ” Oh Be A Fine Girl
Kiss Me ” (Oh, sé una chica buena y besame !).
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Caracteristicas espectrales : Mads intensas lineas de Balmer (HI). Empiezan a
manifestarse lineas de Call.

F (Blanco amarillas)
Temperatura Efectiva : 7500 — 6000
Indice de Color (B-V) : 0,3—-0,6

Caracteristicas espectrales : Lineas de Call en aumento. Lineas de Balmer
reduciendose. Lineas de metales neutros (Fel y Cal).

G (Amarillas)
Temperatura Efectiva : 6000 — 5000
Indice de Color (B-V) : 0,6 —0,8

Caracteristicas espectrales : Tipo solar. Muy fuertes Cal. Aparece linea de
molécula CH.

K (Naranjadas)
Temperatura Efectiva : 5000 — 3500
Indice de Color (B-V) : 0,8 1,4

Caracteristicas espectrales : Lineas mas fuertes de Call. Muy fuerte también
lineas de Cal. Espectro dominado por lineas debidas a metales. Bandas moleculares
(CN y otras).

M (Rojizas)
Temperatura Efectiva : < 3500
Indice de Color (B-V) : > 1,4

Caracteristicas espectrales : Espectro dominado por bandas moleculares, es-
pecialmente TiO. Muy fuertes lineas debidas a metales neutros.

En el ano de 1943 dos investigadores del Observatorio Yerkes, William W. Morgan y
Phillip C. Keenan, realizarén la siguiente observacién : cuando analizaban los espectros
de estrellas del mismo tipo de Harvard, notardn, que aunque presentaban el mismo con-
junto de lineas espectrales, el grosor de dichas lineas era marcadamente mayor en las
estrellas menos luminosas, mientras que las estrellas mas luminosas exhibian lineas bas-
tante delgadas. Atn sin poder explicar el fendmeno Morgan y Keenan idearén un esquema,
para clasificar los espectros de estrellas en el mismo tipo de Harvard deacuerdo al grosor
de sus linea que como veremos en el siguiente capitulo estd relacionado directamnete con
la luminosidad de la estrella; el sistema conocido como sistema de Yerkes o clases de
luminosidad de Morgan y Keenan, consta de una serie de tipos y subtipos representados
por un nimero romano y la letra minuscula, a o b ; el tipo Ia corresponde a las estrellas
méas luminosas mientras que el tipo VI le es asignado a las estrellas menos luminosas.
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Tipo Caracteristica
Ia - O | Supergigantes extremadamente luminosas
Ta Supergigantes muy luminosas
Ib Supergigantes luminosas
IT Gigantes luminosas
I1I Gigantes normales
v Subgigantes
\Y Enanas
VI Subenanas
WD Enanas blancas

Tabla 1.9: Caracteristicas de los tipos de Morgan y Keenan.

En la tabla 1.8 se presentan las caracteristicas ”cualitativas” de cada uno de los tipos
en el esquema de clasificacién de Morgan y Keenan, mientras que en la tabla 1.10 se
presenta el tipo espectral en el sistema de Harvard y en el esquema de Morgan y Keenan
asignado a algunas estrellas conocidas.

1.9 El Diagrama de Hertzsprung - Russell

Cuando se conto con abundante informacién acerca de un buen nimero de estrellas cuyos
parametros fisicos y observacionales habian sido determinados con alguna precision, una
serie de interrelaciones no obvias empezaron a ser descubiertas por los astrofisicos.

La primera de ellas, mencionada en nuestra discusién acerca de las masas estelares, es-
tablecia una clara conexion entre la luminosidad y la masa de las estrellas estudiadas :
entre mas masiva era una estrella mayor era su luminosidad.

En el ano de 1905, el astrénomo danés Ejnar Hertzsprung, revelo la existencia de una
clara relacién entre el tipo espectral de una estrella y su luminosidad. Hertzsprung,
observo que las estrellas pertenecientes a los tipos tempranos O,B resultaban ser mucho
més luminosas, con algunas excepciones, que las estrellas de tipos tardios K,M.

En el ano de 1913, e independientemente, un astrénomo estadounidense, Henry Norris
Russel, llego a la misma conclusion de Hertzsprung, pero dié un paso adicional. Cuando
enfrento en una grafica, cosa que no habia hecho Hertzsprung quien presento en forma
tabular sus datos, la magnitud absoluta visual (que cuantifica como sabemos la lumi-
nosidad de la estrella) en el eje vertical y el tipo espectral en el eje horizontal, para un
conjunto de estrellas bien estudiado, la conexién se hizo evidente en forma definitiva (Ver
figura 1.10).

En el diagrama elaborado por Russell, y que fue bautizado més tarde por el astrénomo
Bergt Str'o ngren como diagrama de Hertzsprung-Russell, se descubrié que aproximada-
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Figura 1.10: El diagrama de Russell.
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Nombre Tipo

Sol G2V

Sirius A1V
Canopus | FOIb-IT
Arcturus | K2IIIp

Vega A0V
Capella GOITI
Rigel B8la

Procyon | F5IV-V
Betelgeuse | M2lab
Achernar B5V
a Cen G2V

Tabla 1.10: Tipo espectral de algunas estrellas conocidas.

mente el 90% de las estrellas residian en una banda relativamente estrecha que cruzaba
el diagrama de extremo a extremo (Ver figura 1.10). Las estrellas en el restante 10% se
alejaban a las claras de este patrén regular y se ubicaban por encima o por debajo de la
franja central que hoy recibie el nombre de Secuencia Principal. ; Se debia esto ultimo
quizas a un error en los datos 7 y si no era asi ; Cémo podria explicarse que no todas
las estrellas obedecieran la aparente ley general que se revelaba en el descubrimiento de
Hertzsprung y Russell ?.

Un andlisis detenido de la situacion nos permite descubrir porque esta aparente desviacion
de un comportamiento regular de las estrella, no es sino consecuencia de un fenémeno
convencional.

Como se estableci6 en la secciéon anterior, existe una relacién directa entre la temperatura
efectiva de una estrella y su tipo espectral. Igualmente y como vimos, la magnitud
absoluta de una estrella esta claramente relacionada por (Ec. 1.10) con el logaritmo de
la luminosidad de la misma. Seria valido por tanto, sustituir, en el diagrama original
elaborado por Russell, las primeras cantidades (tipo espectral y magnitud absoluta), por
aquellas con las cules estas se pueden relacionar, i.e. temperatura efectiva'® y logaritmo
de la luminosidad, mucho mas dicientes de su naturaleza intima. Con estas sustituciones
se construye un nuevo diagrama idéntico al por primera vez construido por Russell, pero
en el que en lugar de utilizar cantidades determinadas observacionalmente se hace uso de
variables fisicas que pueden ser deducidas de la observacion o calculadas por un modelo
de la estrella.

Este tltimo diagrama es ampliamente utilizado en la investigacion tedrica de las estrellas
y en adelante se constituirden vital herramienta para la descripcién de la naturaleza fisica

Yrealmente logio (1/Tess)
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de las mismas.
Una cosa se hace evidente en el diagrama de Hertzsprung-Russell (H-R) que hemos con-
struido, y que se sigue de la relacién,

1 | L
R=—+—
T2\ 4wo
A cada punto del diagrama logig (L)wvs.logio (1/Tess), le corresponderni valor carac-
teristico del radio estelar, dado por,

1 L
logis () = 5logio (7= ) +2logio (1/Tery) (119)

A la luz de este resultado, podemos notar que si fijamos el valor de logio (1/T,sf) (si nos
movemos sobre una linea vertical), el radio de las estrellas serd mayor en tanto mayor
sea la luminosidad estelar. Es este hecho, precisamente, el que explica finalmente la
existencia de estrellas por encima y por debajo de la secuaencia principal : por encima de
ella encontramos estrellas muchos mds grandes que las estrellas normales de la secuencia
principal, razén por la cual reciben el nombre de gigantes ; por debajo encuentran su
sitio estrellas considerablemente menores que sus analogas normales, por lo que reciben
el nombre de enanas blancas'”.

La existencia de estas estrellas peculiares situadas por fuera de la secuencia principal
no fue explicada hasta el advenimiento de una teoria acertada de la evolucién estelar,
problema del que nos ocuparemos en un capitulo posterior.

Un andlisis adicional de la relacién (Ec. 1.19), muestra que sobre el diagrama H-R se
pueden dibujar lineas en las que residen estrellas con el mismo radio, que tienen pendiente
-4 (ver figura 1.10). Con esto, se ve que incluso al interior de la secuencia principal se
produce una dispersién, no muy grande, en los radios estelares. Alli se observa que las
estrellas pertenecientes a los tipos tempranos O, B son siempre las mayores, razén por la
cual reciben el nombre de gigantes y supergigantes azules, mientras que las estrellas de
tipos espectrales tardios K y M presentan pequeiios radios, por lo que se las llama enanas
rojas.

El uso del diagrama H-R, permite una particular aplicacion del sistema de clasificacién
espectral desarrollado por Morgan y Keenan. Si se situan en el diagrama H-R las es-
trellas pertenecientes a las distintas clases del sistema M-K, un patrén regular de curvas,
correspondientes a los distintos tipos de luminosidad sale a la luz (ver figura 1.11). Las
observaciones detenidas del espectro de una estrella nos informan de cual es su tipo tanto
en el sistema de Harvard y en el de Morgan-Keenan. Con esta informacién y con el dia-
grama construido anteriormente es posible encontrar la ubicacién probable de la estrella
en el diagrama H-R. Dicha ubicacién, que hemos hecho revisando el espectro de la es-
trella, nos provee por tanto de su magnitud absoluta, de la cual, conociendo la magnitud

7o de blancas se debe a que la mayoria de las estrellas que se situan en esta regién del diagrama, tienen
temperaturas caracteristicas del tipo espectral A, que no presentan una coloracién caracteristica
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aparente de la estrella podemos por (Ec. 1.4) deducir la distancia que nos separa de la
estrella en cuestion.

El andlisis espectral, por tanto, y el conocimiento de ciertas propiedades del diagrama H-
R, nos permiten determinar la distancia a las estrellas. Este modo particular de proceder
para encontrar las distancias a las estrellas cuyo espectro es conocido, recibe el nombre
de paralaje espectroscépico'®

1.10 Ejercicios

1.1 Como se relacionan las magnitudes absolutas de dos estrellas que tienen la misma
magnitud aparente pero cuya distancia difiere en un factor de 10.

1.2 Una estrella que experimenta un cambio brusco en su estructura, sufre un proceso
por el cual se duplica su temperatura superficial y su densidad decrece en un factor de
8. Encontrar el radio y la luminosidad de la estrella al final del proceso mencionado,
suponiendo que la estrella no pierde masa.

1.3 La binaria visual 70 Ophiuchi tiene un periodo de revolucion de 87,7 anos. El semieje
mayor del sistema reducido (¢ = a; + ag) tiene un tamano angular de 4,5”. Si el
paralaje del sistema es de 0,27, ; cudl es la masa conjunta del sistema?. Expresar
la respuesta en términos de la masa solar (Mg = 1,99 x 103%kg).

1.4 En un hipotético futuro se lanza al espacio un telescopio encargado de realizar medi-
das del paralaje de algunas estrellas en el vecindario solar. El telescopio es colocado
en una érbita en torno al Sol con un semieje mayor de 3,2 U.A. El telescopio que esta
equipado con un completo instrumental mide el cambio en la posicién de las estrellas
que estudia cuando se desplaza de un extremo a otro de su érbita. Suponiendo que
puede medir con precision cambios en la posiciéon de minimo 0,001”, ; cudl es el
objeto mas lejano cuya distancia puede ser determinada con este instrumento?.

1.5 Sirio (o del Can Mayor) es un sistema binario visual formado por una estrella A1V,
denominada Sirio A y a la que conocemos desde la mas remota antiguedad y una
débil enana blanca, Sirio B, descubierta sélo hace poco. El periodo de revolucién
de cada cuerpo respecto al centro de masa del sistema resulta ser 49,94 anos. El
paralaje del sistema es de 0,377”. Medidas precisas de las dimensiones de las érbitas
de las componentes del sistema y que suponen a la drbita en el plano del cielo
(perpendicular a la visual), permiten deducir que el semieje mayor aparente del
sistema reducido (@ = a4 + ag) es 7,62” y que as/ap = 0, 466.

a. Encontrar la masa de cada miembro del sistema.

18 A pesar de lo prometedor que pudieré parecer, la precisién que ofrece el método estd restringida a la
precisién con la que pueden ser construidas las curvas de la figura . Se ha comprobado la existencia de
errores hasta por un factor de 2 en las distancias determinadas por este método.



Capitulo 2

Atmodsferas Estelares

2.1 Introduccion

Hasta esta parte de nuestra descripcion de las estrellas nos hemos reducido a hablar de
la apariencia que ellas exhiben en el cielo (pardmetros observacionales). Abordaremos
en este capitulo y en los que restan de esta primera parte, un estudio detallado de la
estructura de las estrellas, comenzando por la descripcién de sus envolturas exteriores
(atmdsfera) para pasar luego a estudiar las condiciones y eventos que tienen lugar en su
interior y que determinan la manera como evoluciona la estrella, problema que trataremos
en el dltimo de los capitulos.

En el presente sabemos que las estrellas son inmensas esferas gaseosas que se mantienen
compactas por su propia autogravedad. Es imposible definir para este sistema gaseoso un
limite concreto entre lo que podriamos llamar su interior y su exterior.

A pesar de esto ciertas circunstancias a una distancia definida del centro hacen que la
materia se vuelva transparente al flujo de radiacion proveniente del interior. Mientras en
las capas interiores a esta region, la radiacién se veia virtualmente atrapada por efecto de
una intensa interaccion con la materia, alli subitamente es liberada. Estudiando de lejos
la estrella toda su luz parecerd provenir, por tanto, de una estrecha caparazon esférica a
la que damos el nombre de superficie estelar.

Toda la materia de la estrella por encima de esta ”barrera” se constituye en lo que el
astrofisico conoce como la atmadsfera estelar.

La importancia del estudio de la atmosfera estelar, radica en que ella es la fuente de casi
toda la radiacién electromagnética que emite la estrella, radiacién que se constituye a su
vez en casi la Unica informacién disponible sobre la estrella misma.

En la atmésfera estelar tienen su origen las lineas presentes en el espectro de absorcion de
la estrella. La importancia del estudio de las caracteristicas de estas lineas, que proveen al
astrofisico de informacién sobre las condiciones a las que estda sometida la materia estelar
0 su composicion quimica por ejemplo, revela de nuevo la relevancia suma que tiene para
el investigador la elaboracién de completos modelos fisicos que le permitan describir esta
regién de la ’ ”anatomia” estelar.

95
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Figura 2.1: Definicién de intensidad especifica.

Sera nuestra tarea, en el capitulo que ahora empezamos, construir una imagen posible de
los fenémenos y procesos fisicos que tienen lugar en la atmoésfera estelar, imagen que nos
dara la capacidad de reconstruir después las observaciones.

2.2 Transferencia Radiativa en la Materia

Las propiedades de la atmosfera estelar estdn determinadas por la manera como se propaga
la radiacién a través de ella.

Por tal motivo estudiaremos en algin detalle el problema general de la propagacién de la
radiacién en la materia.

La cantidad de energia transportada por una onda electromagnética esta cuantificada por
su intensidad especifica, Iy, que se define como la cantidad de energia que atraviesa la
unidad de area, en la unidad de tiempo, en un intervalo unitario de longitud de onda
alrededor de A y contenida en un cono con una amplitud de 1 esteroradian (ver figura
2.2). Las unidades de esta cantidad fisica en el sistema internacional son por definicién
gm™2 s tmt gp~lt

Puede mostrarse que la energia total de la onda que atraviesa el diferencial de superficie
do en la figura 2.2 | en el tiempo entre ¢ y ¢ + dt, en la forma de ondas electromagnéticas
con longitud entre A y A + d\, contenida en el cono de amplitud df2, estda dada por,

LEl factor m~! hace referencia a la unidad de longitud de onda, por lo que a menudo las unidades de
la intensidad especifica se escriben también como j m =2 s~ 14 sr L.
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Figura 2.2: Radiacién atravesando un trozo rectangular de materia.

dE = I, do dt d)\ dS2

El flujo de radiaciéon o radianza, que atraviesa una superficie, definido como la energia
emitida por la unidad de drea en la unidad de tiempo, en la unidad de longitud de onda,
en direccion normal a la superficie esta dado a su vez por,

Ry = [ I,cosf d (2.1)
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donde cosf es un factor que filtra sélo la energia que fluye en direccion normal a la
superficie.

Para empezar nuestra descripcion de la manera como se propaga la radiacién en la materia
consideremos una onda plana que atraviesa un trozo rectangular de materia como lo
muestra la figura 2.2 .

Cuando la onda atraviesa la materia dos son los procesos posibles por los que su contenido
enrgético se ve alterado:

1. Absorcién : La materia roba parte de la energia electromagnética transportada
por la onda en la direccién de propagacién. La absorciéon puede ser total cuando
la energia de la onda es transformada permanentemente en otro tipo de energia,
o puede implicar el proceso de ”dispersiéon” que consiste en absorcién seguida de
reemisién en una direccién distinta de la original.

La cantidad de energia extraida de la onda se supone proporcional al tramo recorrido
por la misma (ds), la densidad de la materia (p) y la cantidad total de energia
transportada. El cambio en la intensidad especifica por efecto de la absorcion es,
por tanto,

—ky p Iy ds (2.2)

el parametro de proporcionalidad ), recibe el nombre de opacidad y por definicién
sus unidades en el sistema internacional (SI) son m? kg~'.
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En general la opacidad de la materia depende sus propiedades absorbentes particulares,
a esto se debe su dependencia con A.

2. Emisién : En este caso, el medio agrega energia a la onda electromagnética.

El aporte depende de la cantidad de materia en la regién considerada que a su vez
es proporcional a la longitud de dicha regiéon y a su densidad. El cambio en la
intensidad especifica de la onda afectada por la emision sera por tanto,

ex p ds (2.3)

el pardmetro de proporcionalidad €y, recibe el nombre de coeficiente de emisién y
por su definicién tiene unidades de j s At sr! kg~ L.

Se considera también en general una dependencia de € con la longitud de onda.

En sintesis, teniendo en cuenta los dos tipos de procesos descritos, podemos finalmente
escribir el cambio total en la intensidad especifica de la onda que viaja por el diferencial
de volumen do ds, como,

dly = —ky p I, ds+¢€y pds
Condicién que se puede expresar de manera mas adecuada por la ecuacion,

Z—f{\\:—IA-l—S)\ (2.4)
que recibe el nombre de ecuacidn de transferencia radiativa® y que serd nuestra principal
herramienta tedrica en la descripcion de la atmosfera estelar.

En 2.4 hemos introducido dos nuevas cantidades : Sy y 7a.

S\ = €\/kx recibe el nombre de funcion de fuente (source function) y por su definicién
cuantifica la capacidad emisiva de la materia involucrada.

Ty se conoce con el nombre de profundidad dptica y satisface,

dry = k) p ds

T :/ Kx p ds (2.5)
0

7) es una cantidad adimensional que, puede demostrarse, esta asociada al nimero de
interacciones que sufre un fotéon antes de abandonar la superficie de un medio. Asi un
fotén que se desplace en un medio muy opaco (su camino libre medio es pequeno) se vera
absorbido y reemitido un nimero mayor de veces (gran profundidad éptica) que uno que
lo haga en un medio poco opaco. Noétese que dos medios de distinta opacidad, tienen,
para una misma profundidad lineal, distintas porfundidades épticas, siendo mayor en el

2Esta es apenas una forma simplificada de una m4s general Ecuacién de transferencia Radiativa
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caso del medio mas opaco. Por esto no debe confundirse nunca esta cantidad, a pesar de
que su nombre se presta para tales confusiones, con una profundidad real en el medio.
Ocupémonos ahora de tres situaciones sencillas que nos mostraran los métodos generales
utilizados para abordar el problema de la transferencia radiativa ante todo en lo con-
cerniente a la eleccion de la desconocida funcién S).

1. Medio no emisivo

Supongamos por ejemplo que el medio considerado carece completamente de propiedades
emisivas® (la atmésfera terrestre por ejemplo). Esto se expresa por la condicién

Sy = 0. Introduciendo esta condicién en la ecuacion de transferencia radiativa y
resolviendo por separacion de variables encontramos,

I, =L exp(—Ty)

es decir la intensidad especifica para el caso considerado cae exponencialmente con la
porfundidad 6ptica. Un medio altamente opaco provocara una disminucién consid-
erable de la intensidad especifica de una onda luminica, aunque esta haya recorrido
una distancia lineal muy pequena.

Noétese en esta situacion que la energia que pierde la onda es absorbida completa-
mente por el medio, causando un incremento en la temperatura del mismo. Nos
enfrentamos asi a una situaciéon de desequilibrio entre la energia contenida en el
medio y la transportada por la onda electromagnética que la atraviesa.

2. Medio en equilibrio termodindmico total

Otro caso de interés es aquel en el que el medio devuelve completamente a la onda
la energia que le roba. A esta situacion se la llama Equilibrio termodindmico total
y por su definicion estara caracterizada por la condicién :

dl,

— =0 2.6

d’T)\ ( )
Por 2.4 esto implica que S, = I,. Dado que la condicién de equilibrio ter-

modinamico total es precisamente la que caracteriza a lo que se conoce como un
cuerpo negro, la intensidad especifica de la radiacién en el interior del mismo puede
escribirse, por los resultados del apéndice , asi,

2hc? 1
X exp (he/\KT,) — 1

I, = B\(T,) =

3Esto es evidentemente falso dado que en cualquier medio existir4 siempre algo de radiacién producida
por la agitacién térmica de las particulas que la componen. M4és bien supongamos, que en cierto rango
de frecuencias dicha emisién se puede considerar despreciable
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= 1
n

—

1

Figura 2.3: La estructura en capas de una atmosfera para la que se supone valida la
condicién de equilibrio termodinamico local.

Donde T, es la temperatura del cuerpo (la misma en todas partes).

La condicién de equilibrio térmodindmico total implica entonces que,

2hc? 1
A exp (he/\KT,) — 1

S)\ = B)\(To) =

. Equilibrio termodindmico local

;, Cudl es la forma de la funciéon S para el caso de un cuerpo en el que existe
un gradiente de temperaturas que no varia con el tiempo, esto es, un cuerpo en
el que los procesos de emisién y absorcién estan localmente, més no totalmante,
equillibrados?.

Es esta la situacion que mas se aproxima la realidad de la atmodsfera estelar, la que
por obvias razones, no se encuentra en equilibrio termodinamico total.

Si suponemos que el cuerpo tiene una opacidad pequena (es esta la situacién en la
atmoésfera estelar), el camino libre medio de los fotones (que nos da la escala en la
que varia la temperatura de la materia) ser4 mucho mayor al correspondiente a las
particulas. Por esta razon es de esperarse que localmente se produzca una condicion
de equilibrio en la que la temperatura a escalas del orden del camino libre medio de
las particulas no varie apreciablemente. Asi la condicion de equilibrio termodinamico
total Sy = B)(T) se podria considerar vélida localmente, y al cuerpo se lo podria
pensar constituido de la superposicién de capas en equilibrio termodinamico pero a
diferentes temperaturas (Ver figura 3).

A esta situacidn, se la conoce como Equilibrio Termodindmico Local (LTE).

En la aproximacion LTE la funcién de fuente tiene la forma explicita,

Sx = Ba[T(73)]
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Superficie Estelar

ATMOSFERA
ESTELAR

Figura 2.4: Atmosfera plano-paralela.

Este resultado sera de vital importancia en el estudio de la estructura de la atmosfera
estelar en la siguiente seccién .

2.3 Transferencia Radiativa en la Atmodsfera Estelar

Estudiaremos en esta secciéon el problema concreto de la propagacion de la radiacion en
el seno de la atmosfera estelar. Dada la dificultad del problema preciso, nos veremos
obligados a realizar una serie de aproximaciones que nos permitiran en primera instancia
escribir de manera mas adecuada la ecuacién general de transferencia radiativa y mas
tarde encontrar para ella una solucién que aunque no es la exacta, nos brindard algo de
luz en el conocimiento de la naturaleza de las atmdésferas estelares.

Para empezar, reconozcamos el hecho de que el grosor de lo que llamamos la atmésfera
estelar es despreciable comparado con el tamano total de la estrella. Esto nos permite
suponer que a escalas del orden de dicho grosor es posible considerar a la atmdsfera una
region plana de superficies paralelas (aproximacién de atmdsfera plano-paralela). Esta
primera suposicién concerniente a la geometria de la atmaosfera estelar, nos permite escribir
la ecuacion general de transferencia radiativa en la forma,

d[)\(T)\s, (9)

. = —1\(7xs, 0) + Sx(72s, 0)

donde 7, es la profundidad 6ptica medida en la direccién de 6 (ver figura 2.4).

Dada la geometria del problema la profundidad éptica 7,s; es una variable independi-
ente menos adecuada que la profundidad éptica 7, medida en direccién transversal a la
superficie de la amésfera. Un razonamiento sencillo muestra que,

Ths = —Ty secl
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donde el signo implica que 7y, al contrario de 7,,, crece al penetrar en la atmésfera,
adoptando el valor de 0 en la superficie.

Con el cambio de variable la ecuaciéon de transferencia radiativa para el caso de una
atmosfera plano paralela queda :

d],\(T)\, 9)

cosf dn

= I,\(T,\, 0) — S,\(T)\) (27)

La solucion a esta ecuacién proveerd del valor de la intensidad especifica de la radiacion
que atraviesa la atmosfera en cualquier punto interior de la misma, informacién que
serd fundamental, por ejemplo, en la determinacién de las caracteristicas de las lineas
espectrales. Por otro lado nos dara la posibilidad de conocer la manera como es emitida la
radiacién desde la ” superficie” de la estrella permitiéndonos dar explicacién por ejemplo
al fenémeno del oscurecimiento del limbo estelar, del que hablaremos mas adelante.

La integracion de 2.7 se logra utilizando el factor integrante,

F.I. =exp(—Tysech)

Multiplicando 2.7 por este factor se obtiene,

dl)\(T)\, 0)
d(Tysec )

separando variables,

exp (—ysec @) — I (1y, @)exp (—7xsech) = —Sy(7x)exp (—7x sech)

d(Ix(7a, 0))exp (—Trsec 0)—I(x, 0)exp (—Tasec ) d(Ty sec ) = —Sy\(ma)exp (—7y sec B) d(7x sec 0)

d(Ix(1r, 0)exp (—TysecB)) = —Sy(7x)exp (—7x sec B) d(7) sec 0)

Si integramos con limites en 7, = 7o (un punto cualquiera en el interior de la atmdsfera)
y T» = oo 4, obtenemos el resultado,

L, 0) = / ~ Sa(m)exp (—[r — Txo] sec 0) d(y sec ) (2.8)

X0
Es de nuestro interés particular conocer la forma de I en la superficie, i.e. determinar
I (15 = 0,0). Dicha intensidad, en virtud de 2.8, estd dada por,

1,(0,) = /0 " Sa(m)eap (—7y sec B) d(ry sec ) (2.9)

La anterior ecuacion expresa una fundamental relacion entre una cantidad que admite
una medida precisa (la intensidad especifica de la radiacién proveniente de la estrella) y la
funcion de fuente, esta ultima, de absoluta relevancia en la determinacion de la estructura

“la opacidad de la materia en la atmdsfera estelar crece al penetrar en la misma y se hace, teéricamente,
indefinidamente grande cerca a su base; por esta razén una profundidad éptica que tiende a 0o no implica
una inmensa profunfidad lineal, sino que marca la base de la atmdsfera estelar.
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1,(0,V2) = 4, + b,

N(08)

1,(0,172) = 3,

Figura 2.5: Distribucién de la energia en un haz de radiacién que emerge por la superficie
de la estrella.

detallada de la atmésfera estelar. Asi pues un proceso observacional (la medida de I,(0, #))
nos dara finalmente informacion sobre la inobservable estructura de la atmosfera estelar.
En esto radica el valor de 2.9.

Lamentablemente la relacién entre I,(0,6) y Sy no es tan directa como se nota en 2.9.
Para facilitar el establecimiento de una conexién explicita entre ambas cantidades el as-
trofisico introduce una serie de suposiciones tedricas y simplificaciones que le permiten
por ejemplo reducir la integral en la relacion citada. Una de ellas admite por ejemplo la
posibilidad de una dependencia explicita de Sy con 7y de la formaJ,

S)\ :CL,\—f—b)\T)\

Si introduciomos dicha dependencia en 2.9, un proceso simple de integracién, tiene como
resultado,

I,(0,0) = a) + by cos @ (2.10)

La dependencia funcional de I,(0) con el dngulo desde el que se observa un haz saliente
desde la superficie de la estrella (ver figura 2.5), contienelas cantidades a) y by que
determinaran en 1ltima instancia cual es el valor de S a cualquier porfundidad 6ptica en
el seno de la atmésfera estelar. Si asumimos la condicién de LTE (Local Thermodynamic
Equilibrium), suponemos entonces que Sy = By(T'), de modo que el conocimento de una
dependencia de S con la profundidad optica, nos proveera de la dependencia de T con
dicha cantidad !.

En conclusién la medida de (0, #), en la aproximacién de una atmésfera plano paralela
y con LTE, nos da el perfil de temperaturas en el seno de la misma. En esto radica la
importancia de nuestro anterior analisis.

5En una seccién posterior se demostrara la validez, no sélo la funcionalidad, de una suposicién como
esta
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Figura 2.6: Fenémeno del oscurescimiento del limbo estelar.

Pero, j cémo medir 1,(0,6) ?.

Considérese la situacion de la figura 2.6, en la que se ha representado una estrella cuya
superficie es resoluble, esto es una estrella que no vemos como un punto. Cuando dirigimos
nuestra mirada al centro de la estrella, la radiacion que viene de alli tendra una intensidad
especifica, en virtud de 2.10, igual a,

I,(0, centro) = ay + by

al mirar hacia el borde o limbo del disco aparente de la estrella, la intensidad especifica
de la radiacién tenderd al valor,

I,(0, limbo) — ay

en una situacion intermedia se verifica que,

I,(0, limbo) < I,(0, intermedio) < I,(0, centro)

esto es, el disco de la estrella aparecera superficialmente menos brillante al acercarnos a
su limbo.

Este fenémeno recibe el nombre de oscurecimiento del limbo estelar y su observacién es
el inico camino en la determinacién de 1,(0, 6).

Debe anotarse que el oscurecimiento del limbo estelar, que corresponde a un fenémeno
claramente observado por ejemplo en el caso de nuestro Sol (Ver figura 2.7), no es una
conclusion exclusiva de la forma de I dada por 2.10, para la obtencién de la cual se hizo
una suposicion sobre la forma explicita de la desconocida funcién S. Cualquier forma que
adopte S, deberdsiempre producir una I,(0) para la cual I(centro) > I,(limbo). Puede
demostrarse que esto se satisface si S es una funcién creciente de la profuncidad 6ptica,
que en la aproximacién LTE equivale a suponer que la temperatura crece hacia adentro
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Figura 2.7: Fotografia del Sol en el visible.

de la atmoésfera, hecho que es claramente obvio en la situacion de una atmédsfera normal
6

Medidas precisas del oscurecimiento del limbo solar han sido hechas en varias longitudes
de onda. En todos los casos se verifica la validez de la relacién 2.10, lo que demuestra que
el modelo lineal supuesto para S) representa una buena aproximacién a la dependencia
real de esta cantidad con la profundidad 6ptica. En un apartado posterior, la validez del
modelo quedard demostrada a partir de argumentos fisicos.

Cuando no es posible resolver la superficie de la estrella, toda informacién sobre la di-
reccionalidad de la intensidad especifica se pierde, y lo que reciben nuestros instrumentos
resulta de una superposicién de la energia proveniente desde distintos puntos de la super-
ficie estelar.

En este caso no importa por tanto conocer la energia que es emitida en una determinada
direccion desde un punto de la superficie estelar. Es de nuestro interés ahora conocer la
cantidad total de energia que fluye hacia afuera desde la superficie de la estrella y que
resulta de la suma del aporte energético de las ondas que salen en todas direcciones. Esta
energia estd cuantificada por el denominado flujo radiativo, que se definio en la seccién

6en algunas estrellas en las que la atmdsfera se extiende para formar la denominada cromosfera, aunque
la condicién de un T decreciente hacia afuera se satisface en su parte maés interior, en esta ultima envoltura
el gradiente de temperatura se invierte y la condicién mencionada deja de cumplirse. Sin embargo la
cantidad de radiacion en el rango visible procedente de dicha envoltura es tan pequefi a comparada con
la que llega de las envolturas interiores méas regulares, que el fenémeno del oscurecimiento del limbo se
sigue manifestando.
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2.2 y que vimos estaba dado por,

Fy(r) = / (72, 6) cos  dS

47

Introduciendo en la anterior expresién la forma explicita de I,(0,6) dada por 2.10, se
obtiene,

F\(0) = A (ax + by cos @) cos b dS2

con d§) = sin 0dfd¢ e integrando en el rango ¢ € [0, 27], 6 € [0, 5], se obtiene,
2
F,\(O) = 71'(&)\ + gb)\)

FL(0) = 75y (ry = %) (2.11)

Esta ultima igualdad recibe el nombre de Relacion de Eddington - Barbier.

Una importante consecuencia se sigue de esta relacién. La cantidad de energia en todas
las longitudes de onda que sale desde la superficie de la estrella por unidad de area por
unidad de tiempo, resulta ser,

ﬁ = /Ooo FA(0)dA = W/OOO Sx(a = 2/3)dX (2.12)

En la aproximacién LTE, S\ = B,. Pero la radianza de un cuerpo negro esta dada por
Ry = [, Bacosf dQ2 y dado que B, es independiente de 1 a direccién (la radiacién es
isotrépica), entonces Ry = wB,.

Por otro lado la ley de Stefan establece que,

/ " Ra(T)dA = oT*
0

Sien 2.12 eliminamos la dependencia de 7 con la longitud de onda (esta suposicién recibe
el nombre de aprozimacion de atmdsfera gris) e integramos obtenemos :

L
41 R?
Pero en el capitulo 1 se definié asi la temperatura efectiva de la estrella,

= o[T(r =2/3)]"

L

4
ATRZ JTef f

de donde se concluye finalmente que,

“se ha supuesto que la radiacién entrante, § > %, lleva energia despreciable comparada con la que
transporta la radiacion saliente. Esto es valido cuando suponemos que el espacio exterior a la atmdsfera
de la estrella estd completamente exento de fuentes de radiacién comparablemente intensas a la atmdsfera

misma.



2.3. TRANSFERENCIA RADIATIVA EN LA ATMOSFERA ESTELAR 67

Teff = T(T == 2/3)

es decir, en la aproximacién lineal para S, considerando LTE y una atmésfera gris, la
temperatura efectiva de una estrella es igual a la temperatura de una capa de su atmosfera
situada a una profundidad éptica media de 2/3. Se demuestra de esta manera la idea
expresada en el capitulo anterior, de que la temperatura efectiva no corresponde a la
temperatura superficial de la estrella.

Los mas relevantes resultados obtenidos hasta este punto partieron de la suposicién de
una dependencia lineal de S con la profundidad 6ptica. Como vimos la experiencia con el
fenémeno del oscurecimiento del limbo estelar demuestra que esta suposicién es en general
valida, pero, ; podemos dar una explicacion fisica a este hecho 7. Un estudio simplificado
del equilibrio mecanico y térmico de la atmosfera estelar nos permite explicar en base a
consideraciones fisicas tan particular dependencia de la especial funcién S.

Para ello consideremos como punto de partida la ecuacion de transferencia radiativa escrita
para una atmosfera gris plano-paralela (ecuacién 2.7),

dl}\ (Ta 0)
dr
integrando sobre todas las longitudes de onda obtenemos,

cos 6 = I\(7,0) — Sx\(7) (2.13)

dI(t,0)
T
donde I = [(* I,y S = [;° S). Siintegramos sobre todas las direcciones encontramos,

osf = I(r,0) — S(7)

d

LAYl Q= [ I(r,0)d0 - Q
- AN (r,0) cos 0d L (r.6)d2 - S(r) [ d

aqui [, I(7,0) cos 0dQ2 = F(7) (flujo radiativo bolométrico®). Llamando I(1) = X [, I(1,0)dS,

™
la ecuacién anterior se convierte en,

1dF(r) _ I(r) — S(7) (2.14)

T dr
En una atsmésfera plano paralela en equilibrio térmico, la radiaciéon que entra en una
region de la atmoésfera es la misma que sale de ella, y por tanto el flujo radiativo debe
ser constante a todas las profundidades de la atmosfera, i.e. % = 0. Si el flujo radiativo
sufriera alguna variacion, la region donde se produjera el cambio ganaria o perderia una
cantidad de energia equivalente a dicho cambio en el flujo, lo que violaria la suposicion
de equilibrié térmico. La exigencia de equilibrio radiativo en una atmésfera gris plano

paralela, en la ecuaciéon 2.14 implica por tanto,

I(t) = S(r) (2.15)

8Fl calificativo de bolométrico, recordemos, expresa el hecho de que se considera la contribucién de
todas las longitudes de onda.
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Figura 2.8: Dependencia de la intensidad especifica con la direcciéon en el seno de una
atmoésfera estelar en la denominada Aprozimacion de Eddington .

Es decir a cualquier profundidad 6ptica en dicha atmdsfera la funcion de fuente bolométrica
es igual a la intensidad especifica bolométrica promediada sobre todas las direcciones del
espagcio.

Demostraremos ahora que I en estas condiciones presenta una dependencia lineal con la
profundidad éptica.

Multiplicando por cos 6 la ecuacién de transferencia radiativa para una atmdsfera gris (ec.
2.13), e integrando sobre todas las longitudes de onda y todas las direcciones, obtenemos,

d

— 20dQ = F
dTAwI(T’Q)COS 0d

de donde,

/ I(7,0) cos®0dQY = Fr + H (2.16)
4

donde H es una constante de integracién.

Para realizar la integracién del lado izquierdo en la iltima ecuacion, debemos simplificar la
dependencia con la direccion de la intensidad especifica. En la denominada aprozimacion
de Eddington esta cantidad tiene la forma,

I Ioy(T) si0<O <7
Liy(1) sif<f<m
Vease la figura 2.8.
asi ,
9 2T
/ 1(7,6) cos 642 = - Loua(7) + Lin(7)
4m

pero,
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I(r) = % | 1.0d0 = %[I(mt(T) + Ln(7)]
y
F = \ I(7,0) cos 0dQY = w1y (1) — Iin(7)]

de donde se concluye por 2.16 que,

con la condicién de frontera 7 = 0, I = I,,4(0)/2 y F = 7l,,;(0), se concluye que
H = 2F/3, de donde finalmente,

I(r) = %(T—F g)

por la condicién de equilibrio termico (equilibrio radiativo) encontramos que S(7) = I(7)
y ademéds F' = anf s de donde finalmente se obtiene,
30T2 2
=y 45
Am 3

S(7)

que corresponde precisamente a la relacion que estabamos buscando. En ella se verifica
ademds la identidad de Eddington-Barbier, S(7 = 2/3) = 0T/}

En conclusién, cuando realizamos una serie de simplificaciones acerca del comportamiento
de la atmésfera estelar (LTE, geometria plana, independencia de la opacidad con la lon-
gitud de onda) podemos elaborar un modelo completo de su estructura y los resultados
obtenidos se corresponden muy bien con nuestra observaciones de esta region de la estrella.
El modelo aqui construido nos serd de gran utilidad en el estudio de la formacion en la
atmosfera estelar de las lineas espectrales, que sera el problema del que nos ocuparemos
a continuacion.

2.4 Lineas espectrales estelares

En secciones precedentes hemos mencionado el hecho de que las estrellas presentan un
caracteristico espectro de absorcién. El estudio del espectro de las estrellas representa una
de las principales herramientas en la comprensién de su estructura, origen y evolucién.
Nos proponemos en esta parte, hacer un analisis comprensivo de la naturaleza , estructura
y formacién de las lineas espectrales estelares que nos permitird mas tarde comprender
la relevancia y poder que tiene el andlisis de las mismas en la deduccién de valiosa infor-
macion acerca de las estrellas.
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CUERPO

1

1

i Espectroscopio [
1

o ! [
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P --7 A
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Figura 2.9: Sobre un cuerpo incide radiaciéon de intensidad especifica I,y. ; Cudles son
las caracteristicas espectrales de la radiacion que emerge de él 7

2.4.1 Formacién de las lineas espectrales estelares

Cuando se piensa en la naturaleza de los espectros estelares, una pregunta que surge de
inmediato es, ; por quétienen las estrellas espectros de absorcién ?.

Para dar respuesta a esta pregunta, estudiemos de manera simplificada y general la manera
como se producen las caracteristicas espectarles de la radiacién que emerge de un cuerpo.
Considérese la sencilla situacién de un trozo de materia en el que en general estd entrando
por un lado radiacion con intensidad especifica I, y del que sale radiacién cuyo espectro
queremos analizar(ver figura 2.9).

La ecuacion de transferencia radiativa para este sencillo caso se escribe como,

dl
A5 1
dT)\ A A

Si asumimos que S no varia apreciablemente con la profundidad 6ptica, e integrando por
separacién de variables, obtenemos :

I = Iyexp (—72) + Si(1 — exp (—7n)) (2.17)

Un analisis sencillo de la anterior expresion muestra que el primer término del lado derecho
incluye los efectos de la absorcién, que tienen como resultado la atenuacién (exponencial)
de la onda. Por otro lado el segundo término da cuenta de la contribucién del medio
a la energia de la onda por emisién de radiacién, contribucién que tiene una naturaleza
acumulativa (factor 1 — ezp (—7)).

Consideremos ahora dos situaciones distintas :

1. I, = 0, i.e. no existe radiaciéon incidente
a su vez en esta situaciéon podemos enfrentarnos con dos casos posibles :
a. 7, << 1 (Cuerpo poco opaco)

en este caso podemos hacer la aproximacién,

exp(—m) & 1—1,
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Continuo Térmico
B)\(To)

Espectro de emision resultante

1,

Pefil de absorcion

Ky

Figura 2.10: Espectro de la radiacién que emerge de un cuerpo a una temperatura 7, y
sobre el que no incide radiacién.

con lo cual 2.17 queda,

I, = S

Asumiendo k) independiente de la profundidad lineal, la profundidad o6ptica se
puede escribir 7, = k)ps. Asumiendo ademads para el cuerpo una situacién de
equilibrio termodindmico, i.e. Sy = By(7,), la relacién anterior queda,

I)\ = (pS)H)\B)\(TO)

En conclusién y como se ve en la anterior expresion, la radiacién saliente del cuerpo
tiene un perfil espectral (dependencia de I con )\) que representa la superposicién
del perfil de un cuerpo negro con la temperatura de la materia que atraviesa la
radiacién (aproximadamente la misma en todas partes) y del perfil de su opacidad
(Ver figura 2.10). Corresponde este caso a la produccién de un espectro de emision.

Notese que la situacién considerada, para la que se demostro aparece un espectro
de emision, coincide con la supuesta en la respectiva ley espectral que establece que
"gases (materia poco opaca) en emisién, a una temperatura dada 7T, sobre los que
no incide radiacién exterior, presentan un espectro como el descrito.

b. 7, >> 1 (Materia muy opaca)

en este caso exp (—7y) ~ 0. Asumiendo equilibrio termodindmico total, 2.17 queda,
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I = S\ = B\(T))

Es decir la radiacion emergente tiene el espectro de un cuerpo negro a la temperatura
del cuerpo en cuestion, es decir el espectro de la luz emitida es un espectro continuo.
De nuevo el resultado empirico de la espectroscopia se reproduce en este caso.

. I, # 0,i.e. el cuerpo esta baniado por radiacién exterior

De nuevo dos son los posibles casos en esta situacion :
a. 7, >>1
La situacién es idéntica a 1b.

El espectro producido es un espectro continuo. El principal aporte al continuo lo
hace el medio y la contribucién que hace la radiacién exterior desaparece por la
fuerte absorcion.

Esta situacion resulta de nuestro completo interés dado que puede ser asimilada a
la situacién que enfrentamos cuando estudiamos la naturaleza de la luz emitida por
las capas més interiores de la atmésfera de la estrella : segiin podemos verificar
por el andlisis de 1b. la radiacion emitida por estas capas donde la opacidad es en
extremo alta, , aporta el continuo observado en el espectro de la estrella.

b. 7')\<<1

En este caso 2.17 adopta la forma,

Iy = I, + A (Sy — L)

Si se da que S > I,, entonces la radiacion emitida tiene la forma,

Iy=1Iy+7\|Sx— 1|

Suponiendo a k) independiente de la profundidad 6ptica el resultado anterior se
convierte en,

Iy =1+ kxsp | Sx— I |

que corresponde a un espectro de emisién. Esto es, si sobre un cuerpo poco opaco
incide radiaciéque transporta energia inferior a la que emite el cuerpo en cuestion,
entonces la radiaciéon emergente del mismo tendrd , como en el caso la. un espectro
en el que se superpone el débil espectro de la radiacién incidente (supongamoslo
continuo) con la fuerte emisién del cuerpo, que a su vez estd gobernada por el perfil
de k) (ver figura 2.11).
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Continuo Térmico
B)\(To)

Espectro de emision resultante

1,

Pefil de absorcion

Ky

Figura 2.11: Espectro de la radiacién que emerge de un cuerpo con gran emisién y sobre
el que incide radiacién muy tenue con un espectro continuo.

Por otro lado si se cumple que S, < I, la radiaién emitida tendra una intensidad
dada por,

In=1Iy,—kxsp| Sy — I |

donde de nuevo se ha hecho la suposiciéon de independencia de x con 7.

Es este el caso para nosotros mas interesante. En esta situacion la radiaciéon emer-
gente presentard claras perdidas causadas por la absorcién del medio (nétese el
signo menos en la expresién para I,) y gobernadas por el perfil de k) (ver figura
2.12). El espectro obtenido serdun espectro de absorcién, en el que sobre el continuo
de la radiacién incidente se superpondran una serie de depresiones que indican las
posiciones de maxima absorcién del medio.

El andlisis anterior nos revela en sintesis la explicacion de la naturaleza del espectro
de las estrellas : Las capas interiores altamente opacas emiten por 2a. un continuo
determinado por una temperatura caracteristica asociada a ellas (por ejemplo T'(7 = 2/3))
: cuando esta radiacién atraviesa las capas méds exteriores y transparentes (7, << 1) de
la atmodsfera, que estan a una temperatura inferior y que por tanto emiten radiaciéon con
menor intensidad que la emitida por las capas mas profundas (S\ < I,,), se produce el
fenémeno de absorcion selectiva que le imprime al espectro final sus caracteristicas de
absorcion.
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Continuo de radiacion exterior

I)\o = B)\(To) Tc<To

0 = B)\(Tc)
Espectro de absorcion resultante

L=le-CK (S~ 1)

Pefil de absorcién

Ky

Figura 2.12: Espectro de la radiacién que emerge de un cuerpo con una emisiéon menor
a la intensidad de la radiacién incidente. Este es el caso para las capas superiores de la
atmosfera estelar.

2.4.2 Estructura de las lineas espectrales

Una vez se han producido absorciones en una cierta regién alrededor de una longitud de
onda establecida sobre el continuo de la luz que emana del interior de la estrella, aparece
sobre dicho continuo lo que llamamos una linea espectral de absorcién. En la region de
las lineas espectrales el continuo se deforma como lo muestra la figura 2.13.

Llamando F) el flujo radiativo en la longitud de onda A proveniente de la estrella y F,y
el flujo que observariamos si sélo existiera la contribucién del continuo emitido por las
regiones mas profundas de la misma, podemos construir lo que recibe el nombre de espectro
normalizado Fy/F,y (ver figura 2.14), y que serd de ahora en adelante nuestro punto de
partida a la hora de estudiar la estructura y el andlisis de las lineas espectrales estelares.
Sobre el espectro normalizado definimos el perfil de la linea espectral, Py,

F
Fc)\

El perfil de la linea es maximo en su centro, A = )\, y crece desde 0 hasta P, para luego
decrecer de nuevo hasta 0 a lo largo de todo el ancho real de la linea A\.
El interior de la linea define en el plano F)/F,y vs. A un area total A,, dada por,

00 00 F)\
Ao:/ P:/ 1-
A 0 A 0 Fc)\

Otra cantidad de relevancia en el estudio de las lineas espectrales recibe el nombre de
ancho equivalente W) que se define como el ancho de un rectdngulo de altura unitaria

P=1-
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y >

Figura 2.13: Naturaleza del espectro de absorcion de una estrella en un diagrama de flujo
de radiacién contra longitud de onda.

Figura 2.14: Estructura de una linea espectral en u diagrama normalizado.
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Linea delgada Linea saturada Linea gruesa

Vi

Figura 2.15: Tipos de lineas espectrales.

que en el diagrama espectral normalizado encierra un area igual a la de la linea. Por su
definicion,

W,\OX1=A,\O

00 F)\
Wo:/ 1—

A 0 Fc)\

De acuerdo a la magnitud de los procesos absorbentes, la linea puede ser de tres tipos :
Lineas espectrales delgadas (thin lines), lineas espectrales saturadas y lineas espectrales
gruesas (thick lines). (Ver figura 2.15).

En la region de las lineas espectrales delgadas el espectro de la estrella se aleja levemente
del continuo en su base (P, << 1). Cuando los procesos absorbentes son suficientemente
intensos gran parte de la emision del continuo en la longitud de onda central de la linea
desaparece del espectro estelar (P, ~ 1) formando lo que se llama una linea espectral
saturada. Si la intensidad de los procesos de absorcién se extiende incluso mas alla y
mas aca de la longitud de onda central, la linea adquiere una perfil bien particular con
pendientes regulares y una base aplanada (P ~ 1, para A\, — € < A < A\, + €) ; este tipo
de lineas espectrales reciben el nombre de lineas espectrales gruesas.

Dado que son los procesos de absorcién los que determinan en 1ltima instancia la estruc-
tura de las lineas espectrales, nos ocuparemos un momento de estudiar los principales
procesos en la materia estelar que contribuyen a la extraccién de energia de la radiaciéon
que la atraviesa. Nos propondremos también establecer de que manera cantidades como
la opacidad de la materia en la atmosfera estelar determinan el perfil de las lineas de
absorcién.

En general, el fenémeno de absorcién ocurre cuando un trozo de materia por sus propiedades
particulares roba por un momento energia a la radiacién que lo atraviesa en una determi-
nada longitud de onda devolviendola (en la situacién general) posteriormente en la forma
de radiacién con otra longitud de onda o con la misma pero emitida en una direcciéon
distinta de la original.

Microscopicamente se reconocen fundamentalmente 4 procesos posibles de absorcién en
la materia estelar.

1. Absorcion por transicidn ligado - ligado (bound-bound)
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En este proceso uno de los atomos del medio con un electrén en un estado ligado
absorbe un fotén con una longitud de onda precisa proceso en el cual el electrén
correspondiente realiza una transicion a otro estado ligado. Este tipo de proceso es
el principal responsable de la formacién de regiones localizadas de absorcion en el
espectro estelar, i.e. lineas espectrales.

La opacidad del medio en virtud de estos procesos, ks dependerd de la composicién
quimica y las condiciones partiuculares a la que se encuentren sometidos los atomos
del medio.

. Absorcion por transicion ligado - libre (bound-free) Las transiciones ligado - libre

corresponden a procesos de ionizacion en los cuales un electrén en un estado ligado
de un atomo particular recibe de la radiacion electromagnética que bana el medio
la energia suficiente para superar la barrera impuesta por el potencial de ionizacion
proceso en el cual queda finalmente en un estado libre caracterizado por una energia
cinética definida.

Este tipo de procesos como es de esperarse por su propia naturaleza tienen una
contribucién continua a la absorcién del medio, esto es fotones de muchas longi-
tudes de onda seran absorbidos dejando en cada caso al electrén en un estado libre
correspondiente a una energia cinética distinta.

. Absorcion por transicion libre - libre (free - free) En este proceso un fotén es

absorbido completamente por un electréon que se encuentra en un estado libre pro-
duciendo el cambio en el estado del electrén hacia otro estado también libre (cambia
su momentum). Las transiciones libre - libre pueden ser producidas por fotones de
muy distintas longitudes de onda, con lo que este proceso realiza también un aporte
continuo a la absorcion de la materia estelar.

. Absorcidn por dispersién electrénica (electron scattering) Los procesos de dispersién

electrénica o dispersién de Thomsom tienen lugar cuando un fotén del medio es
dispersado por un electrén en un estado libre. Fotones de todas las longitudes de
onda pueden ser dispersados por este proceso, que es ademds altamente improbable
y que sélo se vuelve importante a muy altas temperaturas. El aporte que hace a la
absorcion de la materia estelar es como en los dos casos anteriores continuo.

La opacidad total del medio k, sera , teniendo en cuenta la contribucién de cada proceso,
igual a,

Kx = Expb T Kapf + Exff T Kxes

que se puede considerar también como la suma de una contribucién ”puntual” a la ab-
sorcion ky; = Ky y la constribucién continua a la misma Ky = Kapf + Kx ff + Kxes, asi

b
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Kx = Kxl+ Kae

Conocido en algtin detalle los distintos mecanismos que dan lugar a la absorcién en el seno
de la atmosfera estelar indaguemos ahora por la manera como, los procesos de absorciéon
descritos afectan la radiaciéon que la atraviesa generando lineas con perfiles definidos, i.e.
busquemos la conexién explicita entre el perfil Py, de una linea y el valor de la opacidad
en las longitudes de onda correspondientes a ella.

Por simplicidad, consideremos la formacién de una linea delgada, i.e. Py, << 1. Para el
caso es de esperarse que exista una dependencia directa entre la opacidad puntual ky;, y
el mencionado perfil, de modo que para un medio muy opaco en una cierta longitud de
onda la profundidad de la linea correspondiente sea también mayor.

Asumamos para la atmoésfera la validez de todas las suposiciones y por tanto los resul-
tados obtenidos en la seccion 2.3. Segtn dichos resultados podemos asumir que el flujo
radiativo F) correspondiente a cualquier longitud de onda en el espectro de la estrella, es
igual en virtud de la relacién de Eddington Barbier al valor del flujo B, que emana de
un cuerpo negro con la temperatura de una capa para la cual 7, = 2/3. El flujo esperado
en el continuo Fiy sobre el que se superponen las lineas espectrales, gozard de las mismas
caracteristicas pero la profundidad optica a considerar sera la correspondiente a la ab-
sorcién en el continuo caracterizada por la opacidad k) .. En virtud de esto, el perfil de
la linea espectral delgada considerada, evaluado en una longitud de onda A en su interior
estaradado, por definicion, en los siguientes términos,

Fex — Fy
Fc)\

P _ B)\(T)\yc = 2/3) — B,\(T)\’l = 2/3)
A Bx(Ta. = 2/3)

Py =

Dado que Py, << 1, F\ = F_,, de aqui se sigue por tanto que la regién en la atmosfera
desde la cual es emitida la radiaciéon que contribuye tanto a F)\ como a F_., es aprox-
imadamente la misma, i.e. 7). & Ty;, de donde, asumiendo independencia de x con
la profundidad lineal se puede concluir que Ky =~ Ky, y asi kKy; << Kj. como era de
esperarse para una linea delgada en la que la absorcién puntual es casi nula.

La vecindad entre las capas 7). = 2/3 y 7, = 2/3, nos permite realizar una expansién de
By(7x = 2/3) alrededor de 7, . que tiene la forma,

dB
Bi(ry =2/3) » Ba(mae = 2/3) + A ATye
Txelr, =2/3
el perfil de la linea queda por tanto,
B
P)\ = — d(ln )\) AT)\,C
ATae |ry =23
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por otro lado tenemos, despreciando la dependencia de la opacidad con la profundidad
lineal, la sencilla relacién entre 7\ y 7,

TA _ Kal+ Kae
Txc Kc

De aqui tomando ky; << k. se obtiene por una sencilla manipulacién algebraica que,

LW
Tae = TA(1l — —)
Rl
cuando 7, = 2/3 tenemos,
2 K)1
T)‘,C = 2/3 — = ’
Rl
de donde,
2 Kl
AT,\,C - ’
3 Kl

Finalmente el perfil de la linea queda,

_ 26 d(inBy)

P, =
3 R dT)\’C

(2.18)
7'/\,022/3

Una consecuencia interesente en nuestro conocimiento de la estructura de las lineas es-
pectrales se sigue de la ultima relacion : En ella es clara la conexion directa existente
entre el valor del perfil de la linea y la opacidad de la materia en la longitud de onda
correspondiente. La importancia de este resultado radica en el hecho de que el compor-
tamiento de ky; determinara completamente la forma de la linea y viceversa el estudio
de la linea nos informara de la manera como absorbe radiacion en distintas longitudes de
onda la materia estelar. Es esta doble relacion la que le permite al astrofisico extraer un
gran volumen de informacién examinando sélo el espectro de la estrella.

Nos resta por ahora preguntarnos, para distintas condiciones materiales ;, qué forma
adopta la opacidad puntual xy ;7.

La mas sencilla situacion considerada es aquella en la cual la opacidad puntual se hace
cero en todas las longitudes de onda excepto en aquella correspondiente a la linea misma.
En ese caso ella, al heredar las propiedades de k en virtud de 2.18, se nos presenta como
infinitamente delgada.

La situacion real es sin embargo enteramente distinta : las lineas presentan anchos fini-
tos, lo que por tanto implicara que la opacidad puntual es distinta de cero incluso en las
vecindades de la longitud de onda central. Este fenémeno recibe el nombre de ensan-
chamiento de la linea y obedece a distintos mecanismos conectados con su formacién. A
continuacion estudiaremos los distintos procesos por los cuales la opacidad puntual sufre
un ensanchamiento responsable por el ancho finito observado de las lineas espectrales.
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1. Ensanchamiento natural

Como vimos las lineas espectrales de absorcién aparecen en el espectro de una
estrella cuando tienen lugar en la atmdsfera de la misma procesos de absorcién
correspondientes a transiciones electrénicas entre estas ligados de un dtomo. La
transicion electrénica puede en general ocurrir entre estados excitados del dtomo
considerado. Un estado atémico excitado se caracteriza por tener un tiempo de
vida finito : el estado es inestable. Si se pretendiera realizar una medida de la
energia del electron en un estado como este, se contaria sélo con un tiempo #;/;
(vida media del estado) para hacerlo. El valor de la energia obtenido tendria una
incertidumbre, en virtud del principio de Heisenberg, dado por,

h

AFE =
27Tt1/2

Para realizar una transicién entre dos estados inicial y final, con energias F; y Ey,
es necesaria la absorcién de un fotén con longitud de onda,

hc
A= ———
E; - E;
pero la energia de ambos estados es incierta por su tiempo de vida finito, lo que
introduce una incertidumbre en la longitud de onda del fotén absorbido dada por,

he (
(Ef — Ey)?

2?2 1 1
AN = < + )
2we \tijop 2

Esto es, el atomo considerado no sélo estara en capacidad de absorber fotones con la
longitud de onda correspondiente al valor exacto de la diferencia de energia entre los
estados, sino que otros fotones de longitudes de onda en el rango (A, — AN/2, A, +
A\/2) podrén también ser absorbidos en virtud de la incertidumbre que gozan las
energias individuales de los estados inicial y final.

Este fenomeno recibe el nombre de Ensanchamiento Natural de la Linea FEspectral
y aparece en general en las lineas producidas en todas las condiciones por cualquier
cuerpo. En este sentido el fenémeno es inherente a la naturaleza misma del proceso
de absorcién o emision por transiciénes ligado - ligado.

Una cosa debe aclararse. Aunque fotones con longitudes de onda cercanas a la
central pueden ser absorbidos también, la intensidad o frecuencia con que seran
retenidos por el medio, dependera de la ”distancia” a la que se encuentren del centro
de la linea : fotones con longitudes de onda igual a la central seran abundantemente
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retenidos y la probabilidad de retencién disminuira gradualmente hacia las alas de
la misma. El fenémeno conduce a la clésica estructura de las lineas.

Calculos detallados demuestran que el coeficiente de absorciéon puntual para una
longitud de onda A cecana al centro de la linea se comporta como m Lo que
da al perfil de la linea una dependencia similar con \. Este tipo de perfil particular
se conoce como perfil de Lorentz.

2. Ensanchamiento colisional o por presion

En el medio en el que se produce una linea espectral (un gas por ejemplo) pueden ser
frecuentes las colisiones con atomos o iones del mismo medio. Durante el proceso
de colision la interaccién de los electrones de uno de los dtomos con el nicleo y
la nube de electrones del otro puede alterar la estructura de los niveles de enrgia
de ambos. En el proceso la energia de transicion entre dos niveles vecinos puede
alterarse también admitiendo la posibilidad de que otros fotones con longitudes de
onda distintas de la correspondiente a la diferencia de energia inicial puedan ser
absorbidos. El fenémeno conduce finalmente a un ensanchamiento en las lineas
producidas por transiciones entre estados que son alterados por las colisiones. De
manera natural este tipo de alteracion de las lineas espectrales recibe el nombre de
Ensanchamiento por colisiones.

Para cuantificar el efecto utilizemos el resultado obtenido en el numeral anterior,

A2 1 1
AN = < + >
2me \tijop  tiy2

Para simplificar nuestro andlisis asumamos que se produce una transicién entre
un estado excitado alterado por la colisién y con vida media #1/5 y uno estable y
practicamente inalterado por la colision. La interpretacion de t/, sera para este
caso algo distinta : se pretende ahora realizar una medida dela energia de un estado
electrénico dado. La enrgia de dicho estado sin embargo es alterada por un proceso
colisional que tiene una duracién media #1/5 y que corresponde al plazo con el que
se cuenta para realizar la medida.

i, Cudl es ahora el tiempo medio que dura una colisién en el medio considerado ?.

Imaginemos un medio formado por particulas esféricas (4tomos o iones) de radio
T4, tal que n es su densidad nimerica (ver figura 2.16). Sigamos la pista de una
de las particulas que en relacién al medio en reposo se mueve con velocidad v
constante. La geometria de la particula considerada implicard que en su camino
interactia solo con otras particulas cuyo centro se encuentra a una distancia 2r, del
suyo propio. Podemos por tanto simplificar aun mads la situacién imaginando que
estudiamos en lugar del movimiento de una particula esférica de radio r, en medio
de otras particulas idénticas, el movimiento de una particula de radio 2r, en medio
de puntos con la misma densidad numérica originalmente supuesta.
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Situacion equivalente

Figura 2.16: Un medio formado por particulas esféricas de radio r,,.

Supongamos que transcurre un tiempo t, durante el cual nuestra particula recorre
una distancia vt encontrando en el camino un total N de puntos con los que inter-
actua. El volumen cubierto por la esfera en movimiento en el tiempo considerado,
serd igual al volumen de un cilindro de radio 2r, y altura vt (ver figura 2.16). De
modo que N estraa dado por,

N =n x [1(2r,)* X vt] = novt

donde o es la seccién eficaz (cross section) para la esfera considerada.

El camino libre medio de la particula en el medio estara asi dado por,

y el tiempo medio de interaccién puede considerarse igual a,

liyjp=—=—
v nov

Finalmente el ensanchmaiento producido por el fenémeno de colisiones en el medio
sera ,

A2 2kT
AN = —noy/ —
21 m
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Donde hemos asumido que v = /2kT/m es la velocidad promedio de una particula
en un medio a una temperatura 7', formada por particulas de masa media m y con
una distribucién maxwelliana de velocidades.

El fenémeno de ensanchamiento por colisiones explica las diferencias espectrales
existentes entre los tipos de Morgan y Keenan. En la seccién 1.8 habiamos hecho
notar que cuando se examinan los espectros de estrellas del mismo tipo de Harvard se
nota que el ancho total de las lineas, las mismas para todos, variaba de unas estrellas
a otras, siendo mayor cuando la estrella era menos luminosa y menor en la situacion
contraria. Ahora estamos en capacidad de explicar el fenémeno : Las estrellas menos
luminosas, y por tanto las mas pequenas, tienen atmésferas més densas (mayor n)
que las estrellas mas luminosas. De la expresion para el ensanchamiento colisional
se sigue que sus | ineas deben ser por tanto mas anchas que las correspondientes a
las de estrellas, con la misma temperatura, pero mas luminosas, i.e. mas grandes.

El similar origen del ensanchamiento natural y el ensanchamiento por colisiones
implica que en el Ultimo caso como en el primero se produce un perfil lorentziano
para la linea.

3. Ensanchamiento Doppler

El efecto doppler producido por el movimiento constante de las particulas de un
medio que produce una linea espectral es la mds natural y directa fuente de ensan-
chamiento de una linea espectral.

Imaginemos un haz de radiacién que atraviesa un medio formado por dtomos de una
mismo tipo y que estan en capacidad de absorber en reposo un fotén de longitud
de onda )\,. El haz de radiacién sin embargo encuentra los 4tomos en muy distintos
estados de movimiento : algunos de ellos tendrdn una velocidad que es perpendicular
a la direccién de propagacién de la radiacién y por tanto absorberan los fotones que
tengan exactamente longitud de onda ), ; otros sin embargo tendrén una velocidad
en la direccién de propagacion de la radiacion, llendo a su encuentro por lo que
absorberan fotones con longitudes de onda mayor que A,, o en direccién contraria
absorbiendo fotones con longitud de onda menor que A,. El resultado final serd
que fotones de longitudes de onda vecinas a A, seran absorbidos, produciendo un
ensanchamiento de la linea correspondiente.

Si asumimos que la velocidad promedio de las particulas del medio esta dada en
virtud de la estadistica de Maxwell, por v = v2kT m, por efecto Doppler la maxima
y la minima longitud de onda absorbida por el medio sera :

\)\—AO\_U

Ao c

el ensanchamiento doppler total estara finalmente dado por,
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Perfil lorentziano
(Natural y colisional)
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Figura 2.17: Perfil de Voigt de una linea espectral.
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La forma de la distribucion de las componentes de la velocidad de las particulas del
medio en la direccién de propagacion de la radiacién, revela que el perfil de la linea
ensanchado por efecto doppler es un perfil que cae como exp (A — A,), que recibe el
nombre de perfil Gaussiano.

La linea formada finalmente y afectada por los distintos procesos descritos, poseerd un
perfil que resulta de la superposicion de los perfiles lorentzianos introducidos por los
ensanchamientos colisional y natural y el perfil gaussiano por el que es responsable el
ensanchamiento doppler. Este perfil total recibe el nombre de perfil de Voigt(ver figura
2.17). Las lineas con un perifl de Voigt se dice que tienen nicleos Doppler (cerca al centro
el ensanchamiento Doppler es mas acusado) y alas lorentzianas (en la regién de las alas
de la linea, donde el efecto introducido por doppler ha desaparecido casi completamente,
aun se mantiene la alteracién producida por las colisiones).

2.5 Analisis Espectral

Los resultados obtenidos hasta ahora del estudio de la estructura y formacion de las lineas
espectrales nos revelan que el espectro de la estrella es una fuente de abundante infor-
macion acerca de aspectos como la composiciéon quimica y las condiciones de la materia
que constituyen la atmosfera estelar.

Se da el nombre de anélisis espectral, al conjunto de herramientas tedricas utilizadas para,
a partir del estudio de la estructura de las lineas en el espectro de una estrella obtener
informacién relativa a la misma. El objetivo de esta seccién serd el de revisar algunas de
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estas herramientas mostrando de manera natural algunos de los resultados mas conocidos
conectados con las estrellas y que se siguen del estudio de su espectro.

2.5.1 La curva de crecimiento

Imaginemos una linea espectral particular que es producida por una especie atémica dada,
cuando se produce una transicion desde un estado inicial a un estado final bien definido.
La cantidad de atomos o iones que absorben radiacién que contribuye a la formacién de
la linea considerada afectard directamente las cardcteristicas de la misma : un mayor
nimero de absorbentes potenciales causara por ejemplo un aumento de la profundidad y
el ancho mismo de la linea espectral, es decir de su area total.

En esta seccién trataremos de mostrar como afecta el nimero de dtomos o iones ab-
sorbentes las caracteristicas de una linea espectral. En nuestro analisis utilizaremos como
parametro de relevancia el conocido como ancho equivalente de la linea espectral, el que
esta como lo vimos en la seccion anterior directamente relacionado con su area.

Un célculo preciso de la opacidad puntual xy; en una linea espectral dada demuestra
en general una dependencia lineal de dicha opacidad con el parametro N,f, donde N,
representa el nimero de atomos potencialmente aborbentes en el interior de un cilindro
de area transversal unitaria y que se extiende desde la estrella hasta el observador ; f es
un parametro atémico conocido como la intensidad del oscilador y que esta directamente
relacionado con la probabilidad de que se produzca la transiciéon atéomica correspondiente
a la linea espectral considerada, frente a otras transiciones posibles desde el estado en el
que se encuentran los atomos potencialmente absorbentes.

., De quémanera depende el ancho equivalente W), de N, f 7.

Por la definicién de W, este se encuentra directamente relacionado con el perfil P de la
linea. La pregunta anterior se convierte por tanto en cémo estd relacionado el pefil de la
linea con el parametro mencionado.

En la seccién anterior mostramos que para lineas delgadas (kx; << k) el perfil estaba
dado por,

_ 25y d(inBy)

P, =
3 Ii)‘,c dT,\,C

7',\,022/3

Aqui encontramos una dependencia explicita del perfil con la opacidad que a su vez esta
relacionada con el parametro de interés N,f. Pero, ; qué sucede en el caso de lineas
saturadas o gruesas (ky; > kx.) 7. La expresiéon anterior deja de tener validez en este
caso y cualquier dependencia explicita del perfil con la opacidad puntual es muy dificil
de obtener. Sin embargo es posible intentar construir una expresién general para el perfil
basada en la obtenida para el caso de lineas delgadas y la cual tenga como caracteristica
que en los limites cuando ky; << Ky, ¥ kx; >> Ky reproduzca las situaciones conocidas.
Introduzcamos la funcién X (\) dada por
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log W,

log (N.f)

Figura 2.18: La curva de crecimiento.

_ 2ry d(inB)

X\ =
( ) 3’{')\,c dT)\,C

Tx,e=2/3
Con base en ella podemos por razones que examinaremos a continuacion construir el sigu-
iente perfil propuesto, valido tanto para las lineas delgadas como para las lineas gruesas,

X(\)

Py=
AT X(O) +1

noétese que cuando ky; << Ky, , X(A) << 1y Py = X()). Este corresponde al caso de
lineas delgadas. Por otro lado cuando ky; >> k5., Py = 1, que coincide con la situacién
de una linea saturada y gruesa. El perfil propuesto satisface las condiciones asintéticas
exigidas y puede considerarse una buena aproximacién al perfil real.

Dada la dependencia conocida de X (\) con el pardmetro N,f hemos encontrado final-
mente la manera como depende en general el perfil de la linea y por tanto el ancho
equivalente con el parametro mencionado,

© XN
W)\(Naf)_/o X()\)-i-l

Esta ultima funciéon recibe el nombre de curva de creciemiento y expresa la relacion
existente entre el drea de una linea espectral y el nimero de absorbentes potenciales
presentes en la atmosfera estelar.

El calculo preciso de W para una linea particular nos permite construir la grafica de la
figura 2.18.

En la curva de crecimiento se reconocen claramente 3 regiones : en una primera, el drea
de la curva (recuerdese que estd cuantificado por W), ) es directamente proporcional al
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nimero de atomos N, ; esta regién corresponde a la situacién de no saturacién. Cuando
la linea se satura el area sigue creciendo conforme crece N, pero por claras razones lo
hace a una menor rata (W, ~ 1/In(N,f)). Cuando el ancho de la linea se ha hecho
suficientemente grande empiezan a ser importantes los efectos del perfil lorentziano y la
linea que antes se veia como una caja rectangular empieza a tener alas cada vez mds
profundas y extensas ; esto causa un aumento en la velocidad de crecimiento del area de
la linea que se manifiesta en la curva como una dependencia W, ~ /N, f.

En el trabajo practico, una vez obtenido el espectro de la estrella y medido el ancho
equivalente de una linea de interés se procede a buscar, utilizando la curva de crecimiento
correspondiente, el valor de N,.

2.5.2 Las ecuaciones de Boltzmann y Saha

., Es el nimero de dtomos o iones que pueden absorber radiacién correspondiente a una
cierta linea espectral, un indicativo directo de la cantidad total de atomos o iones de la
especie considerada presentes en la atmdsfera estelar 7, esto es, si se observan muy pocos
4dtomos de Hidrogeno que pueden absorber por ejemplo fotones correspondientes a la linea
H, de la serie de Balmer, entonces ;, es necesario concluir que existen muy pocos atomos
de Hidrégeno en la atmésfera estelar ?. La respuesta obvia es : NO.

Los atomos de una determinada especie estaran distribuidos, en determinadas condiciones,
en los distintos estados energéticos disponibles. El niimero de &tomos que pueden absorber
una cierta longitud de onda dependera de la fraccion del total de atomos de la especie
dada que estén en el estado enrgético correspondiente, fraccién que puede ser en algunos
casos igual a cero. Asi por ejemplo la no deteccién de la linea H,, en el espectro de una
estrella no serd pues un indicativo de la ausencia total de dtomos de hidrégeno en su
atmosfera.

El objetivo de esta secciéon serd mostrar como en determinadas condiciones se puede
calcular la distribucién de los atomos o iones de una especie en los estados energéticos
disponibles, lo que nos permitira construir herramientas matematicas para a partir de la
cantidad de atomos de una especie que producen una linea dada deducir la cantidad total
de atomos de esa especie presentes en la atmadsfera estelar.

Consideremos un gas formado por atomos de una especie particular. En el gas, que
estd a una temperatura T, existen un total N de dichos atomos. Todos se encuentra
inicialmente en un estado caracterizado por la energia E; (el estado base por ejemplo).
Las colisiones con otros 4tomos pueden ceder la enrgia necesaria para que el 4tomo realize
una transicién a un estado superior caracterizado por la energia E,. La probabilidad
de que esta transicién ocurra, puede considerarse igual a la probabilidad de que en una
colisién el proyectil (otro 4tomo) tenga exactamente una energia E, — E; ; si suponemos
que el gas es descrito por la estadistica de Maxwell-Boltzmann, la probabilidad es,

P(E=E, — E) ~exp(—(E,— E)/kT)
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Si suponemos que existen g, estados electrénicos distintos para los cuales la energia es
la misma E,, la probabilidad de que una colisién deje a un atomo en el estado n estara
entonces dada por,

P(TL) ~ gn€Ip (_(En - El)/kT)

del total N de atomos en el gas estaran en el estado a, un nimero N,, dado por,

N, = N x P(n) ~ Ngyexp (—(E, — E,)/kT)

y la razén entre el nimero de dtomos en el estado a y el nimero de los que estdn en el
estado m serd ,

0 = I (B~ En)/KT) (219)

Im

La anterior expresion recibe el nombre de ecuacion de Boltzmann, y describe la dis-
tribucion de los &tomos del gas considerado entre los estados energéticos ligados disponibles.
Nétese que dicha distribucién dependerd de la temperatura del gas, lo que nos da un primer
indicativo de que las lineas presentes en el espectro de una estrella no sélo dependen de la
composiciéon quimica de la estrella sino también de la temperatura a la que se encuentran
los gases en su atmosfera.
En la descripcion que hemos hecho en los parrafos anteriores, consideramos un gas formado
por atomos neutros. j Qué pasa si se dan las condiciones (altas temperaturas que hacen
muy violentas las colisiones, un alto flujo de radiaicén muy energética, etc.) para que
algunos de los 4tomos se ionizen ?. En este caso y dada la distinta estructura energética
de los iones formados, cada uno de ellos deberd ser tratado como una especie distinta, y
la distribucion de los atomos en los diferentes estados disponibles debera tener ahora en
cuenta la posibilidad de que el 4&tomo pase a otro estado de ionizacién °.
Considérese un dtomo en el estado de ionizacién i-esimo (i=1(dtomo neutro), 2 (perdida
de 1 electrén), 3 (perdida de 2 electrones)...). La probabilidad de que ese 4&tomo pase, por
colisiones, al estado de ionizacién inmediatamente superior i+1, estara dada por,

&

P(i—i+1)=P(i+1) ~ Ziyexp (—x:/kT)

donde x; es la energia necesaria para arrancar un electrén al ion i-esimo y convertirlo en
el ion i+1. Esta energia recibe el nombre de potencial de ionizacion. El factor Z;11 que
aparece en la expresién anterior indica el nimero de configuraciones electrénicas posibles
en las que puede encontrarse el ion ¢ + 1 después de la transicién. Esta es la conocida
funcién de particion de la fisica estadistica y estd dada para el caso considerado por,

9Los distintos iones de una especie atémica dada se representan con el simbolo de la especie dada y un
nidmero romano que indica el estado de ionizacién correspondiente. Asi el ion HI correspondera al primer
estado de ionizaciéon que por convencién es aquel estado en el que se han perdido 0 electrones, esto es
HI representa el &tomo neutro. HII es el segundo estado de ionizacién del Hidrégeno y corresponde a la
perdida de 1 electrén. FeVI el ion de Hierro que ha perdido 15 electrones, y asi sucesivamente.
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o
Z; = Z gjexp (—(E; — Ev)/kT)
=1
donde g; representa el grado de degeneracién del estado electrénico caracterizado por la
energia F;, con j = 1 para el estado base del ion.
Un céalculo detallado muestra finalmente que la razén entre el niimero de iones en el estado
i+ 1 y aquellos que se encuentran en el estado i, estara dada por,

Ni+1 _ Zi+1 2kT (27rmekT

3/2
ot = D 2L (20T o (i) (2:20)

Esta tltima recibe el nombre de ecuacidn de Sahay cuantifica la distribucion de los atomos
del gas en los distintos estados de ionizacién disponibles.

En la ecuacién de Saha P, representa la presion electrénica que se relaciona con la densidad
numérica de electrones por la expresion, P, = n.k1T. La presencia de esta cantidad en la
ecuacién 2.20 se debe al hecho de que los electrones libres en el medio pueden recombinarse
con los iones presentes y disminuir asi la concentracién de los mismos.

Las ecuaciones de Boltzmann y Saha son las principales herramientas teéricas disponibles
para determinar, utilizando observaciones espectrales, la composicién quimica de una
estrella. En el siguiente ejemplo se ilutra la manera como son utilizadas.

Ejemplo 1

Las lineas de Balmer son producidas cuando el dtomo de Hidrogeno realiza
transiciones desde o hacia el segundo estado eléctronico. Realizar una grafica
en la que se muestre la dependencia con la temperatura de la intensidad (el
area) de las lineas de esta serie espectral, en el rango 2000 K < T < 20000 K.

Solucion

Habiamos dicho en la seccién anterior que la intensidad de una linea dependia
en general de la cantidad presente atomos que pueden producirla. En el caso
de todas las lineas de la serie de Balmer, sélo los atomos de Hidrogeno que se
encuentren en el segundo estado energético pueden producir la absorciéon corre-
spondiente. Sera nuestro interés inicial por tanto determinar, con la ayuda de
las ecuaciones de Boltzmann y Saha, la manera como varia con la temperatura
la concentracién de atomos de Hidrégeno en este estado energético.

La energia necesaria para que un atomo de hidrogeno inicialmente en el estado
base haga una transicién al tercer nivel, resulta, por lo que conocemos de su
estructura, igual a E3 — Ey = 13,6eV (55 — 53) ~ 12eV. A una temperatura
muy alta, digamos 7" = 20000k la energia media involucrada en las colisiones
atomicas es k1" = 1,7eV. Este razonamiento nos muestra que en general

podemos considerar que todos los dtomos de hidrégeno en estado neutro se
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encuentran en el estado base o en el primer estado excitado. Esto nos da la
posibilidad de escribir

Ny Ny, N
Nror  Nao+ Ni Nror

(2.21)

pero todos los dtomos de hidrégeno del gas pueden encontrarse sélo en los dos
primeros estados de ionizacién (el tercero no existe), asi que Nyror = N;+ Ny;.
La ecuacion anterior puede escribirse por tanto asi

Ny 1 1
Nror 1+ Ny/Ny1+ Ny/Nyg

La ecuacion de Boltzmann nos permite calcular dada la temperatura la razén
N»/Nj. Paraeste caso Eo—FE; = 13,6eV (5 —5) = 10, 2eV. Ademds, sabemos
que el grado de degeneracion del estado n-esimo del dtomo de Hidrégeno estéd
dado por g, = 2n?, asf que g» = 8, g1 = 2. La ecuacién de Boltzmann queda
por tanto

Ny

A gexp (10, 2eV/kT) = dexp (—122695, 65K /T)
1

La ecuacién de Saha nos permite, por otro lado determinar el valor de la
razén Np;/Nj. Para este caso x; = 13,6eV. La funcién de particién para
el segundo estado de ionizacién del dtomo de hidrogeno tiene el valor trivial
Zrr = 1 dado que sin electrones el atomo soélo tiene disponible un estado posi-
ble correspondiente al del nucleo desnudo. Para el primer estado de ionizacién
nos enfrentamos con una suma infinita de términos (cada uno correspondiente
a un estado excitado del dtomo neutro) sin embargo la presencia del expo-
nencial exp (—(E; — E1)/kT) nos da la posibilidad de descontar el aporte de
los términos con k > 2, dado que para ellos y como se mostro anteriormente
E; — E, >> kT ; asi

Zr = g1+gsexp (—(Es — E1)/kT) = 2+8exp (—10,2eV/kT) = 2(1+4exp (—122695,65K/T))

Finalmente por la ecuacién de Saha obtenemos,

Nir 1 1
~ 2 =0,033m N~ K=%/2 —T5/? —163594, 2K /T
N, oo T dewp (—122695, 5K T) L 2P 2K/T)
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Figura 2.19: Variacién con la temperatura de la concentraciéon de dtomos de Hidrégeno
en el primer estado excitado, y que producen las lineas de Balmer.

Cuando se reemplazan las funciones No/Ny(T) y Ni/Ni(T, P.) en 2.21, se
obtiene el valor de la concentracién de atomos de Hidrégeno que pueden pro-
ducir las lineas de Balmer a distintas temperaturas y presiones electronicas.
Tomando un valor tipico para la presién electrénica P, = 50Nm !, se con-
struye la gréafica de la figura 2.19.

La dependencia de la intensidad de las lineas espectrales con la temperatura
tendra un comportamiento parecido a la curva presentada ; algunas diferencias
podrian deberse a efectos de los ensanchamientos descritos y en particular la
altura maxima de la curva de intensidad de la linea para cada componente
de Balmer dependeria de la probabilidad de que se produzca la transicion
correspondiente a la linea, i.e. de el factor de intensidad del oscilador, f,
introducido en la seccion anterior.

La curva de la figura muestra un maximo alrededor de los 9900 K : es este el
valor de la temperatura de un gas en el cual se producen las lineas de Balmer
mas intensas. Esto se corresponde muy bien con lo que se encuentra del
estudio de los espectros estelares, donde vimos que esta serie de lineas exhibia
su maxima intensidad para estrellas del tipo de Harvard A, cuya temperatura
promedia resultaba ser precisamente cercana a los 10000 K.

El mismo anélisis realizado en el ejemplo para el caso del Hidrégeno, se puede llevar a
cabo, con dificultades oviamente superiores, para el caso de otras especies atémicos cuyas
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Figura 2.20: Dependencia de la intensidad de las lineas de otros elementos con la temper-
atura.

lineas estdn presentes en los espectros estelares (ver figura 2.20). Los resultados de un
andlisis como este coinciden perfectamente con la informacién contenida en el sistema de
clasificacién espectral de Harvard.

Nos resta ahora dar respuesta a la pregunta inicial : el andlisis del espectro estelar uti-
lizando la curva de creciemiento permite determinar la cantidad de atomos en el estado
energético adecuado para producir la absorcién correspondiente a una linea espectral
dada. A partir de este valor ; como se determina la cantidad total de atomos de una
especie presentes en la atmosfera estelar 7. La respuesrta es ahora clara : Una vez se ha
obtenido el valor de la temperatura efectiva de la estrella, se determian por los métodos
descritos en esta seccion la concentracion correspondiente de atomos en el estado consid-
erado. Conciendo el valor total de estos ultimos se puede encontrar el nimero de atomos
del tipo correspondiente presentes en la atmosfera estelar.

Utilizando este método ha sido posible determinar con precision la composiciéon quimica
de muchas estrellas. En la tabla 2.1se presenta los resultados obtenidos para la que mejor
conocemos, nuestro Sol.

2.6 Ejercicios

2.1 En la fotosfera solar (primer estrato de la atmésfera solar solar) la densidad media es
p=2,5x10""gr/cm?. La opacidad de la materia que la constituye es en A\ = 50004
es Ksooo = 0,264cm?/gr. Asumiendo que la opacidad y la densidad no varfan con
la profundidad en la fotosfera solar, calcular la profundidad lineal para la cual
Ts000 = 2/3. Interpretar el resultado.

2.2 El estudio de la transferencia radiativa en el interior de una atmdasfera plano-paralela
condujo al siguiente resultado para la intensidad especifica en la superficie de dicha
atmosfera,
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Tabla 2.1:
espectral.

Elemento | Densidad por columna (gr cm™?)
Hidrégeno 1,1
Helio 4,3 x 1071
Oxigeno 1,5 x 1072
Carbono 5,3x 1073
Neon 2,7%x 1073
Nitrégeno 1,5x 1073
Hierro 2,9 x 1073
Magnesio 1,0 x 1073
Silicio 1,1 x1073
Azufre 5,7 x107*

Composicion quimica de nuestro Sol obtenida con las herramientas del anéalisis

1,(0,0) = /oo Sx(ma)exp (—7y secB) d(7) sec )
0
Suponiendo que S varia de la forma

n
S)‘(T,\) = Z(ZZ’)\T;\
=0

demostrar que

1,(0,0) = Z ila;, cost 6

1=0

. b. Partiendo de la forma encontrada para I, (0, ) y de la definicién general del

flujo radiativo Fy(7»),

F/\(’T,\):/ I)\(T,\,O)COSOdQ

4
demostrar que
" 21!

F)\(O) = Z (475N

iz 112

mostrar que solo para n = 1 se cumple la relaciéon de Eddington-Barbier

FA\(0) = mSA(2/3)
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d. De lo anterior mostrar que para una atmésfera gris, con LTE y para un modelo
de S como el presentado en a, con n = 1 se cumple entonces que,

Teff = T(’T = 2/3)

Suponiendo que el perfil de una linea espectral dada puede ser ajustado a la mitad
de una elipse cuyo semieje mayor (a) es igual a la profundidad maxima de la linea
(Pyo) y cuyo eje menor (2b) es igual al ancho espectral de la misma (A)), hallar
el ancho equivalente de la linea en términos de A\ y Py,. Demostrar que el ancho
equivalente para esta linea es siembre menor que A\.

Un modelo del fenémeno de oscurecimiento del limbo solar asume que
1,(0,0
IiEOZ 0; = Ay + A; cosf + Ay cos? 0

los valores de los coeficientes A; fueron determinados cuando se midio el efecto
en una longitud de onda A = 5010A4. los resultados fueron : A, = 0,2593; A; =
0,8724; Ay = —0,1336; 1,(0,0) = 40,3 x 10> W m™2? m~1.

a. Utilizando el resultado del ejercicio 2.2 como se expresa S, en términos de las
cantidades Ay, A1, As, 1,(0,0).
b. Asumiendo equilibrio termodindmico local, S)(7\) = BA[T(7y)], calcular T'(7,)

y elaborar una grafica de la misma. Asuma

2hc? 1
A5 exp (he/kTN) — 1

By =

En la superficie solar (asuma 7' = 5770K), donde la presién electrénica es de 1,5
N/m?, existe un 4tomo de Calcio por cada 500 000 dtomos de hidrégeno. Demostrar
que la intensidad de las lineas de absorcion debidas al hidrégeno en el primer estado
excitado (lineas de Balmer) es unas 400 veces inferior a aquellas debidas al calcio
una vez ionizado (lineas H y K de Call). Para tal fin siga detenidamente el siguiente
procedimiento :

e (Calcular utilizando las ecuaciones de Boltzman y Saha el nimero de atomos
de hidrégeno en el primer estado excitado (n = 2),

No [ No/Ny 1
Nt \1+N2/N1) \1+ N;;/N;

asuma para la funcién de particion Z; =2y Z;; = 1.
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e Utilize la ecuacién de Saha para calcular [Nr;/Ny|cq, €l nimero relativo de
atomos de Ca en el segundo estado de ionizacién (una vez ionizados) respecto
al nimero de dtomos de calcio en el primer estado de ionizacién (neutros),
asumiendo Z; = 1,32 y Z;; = 2,30 valores que fueron consultados en una
tabla, y x7(primera energia de ionizacién del calcio) = 6, 11eV.

e Utilizando la ecuacién de Boltzman calcular [No/Ni|carr, €l nimero relativo
de iones Call en el primer estado excitado respecto al niimero de iones en
el estado base. Asuma, que el estado base estd caracterizado por una energia
E; y un grado de degeneracién g; = 2, y el primer estado excitado tiene
Ey=F;+3,12eV y go = 4.

e Calcular [Ny /Nyy|carz-

e Comparar, por cada 500 000 dtomos de hidrégeno, el nimero de dtomos de
Calcio una vez ionizado en el estado base y el de dtomos de hidrégeno en
el primer estado excitado. Dicha relacion, se supone provee una idea de la
intensidad relativa de las lineas producidas por dichos dtomos (H, K y lineas
de Balmer respectivamente).
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Capitulo 3

El Interior Estelar

3.1 Introduccion

Como vimos en el capitulo anterior toda la radiaciéon electromagnética que recibimos
de las estrellas — y de la cual obtenemos el 99% de la informacién de que disponemos
sobre ellas — proviene de lo que conocemos como su atmoésfera. Dicha radiaciéon nos
permite construir directamente modelos completos de esta regién de la estrella, pero, |,
qué sabemos acerca de lo que pasa en su interior ?.

A pesar de las limitaciones, el intelecto humano ha a travesado la barrera impenetrable de
la superficie estelar y le ha echado un vistazo a lo que ocurre en el interior de las estrellas.
En el capitulo que ahora comenzamos, realizaremos un viaje intelectual al interior de las
estrellas, utilizando como herramienta fundamental las leyes de la fisica y la informacién
que desde el exterior (inica regién visible de la misma) se puede deducir sobre lo que
acontece en el interior.

Obtendremos de esta manera una visién global de la concepcién de la astrofisica contem-
poranea sobre la fisiologia de las estrellas, visién que parece estar en entero acuerdo con
las observaciones realizadas de su atmésfera sobre la que se manifiestan los efectos de los
eventos interiores.

3.2 Primeras observaciones y supuestos

Algunas observaciones primarias permiten obtener las primeras pistas para la comprension
de lo que ocurre en el interior de las estrellas.

Sabemos que toda estrella estd formada por la reuniéon de una ingente cantidad de materia
en estado gaseoso; sobre este hecho nos hablan las temperaturas y presiones registradas
en las atmosferas estelares, condiciones en las que ningin material podria adoptar un
estado distinto. Esta materia forma un sistema autogravitante que adopta por economia
la forma esférica, distorsionada sélo cuando otras fuerzas (fuerza centrifuga debida a una
rapida rotacién o la cercania de un objeto con un campo gravitacional intenso) asi lo

97
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determinan.

Por toda la estrella se propaga energia en forma de radiacion que logra ser emitida desde la
superficie para llegar hasta nuestros instrumentos. Estudiando dicha radiacién podemos
observar dos hechos fundamentales : la mayoria las estrellas no cambia apreciablemente
de luminosidad, por lo menos en periodos de tiempo comparables a la historia de la hu-
manidad (para la mayoria de las estrellas visibles en el cielo) e incluso en el tiempo que
lleva la vida en la Tierra (para el caso de nuestro Sol que se revela como una estrella
relativamente normal'). Las estrellas parecen también conservar temperaturas superfi-
ciales constantes en periodos de tiempo similares (piénsese en el hecho de que la estrella
Antares, la mas brillante de la constelacion del escorpién, debe su nombre a su particular
color rojizo, que atn conserva dos mil anos después de ser bautizada).

Estas sencillas observaciones nos permiten llegar a dos conclusiones generales de vital
importancia en el estudio del interior estelar :

e Recuérdese que el radio de una estrella esta directamente relacionado con su lu-
minosidad y temperatura efectiva ; si estas dos ultimas caracteristicas no cambian
como lo demuestra nuestros razonamientos anteriores el radio de la estrella tampoco
lo hard . A esta situacién se la conoce como el equilibrio mecénico de la estrella.

e A pesar de emitir constantemente ingentes cantidades de energia la estrella no reduce
su temperatura superficial. Esto implica la existencia de una fuente de energia
interior que estd reponiendo constantemente la perdida. Esta corresponde a la
denominada situacién de equilibrio térmico.

La consideracién detallada del estado de equilibrio de las estrellas nos brindard las primeras
herramientas para una descripciéon mas completa de su interior.

3.3 Equilibrio Hidrostatico

Expresemos matematicamente la condicién mencionada de equilibrio mecanico que en esta
seccion llamaremos en general Equilibrio Hidrostatico. Para ello consideremos un elemento
de volumen de nuestra estrella (ver figura 3.1). Sobre dicho elemento consideramos el
efecto de 3 fuerzas no nulas dirigidas en direccién radial : la atraccién gravitacional que
ejerce el material interior (F}), la presién ejercida por el fluido que constituye la estrella
y que actiia sobre la cara exterior de la misma (Fe;;) vy aquella que actia sobre la cara
interior (Fj,;). La segunda ley de Newton escrita para el caso considerado tiene la forma
d*r

dm@:_Fg"f‘F’int_Fewt

1Se tiene claro que la vida hizo su aparicién en la superficie del planeta hace alrededor de 3 800
millones de afos. Los primeros organismos que utilizaron la fotosintesis para sintetizar sus alimentos,

aparecieron en ese entonces. Se puede mostrar que para mantener este tipo de seres vivos que dependen
enteramente del Sol, se requeriere que este ultimo halla brillado con la misma intensidad desde entonces.
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Figura 3.1: Un elemento de voumen de la estrella en equilibrio hidrostatico.

por la condicién de equilibrio hidrostatico, que implica el reposo del diferencial de volumen,
podemos escribir la anterior ecuacién en la forma,

GM,.dm
7'7; = (Pmt - Pezt)dA
donde M, recibe el nombre de masa contenida y como su nombre lo indica es la masa
interior a la esfera imaginaria de radio r. Las fuerzas debidas a la presién se han escrito
en la forma regular Presion x Area. Dado el espesor diferencial del elemento de volumen
considerado podemos escribir P,,; = P, + dP.
La masa del elemento de volumen puede escribirse en la forma dm = p(r) dA dr, con lo
que la condicion de equilibrio hidrostatico se reduce a,

GM,p(r) dA dr
r2
En la expresién anterior podemos apreciar que el cambio en la presién debido a un cambio
dr de la posicién al interior de la estrella es negativo, por lo que concluimos que al interior
de la estrella la condicién de equilibrio hidrostatico implica que la presién aumenta hacia
el centro.
La forma final que adopta la ecuacién de equilibrio hidrostatico es,

=dP dA

d_P _ _GM'NO(T) (3 1)
dr r2 '
Una integracién de esta ecuacién puede proveernos el valor de la presiéon a cualquier
profundidad en la estrella, lo que representa informacién de valor sin igual para conocer
la estructura mecdnica de la misma. Dicha integracién sine mbargo exige el conocimiento
de las funciones desconocidas M, y p(r). ; Cémo determinar estas dltimas ?.
La condicién de conservaciéon de la masa al interior de la estrella nos da los medios para

determinar la masa contenida M.
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Imaginemos un punto situado a una distancia r del centro de nuestra estrella y que siente
el efecto gravitacional de la masa contenida M, correspondiente. Sirealizamos un pequeno
desplazamiento dr en direccion radial dejaremos atras un cascarén esférico cuya masa se
agregara a la existente previamente. Desde la nueva posiciéon r + dr percibiremos una
masa M, 4+ dM, donde,

dM, = 4mwr?p(r)dr

Por integracion se obtiene,

M, =A4r /OT p(r)ridr (3.2)

La integracién anterior, sin embargo, sélo es realizable si se conoce la forma explicita de la
funcién p(r). Concluimos pues que la funcién p(r) juega un papel fundamental si queremos
conocer la estructura mecanica de la estrella. ; Cémo determinar esta importante funcién
?.

El estudio de la materia en sus diversos estados de agregaciéon nos ha ensenado que
existe generalmente una relacion directa entre la presiéon en el seno de un cuerpo y la
densidad del mismo. Dicha relacion, que puede llegar a ser muy complicada para estados
de agregacion complejos, tiene una forma bastante simple en el caso de los gases ideales.
En esta situacion, andlisis porvenientes de la fisica estadistica permiten escribir la relacion,

P =nkT

donde n es la densidad numérica de particulas (atomos, moleculas, iones, electrones, etc)
en el gas, k es la constante de Boltzamann y 7 es la temperatura del mismo. A su vez n
esta relacionado con la densidad de masa del gas por la relacién,

ne?

m

donde m es la masa media de las particulas, que puede a su vez escribirse como, m = umg.
El pardmetro y recibe el nombre de peso molecular promedio.
Con estas redefiniciones la ecuacion de estado de los gases ideales queda,

_ pkT

Hmpy

P (3.3)
Los modelos mas generales utilizados para estudiar el interior estelar suponen valida la
ecuacién de estado escrita para la descripcién de los plasmas que constituyen la estrella
misma. Modelos méas completos y precisos asumen formas distintas de la ecuaciéon de
estado sobre todo en lo que respecta a los mas densos plasmas cercanos al centro de
la estrella ; de estas situaciones especificas no nos ocuparemos en nuestra simplificada
descripcion.
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Una parametro de importancia decisiva hace su apariciéon en esta parte de nuestra dis-
cusién : el peso molecular promedio, . Dado el estado de altisima ionizacién de los plas-
mas involucrados en las estrellas el peso molecular promedio difiere considerablemente del
que podria determianrse considerando soélo el peso atémico de los iones : la presencia de
electrones libres, muy livianos comparativamente, introduce el cambio descrito.
Consideremos un gas formado por atomos neutros de diversas especies. La masa promedio
de las particulas del gas estard dada por

- N:m;
ng Z] 7%
2 N
donde el subindice n hace relacion a la naturaleza neutra del gas. El indice j corre

sobre todas las especies atomicas con mas m; y que se encuentran en numero N,. Por la
definicién p = m/myg, se obtiene ,

_ X Nj(m;/muy)
Hn = SN,
34V
m;/mpy es precisamente el nimero de masa A, correspondiente a la especie atémica
respectiva. Por una sencilla manipulacién algebraica se puede escribir,

LI
pn G5 NjA;
N.
1w
Hn j Zk NkAk:
1 1
— = X
Hn j Aj

los nuevos parametros X; reciben el nombre de fracciones de masa, y por definicién
representan la fraccion total de la masa del gas que estd en la forma de la especie atémica
considerada. Asi por ejemplo el 70% de la masa de un gas estd en la forma de una especie
atémica k cuya fraccion de masa esta dada por X, =0, 7.

Como vimos en capitulos anteriores se puede decir que el universo estd principalmente
hecho de Hidrégeno y Helio con algunas trazas de elementos més pesados. Por esta
razon son de frecuente uso las fracciones de masa de estas especies atomicas : X para el
hidrégeno, Y para el Helio y Z para la suma de los elementos mas pesados que este ultimo,
que en este contexto reciben el nombre de metales. En términos de estas fracciones de
masa estandarés, la ultima expresiéon puede escribirse en la forma,

1 1 1
— =~ X+-Y+-7
Pn 1T
donde A es el niimero de masa promedio de los metales considerados, que para la mayoria

de las aplicaciones astrofisicas se asume como A = 15, 5.
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Para el caso de un plasma con un alto grado de ionizacién (que corresponde al estado que
nos interesa) la situacién es ligeramente distinta. Aqui la masa promedio de las particulas
se escribe

En el numerador se ha despreciado la masa muy pequena de los electrones que andan
libres, que sin embargo se consideran en el conteo del denominador, en el que se supuso
ionizacién total: cada especie atémica contribuye con todos sus Z; electrones . Por un
razonamiento similar al anterior se puede mostrar que,

1 1+ 7Z;
—=3 i LX;
M F Aj

Considerando las fracciones de masa estandares X, Y, Z y suponiendo en general que en
promedio para los d&tomos més pesados que el Helio el nimero de electrones (o protones
en el nicleo) es aproximadamente la mitad del nimero total de niicleones A, podemos
finalmente escribir por la anterior ecuacién,

1 3 1
S _oxX42v+-2
i T

Ejemplo 1

Con una composicién quimica caracterizada por los valores X = 0,70 Y =
0,28 y Z = 0,02 (esta es la composicién quimica solar)determinar el peso
molecular promedio de a) materia con dicha composicién quimica con dtomos
en estado neutro (nube de hidrégeno neutro en medio interestelar). b) materia
con la composicion quimica supuesta pero formada por iones completamente
desnudos (el interior solar).

Solucion

a. En este caso utilizamos

1 1 1
— =~ X+-Y+—7
hn + 4 + 15,5
el resultado es, u =
b. Utilizando,
1 3 1
—=2X+-Y+ -7
T T

encontramos p = 0,62
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La relacion entre la Presion y la densidad de la materia estelar implicada en la ecuacion
de estado, la ecuacién de equilibrio hidrostédtico y la ecuaciéon de conservacion de la masa,
permiten determinar el valor de todas las cantidades involucradas en ellas a cualquier
profundidad en la estrella. Sin embargo un obstaculo se pone de nuevo en el camino : la
temperatura.

El problema de la determinacién de la temperatura a cualquier profundidad en la estrella
serd considerado més adelante en la seccién correspondiente al transporte de energia en
la estrella.

Por ahora nos ocuparemos de estudiar brevemente las condiciones que introduce sobre las
variables de estado la segunda condicién de equilibrio : el equilibrio térmico o radiativo.

3.4 Equilibrio térmico o radiativo

Para considerar el problema del equilibrio térmico o radiativo al interior de la estrella
imaginemos encontrarnos situados a una distancia r del centro de la estrella. Sobre la
superficie de la esfera de radio r sobre la que nos encontramos fluye radiacién en todas
direcciones pero consideraremos sélo aquella que va radialmente hacia afuera desde dicha
superficie imaginaria. Sea L la cantidad total de energia que fluye hacia afuera por unidad
de tiempo a traves de toda la esfera considerada. Imaginemos ahora que nos desplazamos
a una superficie vecina mas exterior de radio r + dr. En su camino hasta alli la radiacion
es absorbida y reemitida por la materia en su camino. La condicién de equilibrio térmico
establece que la energia que sea absorbida por la materia le sea completamente repuesta
a la radiacion ; en estas condiciones la cantidad de energia total L + dL que atravesaria la
nueva superficie por unidad de tiempo seria idéntica a la anterior de modo que la condicion
de equilibrio térmico se puede escribir de la forma,

dL =0

., Qué pasa si la materia ademds de la energia de movimiento que posee y que debe
permanecer constante para satisfacer la condicion de equilibrio térmico, posee ademas otro
tipo de energia que puede liberar espontaneamente 7. Cémo la materia debe conservar
su temperatura, dicha energia no puede ser retenida y acumulada sino que es entregada a
la radiacién que la atraviesa quien la transporta hacia afuera para conservar el equilibrio.
En estas condiciones, produccién de energia por la materia, la condicién de equilibrio
térmico se escribe en la forma,

dL = edm

donde € es la cantidad de energia producida por la unidad de masa en la unidad de tiempo
y recibe el nombre de rata de produccion de energia. Para la geometria considerada en la
anterior descripcion la ecuacién de equilibrio térmico se escribe en la forma mas adecuada,

dL = ep(r)4mridr
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% = 4mr?p(r)e (3.4)
Es facil ver que la consideracion de la situacién en la que la materia produce por si sola
energia no responde solamente a una necesidad de hacer mds general 3.4 sino que ademds
es una condicion necesaria para que la estrella sea lo que es : una fuente constante de
radiacién que no se enfria .

Si supusiéramos que la materia de la estrella no produce en absoluto ninguna energia,
obviamente distinta de la que puede producir en virtud de su agitacién térmica, es decir
si tomamos € = 0 para cualquier r entonces dL/dr = 0y nos enfrentariamos a la siguiente
situacién : Por razones obvias L(0) = 0 y por la ecuacién de equilibrio térmico debe serlo
para otros r distintos de 0, esto es la estrella no emitiria absolutamente nada de radiacién
sin enfriarse.

Las estrellas, pues, necesitan una fuente de energia, distinta del calor de la materia que
las constituye, para poder mantenerse encendidas. Pero, ; qué fuente de energia es esa 7.
En la proxima seccién exploraremos el problema del origen de la energia estelar, uno de
los mas grandes retos cientificos de la historia.

3.5 La Fuente de Energia de las Estrellas

La respuesta a la pregunta cual es el proceso que produce la energia que alimenta el voraz
horno estelar representa uno de los grandes logros de la astrofisica de nuestro siglo.
Preguntémonos, como lo hicieron los astrofisicos del principio de esta centuria, qué proceso
puede liberar la energia necesaria para mantener encendida una estrella por lo menos miles
de millones de anos, como sabemos lo ha hecho nuestro Sol . Las posibilidades no son
muchas.

Existen en general 3 procesos posibles por los cuales se puede extraer energia de la materia.
Analicemos en algin detalle cada uno de ellos.

Por un lado encontramos la denominada energia quimica. Este es el tipo de energia que
utiliza mi cerebro para mantenerme escribiendo estas lineas y la misma que hace mover
los pistones de los autéomoviles y otras maquinas. Consiste en la liberaciéon de la energia
encerrada en los enlaces quimicos que se establecen entre los &tomos o grupos de atomos
que constituyen las moléculas de una sustancia. Asi por ejemplo la energia que produce la
llama de una vela es liberada cuando son rotos y formados enlaces quimicos en reacciones
que tienen lugar en los gases que la forman. ; Podran procesos como estos explicar la
energia emitida por las estrellas 7. ; Estardn las estrellas constituidas de algin tipo de
sustancia quimica que al reaccionar con otra libera la energia que se convierte en el calor
y radiacion que bana el planeta desde el principio mismo de la vida 7. Varios argumentos
descartan de tajo esta posibilidad.

El primero y mas obvio de ellos, se puede encontrar pensando en el estado en el que se
encuentran los 4tomos que constituyen las estrellas : como sabemos las altas temperaturas,
que superan tipicamente los 10 000 grados, hacen que se rompan los vinculos entre por
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lo menos los electrones exteriores de dichos dtomos y el corazén del mismo (nicleo +
electrones interiores). Sin los electrones ligados y con las energias medias involucradas en
las colisiones entre los iones es casiimposible que se de cualquier tipo de proceso quimico,
dejando descartada de entrada la posibilidad considerada.

Otro argumento en contra de esta posibilidad, aun més elaborado y el primero histéricamente,
hace relacién a la eficiencia energética de los procesos quimicos. En promedio puede de-
cirse que en una reaccién quimica puede liberarse del orden de unos 100Kj/gr. La masa
de combustible necesaria para producir los 3, 8 x 10?2 Kj emitidos por el Sol cada segundo
serd por tanto igual 3,8 x 10%'gr. Si suponemos que el Sol estd hecho enteramente del
combustible considerado, sus 2 x 1033gr permitirfan que brillara con la misma intensidad
por un periodo de unos 16 000 anos, lo que esta en entera contradicciéon con los registros
arqueologicos, que ponen por ejemplo el origen de las primeras civilizaciones, que vieron
obviamente el mismo Sol que conocemos, hace 40 000 anos.

Otra de las fuentes de energia que fue considerada por los estudiosos del problema procedia
de un mecanismo comin en muchos procesos astrofisicos : el colapso gravitacional.
Todo sistema de particulas autogravitante tiene asociada una energia potencial grav-
itacional y una energia cinética total resultante de la suma de energia cinética de las
particulas individuales.

La energia potencial de un cuerpo con simetria esférica de radio R esta dada por,

R
U= —47rG/ M, prdr
0

Si asumimos la situacién de un cuerpo homogeneo (densidad constante) e integramos
obtenemos,

U=-"""
5 R

Vemos pues cémo la energia potencial gravitacional depende del inverso del tamano del
objeto considerado, y un cambio en dicho tamano conducira a su vez a una cambio en
la energia potencial del mismo. En particular cuando el cuerpo se hace méas pequeno
(colapsa), la energia potencial gravitacional disminuye. ; A dénde fue a parar el sobrante
?. Si consideramos al cuerpo aislado de cualquier cuerpo exterior debe concluirse, por la
conservacion de la energia que esta se ha convertido en energia cinética de las particulas
que constituyen el cuerpo en cuestion ; podemos concluir asi que un cuerpo que se contrae
sin intercambiar energia con el medio sufre un calentamiento. Si ahora permitimos que el
calor ganado por el colapso se convierta en radiacién, llegamos al mds interesante resultado
de que un cuerpo que colapse emite radiacién sin enfriarse.

., Pueden los procesos de colapso gravitacional explicar el origen de la energia de las
estrellas 7, esto es, ;, la energia que emiten las estrellas procede de la disminucion constante
de su tamano 7.

Asuminedo un Sol homogéneo y que se ha contraido desde un tamano muchisimo mas
grande que el actual hasta una tamano similar al actual y a una rata tal que explique
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la cantidad total de energia emitida por nuestra estrella un calculo preciso muestra que
el proceso tardaria solo unos 10 millones de anos. Un periodo de vida como este para
el Sol se contradice con los registros paleontolégicos que datan en 65 millones de anos la
desaparicion masiva de los dinosaurios y muchas otras especies animales y vegetales que
conocieron seguramente el Sol tal y como lo vemos en el presente.

No nos queda otra salida : los procesos nucleares.

Los nicleos atémicos guardan una de las mas enormes fuentes de energia disponibles en
el universo. Ciertos procesos que involucran alteraciones de la estructura de los nicleos
pueden liberar esa energia escondida en ellos. El descubrimiento del tipo de procesos que
permiten realizar ese aprovechamiento del potencial disponible en el niicleo de los 4tomos
ha representado una de las més grandes revoluciones en el campo de la generacién de
energia controlada (y descontrolada también) en toda la historia de la humanidad, y para
nosotros representard como lo veremos a continuacion la solucién al dilema del origen de
la energia estelar.

., De qué modo preciso puede extraerse energia de un ntcleo atémico 7.

Una de los méas sorprendentes consecuencias del famoso resultado de la relatividad especial
resumido en la férmula E = mc? es el de que los sistemas ligados poseen una masa inferior
a la suma de la de sus partes. Este defecto de masa se produce por la pérdida de energia
que sufre el sistema cuando se estd formando. Piénsese por ejemplo en el proceso de
formacion de un dtomo de Hidrégeno apartir de un protén y un electrén que da lugar
a la produccién de fotones que escapan del sistema. La aproximacion del electron al
protén se produciria por un salto entre niveles discretos de energia precisa. Al final del
proceso el atomo de Hidrégeno formado tendrd una masa igual a la suma de la masa del
electrén y el protén, menos la correspondiente a la energia liberada por la radiacion. Esta
ultima energia tendrd un equivalente masico tan pequeno que no podriamos notarlo y el
quimico seguiria utilizando para computar la masa de cualquier 4tomo la suma de las
masas individuales de sus constituyentes.

Cuando se trata de calcular la masa de un nticleo atémico la situacién es enteramente
diferente. La energia liberada ahora en el proceso de formacion es tan grande que su
equivalente méasico puede ser importante respecto a la masa de los constituyentes del
sistema, protones y neutrones, y dicha pérdida debe por tanto ser tenida en cuenta.

La masa de un nicleo atémico que contiene Z protones y N neutrones ( A = N+Z) es por
tanto,

M(4Xy) = Zm, + Nm,, — B/c?

B es precismente la energia que se liberaria durante un hipotético proceso de formaciéon
por la unién una a una de las particulas que forman el nicleo y recibe el nombre de
Energia de Enlace Nuclear.

Dos son los posibles procesos con los que puede verse alterada considerablemente la es-
tructura de un ntcleo atémico : la fisién y la fusién. En la primera un nicleo atémico
pesado, se escinde en dos 0o més nucleos livianos. El segundo proceso, la fusién, como su
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nombre lo indica implica la conformacion de un nicleo atémico mediante la unién de dos
previamente existentes.

La realizacién del proceso de fusion de dos nucleos atémicos estd sometida a una serie
de condiciones minimas. Una de ellas y quiza la méas importante radica en el hecho de
que los protones que los constituyen se repelen mutuamente y para fundir los nicleos
las condiciones en una colision deben estar dadas para que dicha repulsiéon sea superada
permitiendo a los nicleos acercarse lo suficiente para que empieze a actuar la fuerza nuclear
fuerte, la que una vez en escena podria completar el proceso de unién. Propongamonos,
primero desde un punto de vista clasico, preguntarnos las condiciones para que un par de
nicleos que se acercan frontalmente logren superar su mutua repulsion electrostatica.
Ubiquemos nuestro referencial en el centro de masa del sistema, es decir cambiemos la
situacién por la de una particula puntual de carga Z; igual a la de uno de los nitcleo y
cuya masa es g = mims/(m1 + my), que se acerca a un centro dispersor con carga Zs y
de masa infinita. La energia potencial de la particula u es a grandes distancias del centro
dispersor igual a la energia potencial electrostatica clasica,

Ue _ +21Z262

4dme,r

A una distancia inferior al radio nuclear (asumimos aproximadamente igual el radio de
los dos nicleos, 7y & 107'%m), la repulsién electrostatica perderd su importancia frente
a la potentisima atraccion fuerte. La energia potencial en dicha regién en virtud de esta
interaccion se asume por comodidad constante y obviamente negativa. La forma total del
potencial se presenta en la figura 3.2.

La condicion minima para que se de el proceso de formacién del nuevo niticleo es, en
términos de lo anterior, que la energia total de la particula reducida, que en el infinito es
puramente cinética, coincida o sea mayor que el valor de la repulsion electrostatica justo
en r = ry, esto es,

K 1 2 Z1 Z2€2

min — 2/~“)fusio'n - 47'('607']\]
cualquier particula con una velocidad inferior a vgy,si0n se aproximara al centro dispersor
y se detendra completamente antes de alcanzar la region de accién de la fuerza fuerte,
para posteriormente retornar por el camino por el que vino ; no habra fusién en este caso.
Si suponemos un medio regular sometido a la estadistica de Maxwell-Boltzmann la anterior

condicién se convertira en una condicién sobre la temperatura en la forma,

§kjjmm = Z1Z262

2 dme,ry
2Z122€2

Toin = ———— 3.5
127me kr (3.5)

de modo que por razonamientos clasicos podemos decir que la temperatura minima para
que ocurra una reaccién de fusién que involucre nicleos de Hidrégeno (Z; = Zy = 1) es,
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Figura 3.2: Potencial propuesto para el niicleo dispersor.

Trnin = 11 x 10°K

i, se cumple esta exigente condicion en el centro de las estrellas?.

Un sencillo cédlculo permite estimar el valor de la temperatura nuclear de una estrella
cualquiera para corroborar si es posible que procesos de fusién nuclear tengan lugar alli .
Partamos de la ecuacion de equilibrio hidrostatico,

dP _ GM,p(r)

dr 72

Si suponemos la densidad constante e igual a p = p = M/47R®, podemos integrar la
ecuacién de conservacién de la masa, para cdlcular punto a punto el valor de la masa
contenida en funcién del radio, asi ,

M, = 47r/ p(r)ridr
0

3

r
MTZME

Introduciendo este resultado en la ecuaciéon de equilibrio hidrostatico e integrando para
calcular el valor de la presién central de la estrella, asumiendo un valor superficial de
P = 0 para esta cantidad, se obtiene

R 7‘3/R3
r2

O—Pc:—GﬁM/
0
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_3GM 2
" 4rR*
Introduciendo los valores correspondiente al Sol, una estrella tipica no muy grande, obten-
emos el resultado numérico,

Po=27x10" Nm™2=2,7x 10° Atm

Podemos ahora utilizar la ecuacién de estado para calcular apartir de la densidad supuesta
y la presién estimada, la temperatura del ntcleo solar,

A pumy PR3
3Mk
Asumiendo el valor de i correspondiente a materia con la composicién de la materia solar

y completamente ionizada , como fue calculado en el ejemplo 1 de la seccion, encontramos
finalmente,

T, =

T, =14,3x 10° K

habiamos sinembargo obtenido una temperatura minima del orden de decenas de miles
de millones de grados para que ocurran reacciones de fusién del hidrégeno en el interior
solar, y nuestro anterior estimativo de la temperatura central, que representa una buena
aproximacion al valor determinado por métodos maés precisos, cae sustancialmente por
debajo de este umbral. ; No pueden, entonces, ocurrir reacciones de fusién nuclear en
el interior de las estrellas 7, esto nos deja entre manos un grave problema, si no son
los eficientisimos procesos nucleares los que alimentan el horno estelar, ; qué puede ser
entonces 7.

Antes de abandonar el examen de los procesos nucleares como fuentes de la energia estelar,
debemos reconocer un aspecto fundamental de nuestra anterior argumentacién : cuando
calculamos el valor minimo de la temperatura, necesario para que los ntcleos tengan
las velocidades que les permitan superar las barreras de potencial electrostatico que los
separan, utilizamos argumentos enteramente clasicos. ; Cémo cambia nuestro resultado
cuando introducimos elementos del comportamiento cuantico de los niicleos en colisiéon 7.
examinemos esta posibilidad.

Un célculo preciso del proceso de colision implicaria por ejemplo la utilizacién de la
ecuacion de Schrodinger para determinar el valor de la funcién de onda de la particula
reducida en presencia del potencial de la figura 3.2. En la gréfica de la figura 3.3 se
hace una representacién aproximada del resultado de un analisis como este. Como puede
observarse alli cuando evaluamos la probabilidad de encontrar al niicleo en algin lugar del
espacio, existe una probabilidad distinta de 0 de que se lo encuentre mas alla de la barrera
en r = ry , aun sin tener desde el punto de vista clésico la energia suficiente para superar
dicha barrera. Es como si el nucleo atémico pudiera atravesar la barrera de potencial a
traves de un tunel, sin necesidad de llegar a la cima de la misma. Este conocidisimo y
paradéjico comportamiento cuantico es conocido precisamente como el efecto tunel y fue
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Figura 3.3: Forma general de la funciéon de onda de una particula puntual de carga Z5 en
el potencial tipico de una colisiéon nuclear.

por primera vez propuesto por George Gamow como solucién al problema de la produccion
de energia en la estrella por los procesos de fusién.

Podemos hacer un sencillo cdlculo (no el preciso que implicaria resolver la ecuacién de
Schrodinger), para estimar cual es ahora el valor minimo de la temperatura en un plasma
para que tenga lugar el proceso de fusién de dos nicleos.
Toda particula cuantica tiene asociada una onda cuya longitud esta relacionada con su
momentum lineal (una propiedad corpuscular), por la hipétesis de De Broglie, mediante
la expresion,

N
p
A cuantifica de alguna manera la dimensién de la regién del espacio en la que puede ser
encontrada la particula en cuestion.
Si consideramos ahora la particula reducida de nuestro problema que se acerca al potencial
dispersor podemos pensar que incluso antes de situarse a una distancia muy pequena del
centro dispersor la probabilidad de que se encuentre en el interior de la barrera es distinta
de cero y de subito puede encontrarse alli ain sin contar con la energia necesaria para
acercarse hasta r = ry. Para que esto tenga lugar puede pensarse que la particula debe

tener una energia que la acerque a una distancia que es del orden de su longitud de De
Broglie. Esta condicién puede escribirse como,
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Lo, P2 Z1Z9€*
—pvT = — =
2 2 Ame A

Calculando el valor de A\ que satisface la anterior igualdad, encontramos,

. dme,h?

N 2/J,Z1Z2€2

Por otro lado la temperatura necesaria para que las particulas tengan la velocidad justa
para aproximarse a una distancia A del centro dispersor estd dada por 3.5,

A

. 2Z122€2
T 127e kA
sustituyendo el valor de A encontrado hallamos finalmente,

4/,LZ1Z264
3(4me,)?kh?

Para la fusién del Hidrégeno (4 = mp/2) es necesaria una temperatura minima estimada
de
Y

Tmin =

Tring = 9,7 x 10° K

que esta en un entero acuerdo con la temperatura estimada para el nucleo solar.

El anterior razonamiento, demuestra pues, definitivamente, que es por lo menos posible
que los procesos de fusién nuclear alimenten a las estrellas. La verificacion definitiva y
observacional de que es asi nos la dara la deteccién de los neutrinos producidos durante
los procesos de fusién, de los que hablaremos brevemente mas adelante.

Una vez identificado el tipo de proceso que da lugar a la energia de las estrellas ocupémonos
ahora de los detalles en lo que concierne a la manera como son fusionados los nicleos
de hidrégeno (los mas abundantes en la estrella) para liberar la energia necesaria para
mantener la estrella encendida miles de millones de anos.

El més sencillo proceso de fusién que puede tener lugar en el interior de las estrellas es
aquel en el que dos protones (nicleos del isétopo més liviano del Hidrégeno) se unen para
fomar un nicleo de deuterio. La reccién se puede escribir de la forma,

"H+'H 32 H+et +v

esta reaccion libera una energia de 1,442MeV que se va en la forma de energia cinética
del deuterio, el positrén y el neutrino. El neutrino (que en la reaccién se lleva una enrgia
méxima de 0,42 MeV), una particula extremadamente elusiva, escapa rapidamente del Sol
sin interactuar casi en absoluto con la materia que lo constituye, de modo que no realiza
ningun aporte a la luminosidad final de nuestra estrella. Si supusieramos que esta es la
unica reaccién productora de energia en el interior solar, nos veriamos enfrentados con el
problema de que la energia total que ella provee, en promedio unos 1,2 MeV, permitiria
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al Sol, mantener la misma luminosidad actual, consumiendo el 10% de su hidrégeno por
un tiempo de apenas unos 1 000 millones de anos, inferior incluso a la edad que tiene la
vida sobre la Tierra.

Se puede sinembargo mostrar que una vez formado el deuterio por esta primera reaccion,
este puede facilmente fusionarse con los abundantes protones disponibles en el medio
mediante una reaccién que estd dada por,

H4+'H = He + v

la reaccién anterior puede liberar un total de unos 5,5 MeV que se utilizan principalmente
para formar el fotén . Con la energia que aporta esta reaccion a los 1,2 MeV producidos
en la anterior se consiguen unos 6,7 MeV, que aun son insuficientes para explicar la
iluminacién constante del Sol a lo largo de los tltimos 5 000 millones de anos. Es requerida
pues la ocurrencia de otras reacciones que aporten aun mas energia.

Una vez se ha formado 2 He por la anterior reaccién, la fisica nuclear permite la ocurrencia
de un par de reacciones posibles, de las cuales la mds probable (85% en las condiciones
del nicleo solar) corresponde a aquella en la cual, este nicleo se fusiona con otro idéntico
para formar uno nuevo del mas abundante isétopo de Helio, asi ,

SHe+* He —* He + 2(*H)

esta reaccién es altamente eficiente y en ella se puede liberar un total de unos 13 MeV.
Hasta este punto la energia total liberada en las 3 reacciones descritas es en total de
unos 2 x (2MeV +5,5) + 13MeV ~ 26MeV?. La energia total liberada por este ciclo
de reacciones, en las que se convierten en total 4 nucleos de Hidrégeno en un nicleo de
Helio, puede hacer brillar al Sol, con su luminosidad actual y consumiendo apenas el 10%
del Hidrégeno disponible por un periodo de 10 mil millones de anos, un tiempo de sobra
para explicar la estabilidad solar en los ultimos 5000 millones de afnos.

A este conjunto de reacciones se le da el nombre de cadena protén-protén (cadena p-p)
y es ella la responsable por la produccién de la mayor parte de la energia liberada por
nuestro Sol.

Habiamos dicho que la reaccién en la que el >He se convierte directamente en *He por la
fusién con un nicleo idéntico ocurre el 85% de las veces. El 15% restante el ®He puede
encontrar un ntcleo de *He para formar un nicleo de "Be, que después de una serie
conocida de reacciones conduce finalmente a la formacién de un ntcleo de *He.

Existe pues una rama adicional de la cadena p-p que produciendo una energia similar
a la producida por la rama principal, conduce exactamente al mismo resultado que esta
ultima. Los detalles de las reacciones que forman las distintas ramas de la cadena p-p se
presentan en la figura 3.4.

2Fl 2 que acompafia la suma de las energias de las primeras dos reacciones se debe al hecho de que
son necesarios 2 nicleos de 3He para realizar la Gltima reaccién, nicleos que sélo son formado en ese par
de reacciones
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Figura 3.4: La cadena protén - protén y sus ramas.

Existe una serie distinta de reacciones nucleares que conducen también a la formacién de
‘He a partir de 4 nticleos de Hidrégeno y en el que interveniene a modo de catalizador
un nicleo de 2C. esta serie de reacciones, conocidas como el ciclo CNO, se presentan
a temperaturas superiores a las correspondientes a la cadena protén-protéon y como lo
veremos en el capitulo siguiente parecen ser principalmente las que producen la energia
de las estrellas mas masivas que nuestro Sol. En la figura 3.5 se presentan los detalles de
este ciclo de reacciones.

Recordemos pues que parte de lo que nos motivaba a estudiar el problema de la generacién
de la energia en el interior de las estrellas, era el encontrar la forma en la que dependia
el pardmetro € que aparecia en la ecuacién de equilibrio térmico (Ec. 3.4). Cilculos
detallados basados en la fisica de las reacciones nucleares descritas permiten hallar dicha
dependencia. El resultado es, para la cadena p-p,

e = 2,38 x 10°pX*(T5)*Pexp (—33,807; /%) jgrts !
y para el ciclo CNO,
ecno = 8,67 x 102 p X% Xono(Ts) ™ exp (—132, 28T6_1/3) jegrtst

En estas expresiones, Ts = T/10°K y Xcno representa la fraccién de masa combinada

de Carbono, Nitrégeno y Oxigeno, los principales elementos que intervienen en el ciclo
CNO.
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Figura 3.5: Las reacciones que constituyen el ciclo CNO.

En la mayoria de las distintas ecuaciones que describen el estado de la materia en el
interior estelar que hemos encontrado hasta este punto (ecuacién de equilibrio hidrostatico,
conservacién de la masa, ecuacién de equilibrio térmico) esta implicita de alguna manera
la temperatura. Para completar el cuadro fisico-matematico que hemos construido del
interior estelar hace falta por tanto la formulacién de una ecuacion que describa la manera
como varia en el interior de la estrella este ubicuo pardmetro. En la préoxima seccion
estudiaremos este problema.

3.6 Transporte de la energia en el interior estelar

Una vez producida la energia en los procesos nucleares en el centro de las estrellas, ; como
es llevada esa energia hasta la superficie donde es radiada al exterior?. Dedicaremos esta
seccion a dar respuesta a esa pregunta.

Existen fundamentalmente 3 procesos de transporte de energia en la materia : conduccién,
radiacién y conveccién.

El transporte por conduccién es aquel en el que la energia es llevada de un lugar a otro
en un cuerpo por medio de las colisiones entre las particulas del medio. Este tipo de
transporte es comin en materia en estado solido o en otros altamente densos.

El transporte por radiacién tiene lugar cuando el camino libre medio de los fotones su-
pera el correspondiente a las particulas del medio, de modo que antes de que la energia
sea llevada de un lugar a otro via colisiones, la radiacién, con una mayor libertad de
movimiento, realiza dicho trabajo. El transporte por radiacién tiene lugar en medios
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transparentes (una opacidad comparativamente baja).

Finalmente, la energia es transportada por conveccién, cuando inestabilidades mecénicas
en el medio, provocan el movimiento de porciones completas de materia que se desplazan
llevando calor de las regiones mas calientes a las mas frias. Este tipo de transporte tiene
lugar en materia sometida a enormes gradientes de temperatura inducidos, por ejemplo,
por una gran opacidad o por la muy desigual produccion de energia en su interior.

En las estrellas normales comunmente la energia se transporta por los dos iltimos mecan-
ismos (radiacién y conveccién) siendo la conduccién un medio de transporte mdas bien
propio de estrellas peculiares tales como enanas blancas.

Estudiemos ahora en algin detalle la manera como los distintos procesos de transporte
distribuyen la energia en el interior de la estrella y las condiciones para que sea uno u
otro el mecanismo que lleva a cabo dicha misién.

3.6.1 Transporte Radiativo

El problema del transporte por radiacién fue méas o menos bien estudiado por nosotros
en la primera parte del capitulo 2. Alli introducimos lo que se conoce como la ecuacién
de transferencia radiativa, que, para una geometria simplificada, tiene la forma

d],\(T)\, 9)

cosf dn

= I)\(T)\,H) — S)\(T)\)

Si multiplicamos la anterior ecuacién por cosf e integramos sobre todas las direcciones y
sobre todas las longitudes de onda, asumiendo que la opacidad es independiente de esta
ultima, se encuentra,

9 Teos20d = [ TeosfdQ = F (3.6)

dr Jax o

Donde F es el flujo radiativo bolométrico ; en equilibrio termodinamico local tenemos que

I =/ Id) =/ By(T)d\ = oT*
0 0
con este calculo 3.6 queda,

d 4o
dr ( 3 )

Por la definicién de profundidad 6ptica tenemos d7 = —Kpdr. Asumiendo simetria esférica
se tiene ademds F' = L,/47r? de modo que la anterior ecuacién se convierte en,

L,
4rr?

a4
dr

4o, 4

5

dar 3 kp Ly
dr 40 T3 47r?

) = —Fp

(3.7)
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que finalmente da el gradiente de la temperatura como es determinado por el proceso de
transporte radiativo.

3.6.2 Transporte Convectivo

Nos proponemos ahora a encontrar la manera como es determinado el gradiente de temper-
aturas en la region de una estrella donde el transporte de energia se realiza por conveccién.
Debe aclararse que los procesos de convecciéon en las estrellas son altisimamente compli-
cados involucrando la solucién de problemas hidrodindmicos que superan el nivel de esta
presentacion. Aqui solo pretendemos ofrecer una visién lo mas general posible del proceso
y de las condiciones para que se de. Un andlisis méas detallado del problema preciso de la
conveccién se puede encontrar en los textos de referencia del capitulo.

Para comenzar imaginemos una porcién de materia (una burbuja convectiva) que en cierta
regién de la estrella tiene una densidad levemente menor que la de su entorno, razén por
la cual deberd ascender , en virtud del principio de Arquimides.

Tomemos una porcion infinitesimal, dr, de la trayectoria en ascenso de la burbuja. En el
proceso imaginemos que ella se expande de forma adiabatica y supongamos que la presion
interior de la burbuja y la de su entorno son casi iguales.

Si queremos que la burbuja ascienda una distancia adecuada deberemos exigir que en su
nueva posicién la densidad siga siendo menor que la de su entorno. Pero al ascender en el
medio la densidad del mismo va cayendo de modo natural y si queremos que se mantenga
la desigualdad deberemos exigir que la materia en la burbuja reduzca su densidad a una
rata mayor en valor absoluto, que la correspondiente a la materia del medio, es decir,

dpp _ dpm
- < -
dr dr
Tratemos ahora de expresar los gradientes de la densidad en el medio y en la burbuja que

aparecen en la desigualdad anterior en términos de las variables de estado que caracterizan
el entorno.

(3.8)

En ambos casos, tanto para la materia en el entorno, como para la materia en la burbuja,
se satisface la relacién entre las variables de estado expresada por la ecuacion de estado,
asi ,

_ pkT

KMma

P

derivando respecto a r la anterior relacién, obtenemos,

dP _ KT dp  pk dT

dr pumy dr ,umHE

(3.9)

se ha asumido una composicién quimica homogénea para la estrella, por la cual ‘;—’; = 0.
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Esta relaciéon nos permite directamente obtener para el medio una conexién entre el gra-
diente de la densidad y los correspondientes gradientes de presién y temperatura en el
medio, asi,

dpy _ Py ldp P dTM] (3.10)

dr — Py |dr Ty dr

Por otro lado sabemos que la materia en la burbuja se expande adiabaticamente, de modo
que su volumen y presion se relacionan de la forma,

PV'=H

donde 7 recibe el nombre de coeficiente adiabético que para un gas monoatémico (es
esta la situacién a la que nos enfrentamos en un plasma formado por iones y electrones
individuales) adopta el valor 5/3. H es una constante arbitraria. Asumiendo para la
burbuja una densidad constante, podemos expresar el volumen en términos de la densidad
y la masa V = M/p lo que permite escribir,

H

-
P = el (3.11)
derivando respecto a r,
dP  H _,dp
dar — " ar

De 3.11 se puede escribir H/M?" en términos de la presién y la densidad, eliminando
cualquier dependencia con estas desconocidas constantes. El gradiente de la densidad
para la burbuja finalmente queda,

dpp _ 1ppdPp

=——— 3.12
dr v Pg dr ( )

Sustituyendo 3.10 y 3.12, en la desigualdad 3.8, obtenemos,

;P_BW PM dr TM dr

Asumiendo condiciénes de equilibrio Pg ~ Py = P, Tg ~ Tjp; = T, manipulaciones
algebraicas en la anterior desigualdad conducen a,

1\ TdP dT
R [l el 1
( 7) P dr > dr (3.13)

Por un momento, volvamos a 3.9. Habiamos dicho que esta relacién era satisfecha en
general en un gas donde fuera valida la ecuacién de estado escrita, en particular en el que
constituye la burbuja. Si sustituimos en esta expresion el gradiente de densidades 3.12,
calculado mediante la asumcién de una expansion adiabatica, obtenemos,
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dP P1lpdP PdT

& pyPdr Tdr
(1)1
dr vy

Esta tultima expresién recibe el nombre de gradiente de temperatura adiabatico.

Finalmente, la condicién para que tenga lugar el transporte convectivo es por 3.13,

d_T
dr

_dr
dr

ad

Como es natural , en el interior de la estrella la temperatura decrece hacia afuera, i.e.
dT/dr < 0, de modo que la anterior condicién puede tambien escribirse en la forma,

dT -
dr

dT

- (3.14)

ad

Vemos pues, como lo habiamos anunciado al principio de esta seccién, que el transporte
por conveccién estd determinado por la magnitud de los gradientes de temperatura que se
establezcan en una determianada region de la estrella : cuanto més grande sea el gradiente
actual en la materia o menor el valor deducido para el gradiente adiabatico, mas probable
es que la energia sea transportada por conveccién.

., Qué tipo de fenémenos provocan esta clase de alteraciones en los gradientes de temper-
atura 7.

En virtud de 3.7 podemos suponer que en ciertas condiciones el gradiente de temperatura
en una regién de la estrella estd directamente determinado por la opacidad de dicha
regién, de tal modo que regiones muy opacas tendran enormes gradientes de temperatura
induciendo la aparicién de inestabilidades convectivas.

Por otro lado, se puede mostrar que,

ar\ _ -9
dT’ ad_CP

donde g es la magnitud del campo gravitacional y Cp es el calor especifico de la materia a
presién constante. En regiones de la estrella donde g se haga pequeo (cerca al centro o en
la atmdsfera de estrellas gigantes) el valor local del gradiente adiabatico de temperaturas
se hard pequeno también, haciendo dicha region de la estrella sensible a desarrollar in-
estabilidades convectivas. El incremento de Cp es debido por ejemplo por la presencia de
procesos de ionizacién, que incrementan la capacidad de la materia para ganar calor del
medio (cerca a la superficie estelar ), reducird también el valor de dT'/dr |44, permitiendo
la aparicion de inestabilidades convectivas.

Otro mecanismo que puede provocar la apriciéon de conveccién corresponde a la existencia,
de un enorme gradiente de las propiedades emisivas (cuantificadas por €) de la materia
estelar en la region de produccién de energia. Este tipo de comportamiento aparece por
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ejemplo cuando los procesos que producen energia son altamente sensibles al valor de la
temperatura, es el caso por ejemplo del ciclo CNO, situaciones en las cuales regiones de
la estrella muy cercanas en el espacio y cuyas temperaturas difieren poco se convierten en
regiones de produccién y no produccion de energia, ocasionando la aparicién de enormes
gradientes de temperatura que inducen inestabilidades convectivas.

Por 1ltimo existe una manera simplificada de expresar la condicién 3.13.

Reescribiendo esta desigualdad en la forma,

/Py
)T~ y—1

llamando I' = ﬁ, la condicion para que ocurra el transporte convectivo se convierte
finalmente en,

din P
dinT

Una de las cuestiones que habia motivado nuestro estudio de los mecanismos de transporte
de energia en el interior estelar era la de que estos determinaban el gradiente de una de
las cantidades fisicas que nos faltaba por describir en nuestro estudio del interior estelar
: la temperatura.

Los analisis anteriores nos llevan finalmente a la soluciéon del problema inicialmente
planteado. El gradiente de temperatura en el interior de la estrella estd dado por,

< (3.15)

dIr 3 kp L, .dlin P

- 2o Y dinT

r (3.16)

dT_<1 1)TdP din P

ar\" Ay Pa AT

Noétese que se ha asumido como gradiente de temperatura en el caso de transporte con-
vectivo el gradiente adiabdtico, el valor minimo que dicho gradiente puede asumir para
que tenga lugar la conveccion.

< (3.17)

3.7 Solucion a las ecuaciones de la estructura estelar

A lo largo de este capitulo hemos hecho una revisién mas o menos completa de los pro-
cesos que tienen lugar en el interior de las estrellas. En nuestro proceso de busqueda
de respuestas relativas a esta invisible region de la estrella, hemos obtenido una serie
de construcciones fisico-matematicas que pueden describir con precision las condiciones
reinantes en el interior de las estrellas.

Dichas condiciones pueden caracterizarse, como vimos, por un conjunto de 4 variables
: la presion, la temperatura, la masa y la luminosidad contenida. Asociadas a estas 4
variables hallamos 4 ecuaciones diferenciales que describen la manera como ellas deben
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variar a todo lo largo de la estrella para satisfacer unas condiciones minimas de equilibrio
hidrostéatico, térmico y radiativo :

ap GM,

dr r?
dM,

el 4nr?p

dL,

i 4112 pe

g — _i@ Ly j dnb - v

dr 40 T3 Arr? dinT = 7-1

dTl’ 1\ pmuy GM, . 4P

ar _<1_;) L 2 Sl GnT < 741

Este conjunto de ecuaciones diferenciales no lineales acopladas, recibe el nombre de Ecua-
ctones de la Estructura FEstelar y representan una de las méas importantes herramientas
del astrofisico estelar en el estudio de la estructura detallada de las estrellas.

En ellas participan, ademés de las variables ya mencionadas (T, P, M,, L,) otras canti-
dades fisicas conectadas fundamentalmente con las propiedades particulares de la materia
en cada punto de la estrella. Ellas son la densidad (p), la opacidad media (%, el promedio
es hecho sobre longitudes de onda) y la rata de generacion de energia (¢). Estas cantidades,
encontramos, se encuentran directamente relacionadas con las variables dependientes, de
las ecuaciones de la estructura estelar, relaciones que podemos expresar de la manera mas
general en la forma,

p=p(P,T,X4)
E=Fk(P,T,X4)
e=¢P,T,Xa)

Donde X; representa la fraccion de masa correspondiente a la especie atomica con nimero
de masa A ( A barre sobre todos los valores posibles).

La forma de estas funciones, conocidas como Ecuaciones de Estado o Ecuaciones Consti-
tutivas, es dada explicitamente por resultados provenientes en general de otras dreas de
la fisica. Asi por ejemplo la dependencia de la densidad con la presion y la temperatura
es provista por los métodos estadisticos de la fisica ; la opacidad, es dada por el estu-
dio mecanico cuantico del problema de la interaccién de la radiaciéon con la materia y el
coeficiente de emision, para nuestro caso particular, es provisto por la fisica nuclear.
Cuando se proveen las condiciones de frontera del caso a las ecuaciones de la estruc-
tura estelar, una solucién al problema matematico puede ser, en teoria, obtenida. Dicha
solucién nos provee del valor de todas las variables relevantes en el estudio de la materia
en el interior estelar, P, T, M,, L,, p, €, k. El conjunto de estas funciones (o sus valores
punto a punto) forma lo que los astrofisicos conocen como un Modelo Estelar. Pero no
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s6lo es posible obtener el relativamente inobservable valor interior de estas cantidades.
Es posible también predecir observables como el radio y la luminosidad de la estrella que
constrastados con la realidad confirman o niegan el modelo elaborado.

., Qué se puede decir de la unicidad de la solucién de las ecuaciones de la estructura estelar
?. Pensando en este problema, en la década de los 20, H. Voght, Henry Norris Russell (el
mismo del diagrama), R.S. Dugan y J. Q. Stewart, elaboraron el conocido como Teorema
de Voght-Russell, que en su forma original reza asi :

Si la presion, la opacidad y la rata de generacion de energia son funciones
solo del valor local de la densidad, la temperatura y la composicion quimica,
entonces la estructura de la estrella estd determinada de manera unica por su
masa y composicion quimica.

Esto es, una vez se fijan los valores de la masa y la composicién quimica para la estrella
un sé6lo modelo de la estrella puede ser construido.

i, Como resolver el intrincado sistema de ecuaciones diferenciales, no lineales, acopladas
que tenemos entre manos 7. Dado que la solucién andlitica al problema es en extremo
complicada por no decir imposible (una aproximacién andlitica puede ser hecha utilizando
el denominado modelo de los Politropos), en la préictica se recurre al uso de métodos
numeéricos para la solucion de ecuaciones diferenciales, a veces sumamente sofisticados.

3.8 Ejercicios

3.1 Cuando se consideran validas ciertas aproximaciones, puede obtenerse en la atmosfera
de una estrella una solucion analitica a las ecuaciones de la estructura estelar. Una
de las suposiciones que se hace respecto al comportamiento de la materia en las capas
superiores de la estrella es la de que alli prima el proceso de transporte radiativo.

a. Escriba las ecuaciones de la estructura estelar para el caso considerado. En
cada una de ellas exprese la densidad y la opacidad media en términos sélo
de la Presién y la Temperatura, usando para ello la ecuaciéon de estado y la
denominada ley de Kramer, que expresa la opacidad en términos sélo de la
densidad y la temperatura en la forma : < k >= Ap/T>5.

Ayuda: Recuerde que para esta region de la estrella M, =~ M y L, ~ L.

b. Utilizando la regla de la cadena, dP/dT = (dP/dr)/(dT/dr), resuelva la ecuacién
para P(T), i.e. encuentre que,

1/2
P 5,02nG Mok 425
L;Aumpyg
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c. Sustituyendo en la ecuacién para T, la funcién P(T'), demuestre que,

wmpg 1 1 )
T=GM; | —— (— - —
’ (4, 25k> r R,
NOTA: En la integracion de las ecuaciones diferenciales, justifique claramente
los limites de integracién.

3.2 En el Sol se producen en promedio, por la cadena protén-protén 26,7 MeV, energia
que escapa del nicleo y se convierte en la radiacion que finalmente abandona el Sol.

a. ;, Cudntas ciclos pp tienen lugar en el Sol en un segundo?
b. calcule la masa total que pierde el Sol cada segundo.

c. En las reacciones de Fusién nuclear existe una conversién neta de niucleos de
Hidrégeno (4 por ciclo) en niicleos de Helio. Teniendo en cuenta lo obtenido
en el numeral 1 calcule el niimero de Nicleos de Hidrégeno que desaparecen
en el centro del Sol cada segundo. A partir de este resultado evalie la masa

de Hidrégeno que cada segundo se convierte en Helio en las regiones centrales
del Sol.

3.3 Utilizando la relaciéon entre las variables de estado en un proceso adiabéatico y la
ecuacién de estado del gas ideal demostrar que en el transporte de energia por
conveccion adiabatica se satisface que,

dr ) k2

dTl _ (1 1) umpg GM,
8

3.4 Asumiendo que la estrella Sirio se encuentra en equilibrio hidrostatico y sabiendo
que su masa es 2,25 Mg, su luminosidad 19 Ly y su temperatura efectiva es 9500
K, determinar, suponiendo la densidad constante e igual a la media y usando la
ecuacién del equilibrio hidrostatico, la temperatura y la presion en el nicleo de la
estrella.

3.5 Asumiendo que 10 eV podrian ser liberados por cada atomo del Sol a través de
reacciones quimicas, estimar cuanto tiempo podria brillar el Sol manteniendo su
luminosidad actual si los procesos quimicos fueran los responsables de la produccion
de su energia. Por simplicidad asuma que el Sol estd enteramente compuesto por
Hidrégeno. ; Es posible que el Sol sea alimentado enteramente por energia quimica
?, i, por qué ?.



Capitulo 4

Evolucion estelar

4.1 Introducciéon

A pesar de que la experiencia parece decirnos que las estrellas son entes inmutables y
eternos, el estudio detallado revela para ellas una naturaleza cambiante: como cualquier
sistema natural estan sometidas a un proceso de evolucion, que a partir de un estado
inicial y a través de una serie de procesos fisicos la conducen a un inevitable final.

Sera el objeto de este capitulo, presentar los aspectos méas importantes del conjunto de
procesos que dan vida a la estrella, la consumen y finalmente la convierten en un cuerpo
muerto.

Uno de las primeras cosas que nos hace pensar que las estrellas no son indefinidamente
estables, es el hecho de que dicha estabilidad esta garantizada por la existencia de una
fuente de energia interior que reponga aquella que la estrella irradia constantemente desde
sus superficie. Ahora sabemos que dicha fuente estd alimentada constantemente por el
Hidrégeno que compone la region central de la estrella. Pero, ; qué pasa cuando se agota
la cantidad finita de hidrégeno disponible?. La estrella se ve abocada a un inevitable
proceso en el que debe modificar su estructura para alcanzar el equilibrio perdido. Esta
btsqueda del equilibrio es precisamente lo que conocemos como evolucion estelar.

;, Cémo se forman las estrellas?, jcudles son los cambios estructurales que sufren cuando
se agota su combustible?, ; cudl es la duracién de este proceso?, ; cémo se modifica la
apariencia de la estrella a lo largo del mismo?, ; cudl es el final de una estrella que ha
agotado el material fusionable en su niicleo?, ; cudles son las pruebas observacionales de
la existencia de la evolucion estelar?. Daremos respuesta a estas preguntas en el presente
capitulo.

4.2 La formacion de las estrellas

.. De dénde procede la materia que constituye las estrellas?. A pesar de que la observacion
directa parece indicarnos que el espacio entre las estrellas estd completamente vacio,

123
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Figura 4.1: La nebulosa del Aguila, una tipica nebulosa difusa, en cuyo seno se pueden
estar formando estrellas.

como veremos en el siguiente capitulo, la verdad es bien distinta. Llenando los vacios
interestelares se ha encontrado materia, en un estado de bajisima densidad y temperatura,
que en determinadas regiones del espacio sufre concentraciones constituyendo objetos
como las visibles nebulosas (ver figura 4.1. Esta materia interestelar por particulares
procesos puede reunirse para formar las estrellas que finalmente vemos.

Prueba de ello nos la ofrecen hechos como los de encontrar recurrentemente en asociacién
estrellas que sabemos jovenes, y nubes densas del medio interestelar, o por ejemplo el hecho
de que el disco de las galaxias, donde podemos encontrar las mayores concentraciones de
este medio, sea también el lugar donde encontramos la mayor cantidad de estrellas recién
nacidas.

., De qué forma la materia en las nubes interestelares puede reunirse para formar una
estrella?. Sabemos de s6lo una fuerza en la naturaleza que tiene la capacidad de actuar
a gran escala para lograr el efecto deseado: la gravedad. Las particulas que constituyen
una nube, como cualquier objeto en el universo, se atraen mutuamente en virtud de su
gravedad. Sin embargo, el movimiento aleatorio de las mismas actiia como un efecto
disgregagador de la nube. En condiciones naturales pude decirse que las nubes en el
medio interestelar se encuentran en un estado de casi-equilibrio en el que los dos efectos
se compensan; pero en ciertos momentos dicho equilibrio puede verse temporalmente roto.
Fuera del equilibrio j, cudl es el futuro de la nube?.

Imaginemos, por ejemplo que sobre una nube en equilibrio se produce una perturbacién
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que comprime una porcién de la misma. El efecto de la compresion es el de aumentar
localmente la densidad, aproximadamente constante de la nube. Una vez formada, ; cémo
evoluciona la perturbacién?.

Para un sistema autogravitante la condicién de equilibrio se expresa en la forma,

1
K=-|U
1V

donde K es la energia cinética total del sistema y U es su energia potencial gravitacional.
Esta relacion no es otra cosa que una forma del conocido como teorema del virial.
Cuando un sistema se encuentra fuera del equilibrio la anterior igualdad no se satisface.
Dos son las posibles razones para que esto suceda: la energia cinética del sistema es mayor
a la mitad del valor absoluto de su energia potencial gravitacional, o el valor absoluto de
la energia potencial supera por el doble la energia cinética total de la nube. En el primer
€aso

1
K>-1|U
;U

Esto situacion podria interpretarse como aquella en que la materia estd més agitada de
lo que se encuentra ligada gravitacionalmente, de modo que la perturbacion evolucionara
haciendo disgregar la nube, por lo menos hasta que se produzca el equilibrio deseado.
En el otro sentido,

1
K<§|U| (4.1)

que puede interpretarse como si la ligadura gravitacional de la materia superara su tenden-
cia a disgregarse (cuantificada por K). En esta situacién, el triunfo de la gravedad sobre
el efecto disgregador de la perturbacién, que tiende a recuperar el equilibrio, conduciria
a la reunién de las particulas, es decir, el colapso gravitacional de la perturbacién.

Esta es precisamente la situacién que nos interesa en nuestro estudio de la formacion de
las estrellas.

La condicién 4.1 representa el estado en el que debe encontrarse un perturbacién pro-
ducida sobre una nube, para que devenga en el colapso de la misma y pueda formarse el
objeto compacto que es una estrella.

Veamos ahora como expresar la condicion 4.1 en términos de cantidades mas manipula-
bles.

Por simplicidad imaginemos que la perturbacién que consideramos, es esférica. En ese
caso, un calculo directo de la energia potencial gravitacional nos entrega,

3 GM?2
U=--"2°%
5 R

En nuestra nube ideal las velocidades de las particulas se distribuyen como lo dicta la
esttadistica de Maxwell-Boltzmann, de modo que la energia cinética media de las mismas
es igual a 3kT y asi K es,
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2 \umpg

donde p es el peso molecular promedio de las particulas de la nube. Introduciendo K y
U en 4.1 se obtiene la desigualdad,

S5kTR
umyG
por ser la densidad constante, R = (3M/4mp)1/3, de donde,

M > M;

1/2 3/2
3 5KT
M= 2 42
’ (47w> (umHG) 42

M recibe el nombre de masa critica de Jeans, en honor a James Jeans (1847-1946) quien
fue el primero en estudiar este tipo de problemas.

Vemos pues que la condicién para que al interior de una nube en el medio interestelar se
produzca una perturbacion en la densidad que finalmente colapse y se convierta en una
estrella, es la de que la masa contenida por la perturbacion sea superior a una masa critica
que depende de cantidades como la composicion quimica y condiciones en la nube.

La condicién de Jeans sobre la masa de la perturbacion, puede expresarse también como
una condicién sobre el tamano de la misma (La densidad establece una conexién entre la
masa y el radio), que se expresa en la forma,

R>R;

po_ [ 15KT 2
77 \4rGumup,

., En la realidad se dan las condiciones de masa y tamano necesarias para que en una
nube interestelar se den procesos de colapso gravitacional que finalmente conduzcan a la
formacion de una estrella?.

El estudio del medio interestelar, del que nos ocuparemos en la segunda parte, muestra
que en las nubes m4s densas del medio interestelar, la densidad es de unos 1076 gr cm—3
y la temperatura ronda por los 100K . En estas condiciones los valores criticos del tamano
y la masa de una perturbaciéon que puede colapsar son,

MJ ~ 6M®
R; =~ 0,03a.l.

Donde se asumio u = 1,6, el peso molecular medio de un gas cuya masa es un 75%
Hidrégeno y un 25% Helio.
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Pero el tamafio y la masa de estas nubes es mayor a los valores encontrados (ver seccién
6.9), de lo que podemos concluir que en ellas puede darse el fenémeno de colapso inducido
por un agente perturbador. Ademas la masa critica tiene un valor que supera la masa de
una estrella tipica (%M@) de modo que las perturbaciones que colapsan tiene la posibilidad
de formar objetos con capacidad de convertirse en estrellas.

Sabemos pues que en el medio interestelar, principalmente en las regiones mas densas,
las condiciones estan dadas para que una vez creadas perturbaciones, en la densidad,
de porciones de nube, colapsen y constituyan estrellas. Pero ; qué procesos astrofisicos
conocidos actuarian como los agentes que inducen perturbaciones en el medio?. Afortu-
nadamente, nuestro universo cercan o lejano, no es tan tranquilo como podria parecer a
la instantanea que podemos observar. Cientos de procesos, en ocasiones muy violentos
estan sacudiendo constantemente el relativamente tranquilo medio que nos rodea. Uno
de los mas significativos de ellos lo constituyen las conocidas como Supernovas, violentas
explosiones de materia y energia que emanan de estrellas que por su avanzado y agotado
estadio evolutivo o por las condiciones de su entorno se vuelven inestables y explotan.
Este tipo de procesos de los que hablaremos mas tarde en este capitulo son capaces de
perturbar con el suficiente impetu el medio que los rodea e inducir variaciones locales de
la densidad de nubes vecinas en el medio interestelar e iniciar asi el proceso que finalmente
conducird a la formaciéon de una estrella.

Otro de los efectos perturbativos considerados, lo constituye, por ejemplo el encuentro
de la nube con ondas de densidad a gran escala, que se propagan por el cuerpo al que
pertenecen (el plano de una Galaxia por ejemplo). Estas ondas de densidad, no son otra
cosa que alteraciones del campo gravitacional global que domina la regién del espacio en
la que reside la nube causadas por concentraciones inusuales de materia, y que al entrar
en contacto con la misma la obligan a comprimirse. Este tipo de mecanismos ha sido
propuesto como los responsables de la formacion de los brazos espirales de las galaxias de
este tipo, que no son otra cosa que regiones de las galaxias mismas donde se concentran
la mayoria de las estrellas mas luminosas (las més jovenes), lo que revela su verdadera
naturaleza de criaderos estelares. El problema de las Ondas de Densidad en el plano de las
galaxias espirales y su efecto sobre la formacion de estrellas en las mismas, lo abordaremos
en la tercera parte del libro.

El proceso mediante el cual una porcién perturbada de nube, se concentra y se convierte
finalmente en una estrella, guarda algunos secretos que debemos examinar en algin de-
talle.

La fase inicial de este proceso, recibe el nombre de colapso isotérmico. En ella la energia
térmica adquirida por la nube por efecto del colapso gravitacional ! es radiada sin di-
ficultad (la materia a estas densidades y temperaturas es bastante transparente) lo que
permite que la nube conserve en el proceso una temperatura aproximadamente constante.
Al concentrarse la nube, la densidad de la misma crece y el valor critico de la masa de

! Cuando la nube colapsa su energia potencial que es negativa y varfa como 1/R, disminuye. La energfa
total debe conservarse sin embargo, de modo que la energia potencial liberada se convierte en el proceso
en energia térmica, energia cinética de las particulas.



128 CAPITULO 4. EVOLUCION ESTELAR

Jeans, (M; ~ p~Y %), decrece. Este efecto provoca que inhomogeneidades al interior de
la perturbacién en colapso (que en un principio tenian masas inferiores a la critica) de
subito se hagan sensibles al colapso e independientemente inicien su propio proceso. Se
forman asi al interior de la nube, ”grumos” en colapso, cada uno de los cuales formara
individualmente mas tarde una estrella individual. A este fenémeno se lo conoce como
fragmentacion de la nube y explica por qué la mayoria de las estrellas conocidas se forman
agrupadas con otras de su misma clase. Es posible asi explicar el origen de cuerpos
astrofisicos como los ciimulos de estrellas, muy conocidos por aficionados y profesionales.
El proceso de fragmentacién no es sin embargo indefinido. En determinadas condiciones
de temperatura y densidad (que han crecido en el proceso anterior) se inicia otra fase
del colapso de la nube: la fase Adiabatica. En esta porcién de la historia de la nube
en colapso la opacidad de la materia que la constituye se hace tan grande que ahora la
radiacién liberada por el proceso de calentamiento inducido por el colapso es atrapada
contribuyendo a un crecimiento rapido de la temperatura de la nube misma. El aumento
en la temperatura, que aparece también como una contribucién importante en la deter-
minacion del valor de la masa critica de Jeans, contrarresta el también aumento de la
densidad cambiando un poco el futuro de las perturbaciones mas ”livianas”.

En la fase adiabatica del colapso, la temperatura crece con la densidad por medio de una
ley bien conocida para los gases ideales (un supuesto que hacemos respecto al objeto que
estamos estudiando),

T~ p't

donde 7 es el coeficiente adiabatico, que adopta el valor v = 5/3 (particulas monoatémica,
que adoptaremos en nuestra descripcién del colapso . 2.
Como la masa critica de Jeans depende de ambas cantidades en la forma,

T3/2
MJ ~ —
pl/Z

se obtiene finalmente que en la fase adiabatica la masa critica se comporta en la forma,

MJ ~ p1/2

es decir el calentamiento adiabatico de la nube frena el proceso de fragmentacién. Un
calculo detallado del proceso demuestra que dadas las condiciones de la nube, los frag-
mentos que se forman antes que el proceso detenga su curso, superan un valor minimo de
la masa dado por,

Mpin = 0,097/*

2En esta parte del colapso la temperatura ha ascendido hasta valores del orden de los 1000 K, una
temperatura a la cual la mayorfa de las moleculas de Hidrégeno, las més abundantes y resistentes ya se
han roto, de modo que la aproximacién es valida.
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si suponemos una temperatura tipica del orden de 1000 K para la nube en este estado,
obtenemos,

Mmin = 0, 5M@

lo cual representa un valor bastante acorde con las observaciones relativas a la abundancia
de estrellas de diversa masa: son las estrellas menos masivas, con masas de este orden las
mas abundantes. El anterior razonamiento se puede pensar como una explicacion de esta
observacion.

La anterior descripcién representa sélo una primera aproximacion, con alguna informacion
de valor relativa al proceso como un todo de la complejisima dinamica detras del proceso
de colapso de una nube real. Cuando se elaboran calculos detallados del proceso, que
involucran la consideraciéon de los més generales efectos de naturaleza hidrodindmica, se
obtiene un cuadro completo de la evoluciéon de nuestra perturbacién hasta la formacién
de una estrella en el sentido que la conocemos. Se presenta aqui una descripcién muy
general, de los més interesantes aspectos del proceso.

Cada uno de los grumos que han conseguido crecer durante la fase de fragmentacion de la
nube, sigue su camino evolutivo independiente. En determinadas condiciones la densidad,
la temperatura y la presion son tales en el grumo, que este alcanza un estado de casi-
equilibrio hidrostético, formando un objeto més o menos estable, que colapsa lentamente,
y que ha elevado su temperatura interior para emitir copiosas cantidades se radiacién. Se
dice que se ha formado una protoestrella.

A la temperatura a la que se encuentra la materia de la protoestrella, que estd casi en
equilibrio térmico, su luz es radiada principalmente en la bandas del infrarrojo, con un
espectro del tipo del de un cuerpo negro.

Una vez ha adquirido una luminosidad dada y su espectro permite hablar de una tem-
peratura efectiva para la misma, podemos ubicar nuestra protoestrella en el diagrama de
Hertzsprung-Russell. Con el tiempo la estructura de la protoestrella cambia por efecto
de la aparicién y la desaparicién de algunos fenémenos que alteran tanto su luminosidad
como su temperatura efectiva. El resultado es que cuando se sitia a la protoestrella en el
diagrama H-R su posicién cambiard a lo largo del tiempo. El camino que sigue nuestro ob-
jeto sobre el diagrama, por efecto de los cambios evolutivos en sus caracteristicas, recibe
el nombre de Trayectoria evolutiva, y constituye una de las mas importantes y usadas
representaciones de la evolucién de las estrellas en cualquiera de sus estadios evolutivos
(ver figura 4.2).

En una fase en la que la protoestrella se contrae muy lentamente, ; qué proceso puede
satisfacer su ”sed” de energia?. La respuesta la da la caida constante de materia sobre su
superficie. Cuando dicha materia que cae libremente hacia el centro de la protoestrella
se frena bruscamente al encontrar una regién en donde la densidad sube abruptamente,
libera toda su energia en forma de calor, que es luego radiado de la superficie y que la
calienta considerablemente. La protoestrella se convierte en esta fase en una poderosa
fuente de radiacion energética. Si es asi , ; por qué no vemos protoestrellas brillando
poderosamente en el cielo 7. La protoestrella se encuentra envuelta en una gruesa capa
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Figura 4.2: Trayectoria evolutiva de una estrella desde sus primeros estadios hasta alcan-
zar finalmente la secuencia principal.

de gas y polvo que retienen eficientemente la radiacién emitida desde su superficie. La
energia transportada por dicha radiacion es utilizada para destruir los granos de polvo
en las vecindades de la protoestrella, formando una regién que la rodea a la que se llama
el intervalo de opacidad. Maés alla de esa regiéon la radiaciéon fuertemente menguada es
absorbida por los granos de polvo de la nube para ser reemitida en la forma de radiacién
infrarroja que finalmente escapa desde la denominada fotosfera de polvo.

Conforme el cuerpo recién formado evoluciona, su luminosidad y temperatura efectiva se
ven afectados de tal manera que su posicion sobre el diagrama HR varia de modo conocido
(como lo muestra la figura 4.2 ).

Un evento importante en el temprano proceso que vive la estrella deviene cuando la tem-
peratura interior ha crecido lo suficiente para que algunos de los elementos més pesados
presentes en ella empiezen a perder en abundancia muchos de sus electrones. Los elec-
trones libres son capturados por atmos neutros de Hidrégeno disponibles en la materia
estelar para formar el ién H~. La materia rica en esta sustancia se vuelve altamente opaca
creando inmensos gradientes de temperatura en el cuerpo que conducen a la aparicién de
inestabilidades convectivas, que en una etapa critica pueden afectar la estrella en su to-
talidad. Durante esta fase de su vida la protoestrella, sufre cambios importantes en su
aspecto exterior : su temeperatura efectiva crece levemente mientras su luminosisdad cae
sustancialmente. La estrella desciende en el proceso por una trayectoria evolutiva casi
vertical que los astrofisicos llaman Via de Hayashi (Ver figura 4.2).

Antes o después de finalizado el descenso por su via de Hayashi la estrella en una fase

distinta de su primigenia evolucién : empieza su recorrido final que lo llevara al estadio de
prolongada estabilidad del que gozan las estrellas normales. A los objetos que atraviesan
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Masa (M) | Tiempo (10° afios)
0.5 196,74
10 137,92
1,5 66,63
2.25 21,04
3,0 0.11
5.0 2,07
9.0 0,57
15,0 662,95
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Tabla 4.1: Duracién de la fase de presecuencia principal para estrellas de distinta masa.

esta fase se los conoce como Estrellas de presecuencia principal.

El creciente incremento de la temperatura crea las condiciones adecuadas en el interior de
la estrella para que tengan lugar algunos de los procesos de fusiéon nuclear que terminaran
alimentando la estrella. Tiene lugar en ella por ejemplo la reacciéon que involucra la
fusién de un nicleo de deuterio y un protén con la formacién de uno de Helio 3. Esta
reaccion que puede ocurrir a temperaturas menores a las requeridas para que el proceso de
fusién completo del Hidrogeno tenga lugar, trae como consecuencia el reestablecimiento
de regiones de transporte radiativo en la previa protoestrella dominada por la conveccion.
La estrella sale asi de su via de Hayashi y empieza su recorrido hacia el establecimiento
definitivo del equilibrio.

Cuando la temperatura central de la estrella se ha incrementado lo suficiente, los procesos
completos de fusién de los nicleos de Hidrégeno para formar Helio 4 (pp, CON), empiezan
a funcionar hasta que se establece completamente el equilibrio y nuestro objeto se detiene
temporalmente en una posiciéon definida del diagrama HR, determinada por el camino
previo que ha recorrido, a su vez dependiente exclusivamente de la masa acretada.

El conjunto de puntos sobre el diagrama HR que constituyen el final de la evolucién
presecuencia principal de nuestra estrella y que definen la posicion definitiva, por lo menos
durante su estable vida adulta, de la estrella en el diagrama senalado, forman una curva
a la que se da el nombre de Secuencia Principal de Edad Cero (ZAMS).

El tiempo que consume una pequena perturbacién al interior de una region fragmentada
de una nube para convertirse en una estrella de la secuencia principal depende fuertemente
de la masa contenida en la perturbacién, de tal modo que los grumos mas livianos sufriran
procesos evolutivos més lentos que aquellos correspondientes a los grumos que acreten una
mayor cantidad de materia.

A modo de ejemplo, en la tabla 4.1 se presenta la duracién cdlculada de la fase de estrella
de presecuencia principal.
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Secuencia Principal Baja Secuencia Principal Alta

[—] Produccion [__] Transporte [__] Transporte

de energia radiativo convectivo

Figura 4.3: La estructura de estrellas de la secuencia principal alta y la secuencia principal
baja.

4.3 Madurez Estelar

Una vez iniciados los procesos de fusién del Hidrégeno, la estrella entra en la etapa mas
estable de su vida. En una burda analogia con el universo humano llamaremos a esta
etapa, la fase de madurez estelar.

Calculos detallados de la estructura de las estrellas durante esta etapa de su vida revelan
diferencias que permiten establecer un esquema claro de diferenciaciéon por masa. En
dicho esquema se reconoce la existencia de dos tipos de estrellas : estrellas de la secuencia
principal baja (LMS) y estrellas de la secuencia principal alta (HMS).

Las estrellas de la secuencia principal baja, a la que pertenece por ejemplo nuestro Sol
tienen masas comprendidas entre las 0, 08 M, (el minimo de masas estelares) y 1,5 a 2M.
Las relativamente bajas temperaturas registradas en el nticleo de estas estrellas hace mas
eficiente la produccién de energia por la cadena protén-protén. El célculo preciso de
la estructura de estrellas en este rango de masas demuestran que en ellas la energia es
transportada inicialmente (desde el nicleo) por el mecanismo de radiacién. Por encima
de esta regiéon radiativa aparecen inestabilidades convectivas que se extienden hasta la
superficie misma de la estrella, donde la densidad cae bruscamente, la opacidad de la
materia lo hace con ella, la conveccién cesa y la luz es finalmente liberada en el espacio
exterior (ver figura 4.3). El grosor de la regién de conveccién en las estrellas de este
tipo, depende fundamentalmente de su masa : una masa mayor corresponde a estrellas
con una region de conveccion mas superficial y delgada, mientras que la base de la zona
de conveccion se aproxima mas al nicleo cuando decrece la masa al punto que aquellas
estrellas con masas cercanas al minimo se vuelven completamente convectivas.

Las estrellas con masas entre 2M y 100M;, (El maximo valor de la masa esperado para
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una estrella estable) pertenecen a la denominada secuencia principal alta. La estructura
de las estrellas en este rango de masa difiere considerablemente de las correspondiente al
anterior grupo. Para empezar, en sus nicleos se registran temperaturas suficientemente
altas como para permitir que el ciclo CNO sea principal responsable de la produccién de
energia en la estrella. Los inmensos gradientes de temperatura registrados en el centro de
este tipo de estrellas, causados por la fuerte dependencia que tiene la velocidad de las reac-
ciones en el ciclo CNO con la temperatura (un pequeno cambio en la temperatura afecta
considerablemente la rata de produccién de energia por este ciclo), hacen mecdnicamente
inestable la materia que alli reside, lo que se manifiesta con la aparicion de una regiéon de
conveccién que se extiende desde el centro mismo de la estrella hasta las regiones donde
no es posible generar eficientemente energia. Mas alld de este limite y hasta la superficie
misma de la estrella, la energia es transportada por radiacion.

En la figura 4.3 se muestra una representacién esquemadtica de la estructura de las estrellas
tanto de la secuencia principal baja como de la secuncia principal alta.

Mientras el Hidrégeno se encuentre en la concentracion y cantidad adecuada para suplir
las necesidades energéticas de una estrella madura, la estrella se mantiene en un estado
altamente estable en el que pasa la mayor parte de su vida. Sin embargo la combustién
del hidrégeno va consumiendo lentamente las reservas de la estrella. A medida que estas
reservas se agotan y la energia producida no es suficiente para sostenerla, lentamente el in-
terior (fundamentalmente la regién nuclear) sufre una serie de cambios en su temperatura,
tamafio, que terminan manifestdndose finalmente en las pasivas envolturas exteriores, in-
duciendo cambios en la luminosidad y la temperatura efectiva de la estrella misma. A
una extremadamente baja rapidez la estrella empieza a abandonar su lugar original en la
ZAMS (desplazédndose levemente hacia arriba), dirigiéndose a la regién del diagrama HR
que ocupara durante su siguiente fase: la vejez.

Este leve y natural desplazamiento que sufren las estrellas durante su vida adulta sobre
el diagrama HR, es el principal responsable por la anchura finita de la secuencia princi-
pal observada. En teoria, si ningiin cambio se produjera durante la fase de combustiéon
del hidrégeno, la secuencia principal que apareceria cuando se ponen sobre el diagrama
estrellas de una muestra aleatoria deberia tener un grosor casi nulo (una pequena difer-
encia entre la posicion de la ZAMS, correspondiente a distintos valores de la composicion
quimica es también esperado).

Como todo aquello relacionado con la vida de las estrella, la duracion del proceso en el
cual una estrella madura abandona completamente la secuencia principal, es altamente
dependiente de la masa: las estrellas de mayor masa consumirdn con mayor premura
el preciado combustible disponible, y su vida adulta tendrd una duracién menor que la
correspondiente a las estrellas de menor masa que consumen con mayor parsimonia el
Hidrégeno que les es disponible. Un argumento sin embargo pdria presentarse contra el
anterior razonamiento “naive” : Aunque las estrellas de mayor masa consumen mas rapido
el hidrégeno del que disponen, ; no es también cierto que la cantidad de combustible que
pueden quemar es también increiblemente mayor 7. Un sencillo procedimiento heuristico
permite demostrar la validez del primero.
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Masa | Tiempo (10° afios)
10 10200
125 2030
1,5 1983
2,25 533,6
3.0 242.0
5.0 69.0
9,0 21
15.0 10,3

Tabla 4.2: La duracién de lo que hemos llamado la madurez estelar o el periodo en el que
estrellas de diversa masa queman hidrégeno en su nicleo.

Supongamos que durante toda la vida adulta de la estrella se consume una fraccién f de
la masa total de la estrella, asi ,

Eror = fMC2

Si suponemos constante la rata de emisién de energia de la estrellas, i.e. su luminosidad,
esta energia serd emitida en un periodo de tiempo con una duracién de,

T — Eror fMc
L L
Habiamos descubierto empiricamente que la luminosiad de las estrellas de la secuencia
principal se relaciona directamente con su masa, y obtuvimos para esa relacién una forma
del tipo, T' o M~*. De aqui finalmente concluimos que la duracién T de la vida adulta
de una estrella de masa M se relaciona con dicha masa en la forma,

1
T x W
De modo que aunque las estrellas mas masivas dispongan de una cantidad mayor de
combustible (proporcional a la masa total de la estrella) ellas emiten energia a una rata
extremadamente mayor (proporcional a la cuarta potencia de la masa) para evitar que
los efectos se contrarrestren o inviertan.
En la tabla 4.2 se presentan algunos resultados obtenidos para la duraciéon del periodo

de vida adulta de estrellas de muy diversas masas.

4.4 Vejez y Muerte de las Estrellas

La ultima fase de la vida de las estrellas, es también la mas rica de ellas. En las ultimas
etapas la estrella sufre una innumerable serie de cambios que inducen variaciones con-
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siderables de la estructura total de la estrella y que la convierten por ejemplo en una
gigantesca esfera de plasma débilmente unida por su autogravedad hasta un compacto
objeto de dimensiones planetarias en el que se suceden los méas peculiares fenémenos
fisicos.

Como era de esperarse aqui también la masa juega un papel protagoénico en la determi-
nacion del tipo de procesos que alteran la estructura de la estrella, la escala de tiempo
tipica en la que se suceden dichos procesos y el resultado final.

Lo que sabemos de la vida de las estrellas, se ha obtenido casi integramente del estudio
numeérico de su cambiante estructura. El tipo de analisis involucrado en un tal estudio,
involucra aspectos tanto matematicos como fisicos que estan fuera del alcanza de este
texto, razén por la cual hasta ahora y en lo sucesivo nos dedicaremos a hablar de los
aspectos cualitativos mas relevantes en la descripcion completa de la evolucion estelar.
La comprensién de los mas finos detalles de nuestra simplificada descripcion, se puede
encontrar en las referencias especializadas incluidas en la nota bibliografica dedicada al
capitulo.

Existen profundas diferencias en la manera como estrellas de diversas masas envejecen
y mueren. Un estudio detallado de esta fase de la evolucién estelar exigiria casi la
descripcion del proceso evolutivo para distintos grupos de estrellas de acuerdo a su masa.
Sin embargo, algunos de los mas importantes aspectos del proceso, son comunes a la
mayoria de las estrellas, aspectos a los que nos referiremos en la descripcion presentada a
continuacion. Es de gran ayuda para al astrofisico representar los cambios acaecidos en
la estructura estelar como cambios en la posicién de la estrella sobre el diagrama HR ;
esta herramienta se constituye en base clave para nuestra descripcion.

Cuando la estrella ha agotado completamente las reservas centrales de Hidrégeno, su
ntcleo se ha convertido en un cuerpo inerte compuesto fundamentalmente por Helio,
se ve abocada en una frenética busqueda de energia. La fusién nuclear del hidrégeno,
por ahora la fuente mas eficiente del anhelado bien, ya no estd disponible en el centro
mismo de la estrella, pero aparece de sibito en las envolturas del nicleo de Helio que
se han calentado hasta alcanzar las temperaturas necesarias para que tengan lugar las
reacciones del caso. A esta se la conoce como la fase de combustion de Hidrégeno en
capa, y durante ella la estrella mantiene aproximadamente constante su luminosidad pero
decrece considerablemente su temperatura efectiva (lo que en sintesis corresponde a un
leve aumento en el tamano de la estrella). La estrella entra en una regién del diagrama
conocida por obvias razones como la Rama de Subgigantes (trayecto 1-2 en figura 4.4).
Conservando practicamente como tnica fuente de energia, la combustién del hidrégeno en
capa, la estrella alcanza un estado critico en el que la conveccion se presenta como factor
dominante en el transporte de energia. En estas condiciones, la exigua energia emitida
por la céscara de hidrégeno del nicleo, es fuertemente absorbida por la opaca materia que
constituye la estrella. Con ello la materia se dilata (el volumen que ocupa se incrementa
para mantener una temperatura mas o menos constante frente a una eficiente ganancia
de energia). La luminosidad de la estrella se incrementa considerablemente, manteniendo
aproximadamente constante su temperatura efectiva, que ahora, por efecto de la expansion
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Figura 4.4: Trayectoria evolutiva que recorre una estrella después de que han cesado en
su nucleo los procesos de fusién del Hidrégeno y que representa lo que hemos denominado
la vejez de la estrella.
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Figura 4.5: El proceso Triple-Alfa.

previa de la estrella, se vuelve tan baja que la estrella emite principalmente a grandes
longitudes de onda en el visible, principalmente en el rojo. La estrella se ve ascender en el
diagrama por una trayectoria conocida como la Rama de Gigantes Rojas (RGB, trayecto
2 - 3), y se convierte, sin importar su condicién inicial, en una estrella rojiza gigante, una
Gigante Roja.

La expansion descrita en el parrafo anterior solo ocurre en las opacas regiones exteriores
de la estrella. La regién nuclear, en contra del comportamiento general de la envoltura,
de la que parece desacoplarse inicia desde el final mismo de la vida adulta de la estrella un
proceso de colapso que incrementa constantemente la temperatura central y que ”busca”
finalmente la aparicién de nuevos procesos de produccién de energia.

Cuando en el nicleo de Helio se alcanzan temperaturas del orden de los 100 millones de
grados (Punto 3 en el diagrama HR), las cosas cambian radicalmente para la estrella. En
estas condiciones una serie de reacciones nucleares que implican la fusiéon de Helio y la
produccién neta de Carbono (y Oxigeno en menor cuantia), incrementan las esperanzas
que tiene la estrella de sobrevivir a las inclemencias de la gravedad. EIl conjunto de
reacciones mencionadas, que recibe el nombre de Proceso Triple Alfa (ver figura 4.5),
relaja un poco la tensién en el nicleo de la estrella. La liberacién inmediata de energia
renovada procedente del nuevo mecanismo hincha el nicleo produciendo una respectiva
reduccién de la temperatura y y finalmente de la cantidad total de energia liberada. Al
notarlo las envolturas se retraen un poco y la luminosidad de la estrella disminuye mientras
su temperatura efectiva aumenta (trayecto 3-4).

La fusién del Helio en esta fase de la vida de las estrellas mas livianas (las pertenecientes
a la secuencia principal baja) no es tan tranquila como parece refejarse en el anterior co-
mentario. Cuando la estrella liviana logra las condiciones de temperatura necesaria para
la fusién del Helio, el plasma que compone el nucleo ha adquirido un estado colectivo
particular conocido como degeneracién. Aunque las propiedades del plasma en estado de-
generado se discutiran en mas detalle cuando hablemos de la estructura de enanas blancas
en la sigueinte seccign, basta mencionar el hecho de que en estas condiciones, la relacién
entre la presién, la temperatura y la densidad (ecuacién de estado) cambian considerable-
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mente. Como probaremos mas adelante, la presion de un plasma en estado degenerado
no depende para nada de la temperatura del plasma : una variaciéon en esta ltima no
provoca el méas minimo cambio en la primera. Sin embargo en los gases convencionales, la
relacion entre la presién y la temperatura funciona a la manera de una valvula de escape
: Un incremento brusco en la temperatura del gas induce un incremento en la presién
ejercida por el mismo y a una inminente expansién que puede enfriar el gas. Cuando en
el nicleo degenerado de una estrella de la secuencia principal baja, comienza la fusién del
Helio y sube la temperatura, el niicleo estelar conserva invariable su tamano induciendo
una acumulacion constante de energia, que a su vez induce al incremento de la temper-
atura que hace crecer la rata de produccién de energia, que de nuevo recalienta el niicleo y
asi sucesivamente. El anterior proceso retroalimentado, conduce a la fusién rapida de casi
todo el helio presente en el nicleo de la estrella y a la emisién de una ingente cantidad de
energia que podria simplemente modificar un poco la estructura de la estrella o inducir
la expulsién de sus envolturas. A este violentisimo y rapido proceso se lo conoce como el
”Flash del Helio”.

Las estrellas menos masivas, nuestro Sol por ejemplo no logrardn soportar el empujon
que da el flash del Helio a sus envolturas y se veran abocadas a partir de este punto a
un inevitable final, similar al que describiremos a continuacion para las estrellas de masa
intermedia.

El Helio se consume rapidamente dejando como remanente un compacto nucleo formado
principalmente por Carbono y Oxigeno. La crisis energética que se sobreviene calienta la
envoltura del nicleo hasta que alli se enciende el proceso triple-alfa, inicidandose entonces
una fase de combustion de Helio en capa de cardcteristicas muy similares a la correspon-
diente fase anterior de fusién de Hidrégeno en capa. Durante el proceso la estrella vaga en
las vecindades de una regién del diagrama HR conocida como la Rama Horizontal (HB)
(trayecto 4-5). Alli la diluida envoltura de la estrella que se ha convertido en una gigante
roja o naranja, sufre inestabilidades estructurales que pueden llevarla a presentar varia-
ciones periédicas en su estructura global. Es asi como se forman muchas de las estrellas
que conocemos como estrellas variables y la rama horizontal es la regién del diagrama HR
donde encontraremos la mayoria de las veces ubicadas este peculiar tipo de estrellas.

El enfriamiento de la envoltura estelar cuando se aproxima al punto 5, incrementa consid-
erablemente la opacidad de la materia que la constituye. Por esta razon la estrella deviene
completamente convectiva y como habia sucedido en la RGB, se hincha. Asciende por
el diagrama HR a lo largo de ua trayectoria conocida como la Rama Asintética (AB,
trayecto 5-6 ) y se convierte en una Supergigante Roja.

Una vez en la rama asintética, y bajo determinadas condiciones la estrella experimenta
procesos de combustion ciclica del Helio en capa, conocidos como los ”Flashes del Helio”
que como veremos a continuacion son determinantes en la vida futura de las estrellas mas
livianas.

Los cambios subsiguientes que experimenta la estrella a partir de esta etapa dependen
principalmente de la masa, el parametro clave de la evolucién estelar.

La estrellas con masas inferiores a 8/, se ven fuertemente afectadas por los ”flashes
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Figura 4.6: La Nebulosa Anular de la Lira, una tipica nebulosa planetaria.

del helio”. La estrella empieza a perder (o emitir) copiosas cantidades de materia, que
forman un intensOo viento estelar, que lentamente la empiezan a desmantelar. En un
prolongado proceso, capas mas interiores y calientes de la estrella empiezan a ser visibles
desde el exterior hasta llegar al punto en el que dejan al desnudo al inerte nicleo, un
cuerpo formado principalmente por nicleos de Carbono y Oxigeno, electrones, que se
encuentran en un estado degenerado y que empieza a radiar libremente el calor remanente
de las fases anteriores de la evolucién de la estrella. A este residuo de la evolucién de
las estrellas de pequena masa se lo conoce como una enana blanca. Con el tiempo los
gases expulsados por la estrella que se han acumulado en torno suyo, son eficientemente
excitados por la radiacion ultravioleta que en copiosas cantidades emite la enana blanca,
y empiezan a brillar, formando una estructura conocida desde el siglo XVIII como una
nebulosa planetaria (ver figura 4.6).

Nuestro Sol y las estrellas de masa parecida e inferior a la suya tendran una muerte similar
con la diferencia de que nunca se convertiran en supergigantes y el primer flash del helio
serd el responsable de la pérdida de sus envolturas.

El final de las estrellas de mayor masa, involucra unos de los mas violentos episodios en
la naturaleza : una explosién de Supernova. Las pesadas envolturas de las mas masivas
estrellas soportan el potente empuje dado por los flashes del helio. El nicleo de Carbono y
Oxigeno, por otro lado, sigue en su afanosa biisqueda de nuevas fuentes de energia. Rap-
idamente la temperatura se incrementa lo suficiente para provocar la fusién del Carbono,
que entre otros produce principalmente niicleos de Oxigeno. Al agotarse el Carbono, y
al cabo de muy poco el oxigeno recien creado es fusionado para formar principalmente
Silicio. Se agota el Oxigeno y la estrella enciende el Silicio que produce principamente
nucleos de Hierro. En esta fase la estrella ha adquirido una particular estructura formada
por cascarones concéntricos de materia en fusién : el mas exterior, el de Hidrégeno al-
imenta al cascaron inmediatamente interior de Helio que a su vez provee de materia al
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siguiente y asi sucesivamente. Cuando se agota el Silicio y el niicleo de la estrella colapsa
para intentar fusionar el Hierro, la estrella se encuentra con una desagradable sorpresa :
este tipo de niicleos (que tienen masa atémica alrededor de 56) no pueden fusionarse de
manera espontanea, y por el contrario la reaccién correspondiente requiere un suministro
de energia para poder operar (la reaccién es endotérmica). Lo dltimo que quiere la estrella
es perder energia para llevar a cabo un proceso inttil. El resultado : el nicleo inicia un
irrefrenable proceso de colapso en caida libre.

Durante el proceso una serie de fenémenos de gran interés para el futuro de la estrella
se suceden. Cuando la densidad y la temperatura han crecido lo suficiente, aparecen
en el medio fotones archi-energéticos capaces de romper los fuertemente ligados nicleos
de Hierro. El proceso recibe el nombre de fotodesintegracién y es el primer paso en la
transformacion de la estructura del nicleo de la estrella. A su vez los nicleos de Helio
producidos en la fotodesintegracion del Hierro, son fotodesintegrados en sus componentes
fundamentales, protones y neutrones, convirtiendo la materia en un caldo de protones,
neutrones, electrones y neutrinos (!). La energia involucrada en las colisiones protén-
electréon conducen a la formacion eficiente de neutrones., en un proceso conocido como
neutronizacion. El nicleo de la estrella se convierte en un hiperdenso caldo de neutrones
en colapso. Cuando se alcanzan densidades que pueden superar la increible dendidad de
un nucleo atémico el colapso del nucleo interior se frena. La superficie del mismo rebota
hacia afuera con la violencia con la que viajaba hacia adentro generando potentes ondas de
choque que en un intrincado proceso son capaces de expulsar subitamente las envolturas
exteriores de la estrella.

Desde afuera la estrella multiplica su luminosidad original, posibilitandos, si es un objeto
relativamente débil, observarlo, aiin si nunca lo habiamos hecho. La naturaleza de apari-
encia subita de este tipo de fendmenos en el cielo, les merecié en la antigedad el nombre
de Novas (Estrellas Nuevas). En la astrofisica se acordado en llamarlas Supernovas.
Como residuo de este violentisimo proceso quedan los restos irregularmente esparcidos
de la estrella que forman objetos nebulosos conocidos precisamente como remanentes de
Supernova y de cuyas caracteristicas hablaremos en la segunda parte (ver figura 4.7). Lo
que anteriormente era el nicleo de la estrella se convierte ahora en un diminuto y denso
objeto que conocemos como estrella de neutrones. Y en casos muy especiales (cuando la
masa original de la estrella en explosién supera las 25M) el niicleo se convierte en un
bizarro objeto que conocemos como Agujero Negro.

4.5 Residuos de la evoluciéon estelar

Uno de los mas interesantes resultados de la teoria de la evolucion estelar lo constituye la
prediccién de un peculiar tipo de objetos que nacen cuando la estrella termina su natural
proceso evolutivo : los residuos de la evolucion estelar.

Cuando la estrella envejece y se hacen mds acusadas sus necesidades energéticas, se es-
tablece entre su regién central, el lugar donde se produce la energia por los sucesivos pro-
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Figura 4.7: La nebulosa del Velo, el remanente de una antigua explosiéon de Supernova.

cesos descritos, y las envolturas exteriores de la estrella una diferenciacion clara instada
por los distintos fenémenos que rigen su evolucién. Mientras las envolturas exteriores se
expanden por efecto de una extra absorcién de energia procedente del interior, el nicleo
sufre un colapso continuo que le permite hallar nuevas fuentes de energia distintas a las
agotadas. Asi las capas exteriores de la estrella se vuelven progresivamente mas tenues
y menos cohesionadas gravitacionalmente, en tanto la regiéon nuclear se concentra y su
densidad y temperatura se incrementan considerablemente.

En las fases finales de la vida de la estrella, por un proceso u otro, la tenue envoltura
exterior es expulsada (tranquila o violentamente) dejando al descubierto las regiones nu-
cleares, que adquieren ahora unas caracteristicas tnicas que las convierten en objetos
independientes.

Las caracteristicas de este residuo estelar, dependen principalmente de la masa de la es-
trella. Las estrellas con masas inferiores a alrededor de 8 M dejan en su lugar nicleos
compactos formados principalmente por Carbono y Oxigeno (que a la temperatura que
alcanzaron no lograron fusionarse) sostenidos por la presién de degeneracién de los elec-
trones. Este tipo de objeto recibe el nombre de Enana Blanca. Las estrellas con masas
superiores a 8M, e inferiores a 25M, que terminan sus vidas violentamente en una
explosion de supernova, y dejan como residuo un objeto archicompacto, formado funda-
mentalmente por neutrones (creados durante el procesos de neutronizacién) y sostenido
por la presiéon de degeneracién ejercida por ellos mismo. A este tipo de objetos se los
conoce como Estrellas de Neutrones. Cuando la estrella es muy masiva, M > 25Mg su
final explosivo deja al descubierto un pesado nicleo que entra en un irrefrenable proceso
de colapso que lo convierte en lo que los astrofisicos llaman un Agujero Negro.

A continuacién esbozaremos brevemente las propiedades generales de estos tres tipos de
objetos, unos de los mas bizarros cuerpos de la naturaleza.
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4.5.1 Enanas Blancas

Antes incluso de que se formulara la teoria completa de la evolucién estelar, y de que
mucho menos se conocieran los estadios finales de la vida de las estrellas, la existencia de
este tipo de objetos se habia corroborado observacionalmente.

Aunque en una observacién modesta la estrella Sirio (la més brillante del cielo), ella
aparece completamente aislada de otras estrellas vecinas, observaciones detalladas revelan
la existencia de un débil cuerpo que lo acompana a una estrecha distancia aparente y que
forma con él un sistema binario. Estudios detallados del movimiento relativo de las dos
estrellas, Sirio (Sirio A) y su companera (Sirio B), han permitido deducir el valor de la
masa para ambas. El resultado de esta medida, cuando fue llevado a cabo por primera vez,
sorprendio a todos los astrofisicos : la estrella compaifiera, que ya presentaba propiedades
inusuales, una bajisima luminosidad y una altisima temperatura superficial (deducida de
su espectro), contenfa una cantidad inesperada de masa : a pesar de su baja luminosidad
(alrededor de una centesima parte de la luminosidad solar) su masa equiparaba la de
nuestra estrella central.

Estas caracteristicas mostraban por tanto que Sirio B no era una estrella convencional
(estaba fuera de la secuencia principal) y que se trataba de un objeto con una densidad
tan alta (una gran masa reducida a un volumen muy pequefio) que la materia que lo
constituia deberia encontrarse en un estado de agregaciéon inusual. Pero ; cudl era ese
estado 7, ; que hacia brillar este tipo de objetos enanos supercalientes (Enanas Blancas)
7, cudl era su origen 7. La respuestas a estas preguntas solo fueron posibles con el
advenimiento de una teoria mas completa de la materia y la descripcion detallada de la
evolucion estelar.

En el presente hemos observado una abundante cantidad de estos objetos, para hacernos
una idea de sus caracteristicas comunes y de su posible origen.

Una enana blanca es pues un cuerpo relativamente pequefio, R ~ 1072R ~ 6000km(~
Rrierra), que emite radiacién térmica (con una distribucién de cuerpo negro) desde una
superficie a una temperatura alrededor de 30000K (lo que la situa en el tipo espectral
A), lo que determina su particular color blanco. Su potencia intrinseca (Luminosidad) en
promedio es del orden de una centesima de la luminosidad solar. Con masas inferiores
a 1,5Mg, las enanas blancas, como ya se habia senalado son objetos superdensos, p ~
108gr ecm™3.

Como era de esperarse la materia que constituye una enana blanca se encuentra en un
estado de completa ionizacion. A las densidades del plasma de la enana blanca el com-
portamiento hidrodinamico difiere considerablemente del observado en plasmas conven-
cionales como los que constituyen una estrella normal. Estudiemos en algin detalle el
problema.

Podemos considerar a los electrones libres en la estrella como un sistema atrapado en un
pozo de potencial rectangular. Los estados discretos de energia disponibles son ocupados
por los electrones de una manera ampliamente conocida por la fisica estadistica.

Imaginemos el caso extremo de un gas de electrones a una temperatura absoluta 0. En
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una situacion como esta, las particulas del gas buscaran ocupar los estados de menor
energia disponible. Dada la existencia del principio de exclusién de Pauli, aplicable al
caso de los electrones (que son particulas que obedecen a la estadistica de Fermi-Dirac
(Fermiones)), ellos no podran ocupar simultdneamente todos el estado base de energia
(el estado de menor energfa). Por el contrario se iran ”apilando” ocupando los estados
disponibles en forma sucesiva. Cuando el dltimo electrén ”se acomode” lo hard ubicando
un estado de energia final que dependerd en 1ltimas de la cantidad de particulas presentes
en el gas. La energia de ese ultimo nivel, que recibe el nombre de energia de Fermi, ep,
es un parametro que caracteriza el gas y que en determinadas ocasiones determinara su
comportamiento hidrodindmico, como veremos a continuacion. e estd dado, de la fisica
estaditica, por,

Dos hechos peculiares se descubren cuando se examina la situaciéon de un gas como este en
la situacion descrita : aunque la temperatura del gas es nula, e intuitivamente deberiamos
esperar en el caso ideal que las particulas que lo constituyen tengan una energia cinética
nula también, la verdad es otra. Aun en el cero absoluta en un gas de fermiones, las
particulas estdn dotadas de una energia distinta de 0 y por tanto estdn en movimiento.
Ademés la energia que tiene cada fermién en el gas, es precisa y bien definida y las
transiciones a otros estados estan en algin sentido prohibidas por efecto de la ocupaciéon
completa de los estados disponibles. A esta particular configuracion de un gas de fermiones
se la conoce como un Estado de Degeneracién.

Sabemos sin embargo que es imposible por principio (por la cuarta ley de la termodindmica
por el principio de incertidumbre) reducir la temperatura de un sistema de particulas hasta
el cero absoluto. Pensemos en que le sucede al gas si su temperatura es superior a este
umbral natural. La energia térmica disponible permitird que algunas de las particulas
realizen transiciones a niveles por encima de la energia de Fermi. La magnitud de la
temperatura del gas determinara la cantidad de fermiones que podran saltar por encima
del umbral de Fermi y salir del estado de degeneracién. Pero si, aun a temperatura
no nula, la energia térmica en el gas (porporcional a £T") no es lo suficientemente grande
comparada con la energia de Fermi, la mayoria de las particulas se mantendran por debajo
de esta energia y la situacién de degeneracion se conservard . Puede decirse que el gas se
mantendra degenerado mientras la energia térmica media este por debajo de la energia
de Fermi. No hace falta pues que el gas este en el cero absoluto,

kTSCF

si expresamos €p en términos de la densidad electronica obtenemos para la anterior
condicion de degeneracion,

T <

3262/3
4 me(ﬁn)
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Un gas muy caliente de electrones como el que forma una enana blanca, estard degen-
erado a pesar de su altisima temperatura, si la densidad es lo suficientemente alta, para
establecer un gran valor de la energia de Fermi. Esta es precisamente la situaciéon en la
que se encuentra la materia de una enana blanca.

Centremos ahora nuestra atencion en cuales son los efectos de caracter hidrodindmico y
termodinamico que tiene el hecho de que la materia de la enana blanca esté en un estado
degenerado.

Desde el punto de vista estadistico la presion en el interior de un fluido, que resulta de
la transferencia de momento lineal entre las particulas que lo constituyen y, por ejemplo,
las paredes que lo contienen, estd dada por,

1 3
P=3 /pvn(p)d p

donde n(p) representa la funcién de distribucién asociada al gas de particulas, i.e. n(p)d®p
es el nimero medio de particulas que tienen un momento lineal entre p y p + dp. En un
situacion de degeneracién, n tiene la forma,

n(p)d®p = nd(p' — p)d’p’

Asi la presion del gas degenerado estada dada dada por,

1
P =—-n,
3npv

En un gas degenerado y sin perder precision macroscopicamente podria considerarse a
los electrones confinados en pequenias celdas cibicas de lado ne_l/ 3. Considerando el
principio de incertidumbre aplicado a una particula reducida a una regién del espacio con

esas dimensiones, puede decirse que,

h  hne
orAr 27

El momento lineal minimo de nuestro electréon confinado estd dado precisamente por su
incertidumbre, i.e. p = Ap. Introduciendo este hecho y el resultado inmediatamente
anterior en la expresién encontrada para la presion, se obtiene,

p_L(h\ 0

3\ 27 Me

considerando materia completamente ionizada, y suponiendo que para las especies atomicas
presentes en la enana blanca se cumple que A = 27, se puede mostrar que,

- (3)5
fle = A mpg

Ap ~ (4.3)

de donde finalmente,
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Pg (D]

La anterior expresion representa pues una forma aproximada a la ecuacién de estado de
la materia de la enana blanca. Un hecho fundamental se revela de inmediato cuando ex-
aminamos este resultado: Contrario a lo que sucede en la materia convencional, la presion
en el fluido no depende de la temperatura del mismo. No es pues la agitacién térmica de
sus particulas la que da lugar a la presion interior, sino la situacién de degeneracion de
los electrones confinados en estados de energia precisos.

Cuando en el nicleo de una estrella liviana (M ~ M) se alcanzan las condiciones de
temperatura necesarias para que aparezcan los procesos de fusion del Helio, la densidad
nuclear se ha incrementado a valores lo suficientemente altos para mantener la materia de
esta porcién de la anatomia estelar en un estado de degeneraciéon. Cuando se inician los
procesos de fusion la temperatura, por efecto de la energia liberada en dichos procesos,
empieza a aumentar. En condiciones normales (materia no degenerada) la presién se
incrementaria también, induciendo una expansién de la regién de produccién de energia
que relajaria un poco los procesos por los cuales las reacciones nucleares entregan energia
a la materia, esta expansion alcanzaria un punto de equilibrio que estaria seguido de una
produccién estable de energia. La presién asi actua al modo de una vélvula de escape
que controla la creciente producciéon de energia. Cuando la materia estd degenerada esta
véalvula de escape se vuelve inoperante (ahora la presién no depende de la temperatura) y
las reacciones de fusion de Helio empiezan a entregar una cantidad progresivamente mayor
de energia a la materia lo que incrementa su temperatura que a su vez hace mayor también
la rata de producciéon de energia y asi sucesivamente. En estas condiciones la fusién del
Helio, que en las estrellas mas masivas con niucleos en esta etapa aun no degenerados se
realiza a una rata estacionaria, en la situaciéon de nuestro interés lo hace muy rapidamente,
en la forma de un intenso flash de energia. Esto es precisamente lo que llamamos en la
seccion anterior el Flash del Helio.

Después de descubrir algunos aspectos de la fisica de las enanas blancas, dos preguntas
restan por responder: Si la presién de degeneracién de los electrones es independiente de
la temperatura y por tanto de cualquier proceso que genere calor al interior de la estrella,
i, por qué no todos los residuos estelares son enanas blancas? y ; cudl es la origen de la
energia que radia una enana blanca?.

Para responder la primera pregunta imaginemos una enana blanca tipica con una masa
del orden de una masa solar. Agreguemos algo de masa a este objeto. Un incremento en
la cantidad de materia exige, por efecto de la conservacion del equilibrio hidrostatico de
este cuerpo, un aumento en su presién interior y por tanto un aumento en su densidad.
Puede mostrarse facilmente que el radio de una enana blanca tal y como es descrita aqui
es funcion inversa de su masa. Sin embargo al incrementarse la densidad de la materia
lo hace con ella, en vitud de 4.3, el momento lineal de los electrones y con el (a bajas
velocidades) la velocidad a la que ellos se mueven. A densidades mayores (mayor masa)
la velocidad de los electrones se ha incrementado lo suficiente para exigir que se realice
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un andlisis relativistico del problema (contrario al que hemos hecho aqui que considera
la situacién de electrones a bajas velocidades). Cuando se elabora un tal andlisis, se
descubre que para un valor critico de la densidad, la estructura de la enana blanca se
hace altamente inestable. Esta condicion critica define precisamente la masa maxima
que puede tener un nicleo estelar para soportar su propia autogravedad con la presion de
degeneracion de los electrones. El valor de esta masa critica fue calculado por el astrofisico
hindd Subramayan Chandrasekhar y ronda alrededor de las 1,4M para las condiciones
tipicas en el nicleo de las estrellas livianas. En honor a su descubridor el valor maximo
de la masa de una enana blanca recibe el nombre de limite de Chandrasekhar.

., De dénde surge la energia que radia constantemente la enana blanca?. Durante los
procesos previos a su constitucion final, la materia que compone la enana blanca ha sido
producida a altisimas temperaturas que aun conserva. Ademads los procesos de fusion
que se dan en las capas inmediatamente superiores al nucleo que finalmente terminara
convirtiendose en nuestro cuerpo producen energia que no sélo es liberada hacia afuera
para calentar las envolturas sino que también algo del calor es entregado al inerte nicleo.
Cuando esta regién de la estrella queda al descubierto por los procesos descritos en la
seccién anterior, empieza a radiar libremente ese calor remanente adquirido en las etapas
previas. Lentamente nuestro objeto , que ya no goza de una fuente constante de energia
(ya no la necesita, puesto que es la presion de degeneracién de los electrones y no la
agitacién térmica de la materia, la que sostiene la estrella) se enfria hasta convertirse en
un cuerpo completamente oscuro, una enana negra.

4.5.2 Estrellas de neutrones

En la secciéon 4.4 se describieron algunos de los procesos que tenian lugar en el nicleo
de estrellas con masas superiores a 8 M. Se mencioné alli la aparicion de una serie de
procesos que comenzaban cuando la materia de la que estaban hechas (principalmente
nicleos de Hierro) se desintegraba por efecto de un intenso bafio de radiacién gamma,
por efecto de las increiblemente altas temperaturas registradas en esta fase del colapso,
seguido por la conversién via un decaimiento 31 inverso de los protones en neutrones,
conocido como neutronizacion de la materia.

Por efecto de este ultimo proceso, la densidad de neutrones en el nucleo de la estrella
crece considerablemente, hasta que el efecto de la presion de degeneracién de los mismos
(que también son fermiones) empieza a dominar el comportamiento hidrodindmico de la
materia. En un tal estado el colapso es bruscamente frenado y se suceden los fendmenos
que acompanan la explosién de una supernova. Una vez las envolturas de la estrella
han sido expulsadas queda al descubierto el interior neutrénico de la misma, que pasa a
convertirse en un objeto independiente, el residuo de la muerte de la estrella, al que se
conoce como Estrella de Neutrones.

La masa de estos especialisimos objetos se predice del orden de una vez la masa del Sol. Sin
embargo su densidad es tan grande (10'* gr cm™3, la densidad de un niicleo atémico), por
efecto del fuerte colapso sufrido en las fases previas a su formacion, que toda aquella masa
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Figura 4.8: La estructura calculada de una estrella de neutrones.

se ve reducida a una esfera con un diametro de aproximadamente 10km !. La temperatura
en su superficie puede ascender en equilibrio (una vez se ha constituido definitivamente
después de la explosién) al millén de grados, 1000 veces menor sin embargo a la que tenia
antes y durante su formacion.

La estructura detallada de las estrellas de neutrones no es conocida completamente.
Esto se debe principalmente al hecho de que desconocemos grandemente las bizarras
propiedades que puede exhibir la materia en las condiciones alli reinantes (altisimas tem-
peraturas y densidades). Mediante la extrapolacién de las propiedades de la materia
en condiciones mas comunes, ha permitido hacernos, sin embargo, una buena idea de lo
acontecido en el interior de estos extranos cuerpos.

Una estrella de neutrones esta formada por la superposicién de 3 capas bien diferenciadas,
donde la materia exhibe comportamientos distintos (ver figura 4.8). La mds exterior de
ellas, la denominada Corteza Exterior, esta constituida por nicleos de Hierro y electrones
relativistas en estado degenerado. Bajo ella, en la corteza interior, el proceso de neu-
tronizacién ha enriquecido de neutrones los niicleos alli presentes, principalmente 38 Kr
(Z/A =0,3), los cuales se vuelven estables por efecto de la ausencia de estados de energia
libres para los eventuales electrones producidos en el necesario decaimiento ~. En esta
region de la estrella, algunos de los neutrones libres empiezan a aparearse (pairing) for-
mando estructuras débilmente interactuantes que se desplazan casi sin presentar ninguna
resistencia y dotando al gas al que pertenecen de la propiedad de superfluidez. En el inte-
rior mismo de la estrella, las presiones densidades y energias llegan al extremo de destruir
la estructura nuclear : ningin nicleo estable puede sobrevivir en esas condiciones. Los
neutrones libres forman un gas superfluido y los protones se vuelven superconductores.
Cerca al nucleo el medio probablemente se enriquece en piones por efecto de la conversion
n® —pt+7.

A diferencia de lo sucedido con las Enanas Blancas, las estrellas de neutrones fueron
primero creaciones tedricas sin un sustento observacional. La situaciéon se mantuvo por
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anos dado el increible problema que significaba observar un objeto tan supremamente
débil y caliente. En 1968, Jocelyn Bell, hizo un descubrimiento que iba a cambiar esta
desventajosa situacion en la que se encontraban las Estrellas de Neutrones frente a otros
objetos bizarros ya detectados. Descubrié lo que parecia ser una fuente periédica de
radiacion en direccion a la nebulosa del Cangrejo. El objeto emitia unos 33 pulsos de
radio cada segundo con una precision jamas observada. Su particular naturaleza e merecio
rapidamente el nombre de Pulsar, (acrénimo de Pulsating Star) y sélo pudo ser explicada
haciendo uso de las peculiares porpiedades de las tedricas estrellas de neutrones.

Casi todos los cuerpos en el universo estdn rotando. Las estrellas no son la excepcién.
Una vez la estrella empieza a envejecer sus envolturas interiores y la regién que comprende
su nucleo se divorcian dindmicamente. Algo de la rotacién de la estrella es conservado por
su nucleo. Cuando colapsa, el efecto del principio de conservacién del momento angular
lo obliga a incrementar la frecuencia de rotacién conforme se reduce su radio. Una vez
esta region de la estrella ha adquirido una estructura final estable, su radio ha decrecido
en tal grado que la podremos encontrar animada de una ingente velocidad de rotacion.
Teniendo en cuenta este efecto es posible determinar cudl serd el periodo de rotacion
de una enana blanca o una estrella de neutrones, una vez culmina su formacién. Los
resultados demuestran que las estrellas de neutrones, que reducen en mayor cuantia sus
dimensiones lineales, adquieren cortisimos periodos de rotacién que coinciden en orden de
magnitud al observado en el Pulsar de Jocellyn.

Es bien sabido también que las estrellas pueden estar dotadas de campos magnéticos
inducidos por la accién de corrientes de plasma en el seno, por ejemplo, de regiones de
conveccién en su interior. Dichos campos magnéticos que en la superficie estelar pueden
llegar a ser en extremo complejos, en el interior pueden aquirir una estructura organi-
zada y conservarla hasta las mas avanzadas etapas en la evolucién de la estrella misma.
Suponiendo un nicleo estelar dotado de un campo magnético cercanamente dipolar, el
principio de conservacion del flujo magnético obliga que cuando dicho niicleo se reduce
en tamano (su drea disminuye) la intensidad del campo superficial debe incrementarse
considerablemente.

Cuando consideramos la situacién de una estrella de neutrones en formacién nos encon-
tramos con la aparicién de intensisimos campos magnéticos que en determinadas condi-
ciones pueden manipular con violencia la materia cargada principalmente en las regiones
de polaridad magnética donde es mayor. De este modo se forman en dichas regiones
”puntos calientes” en la superficie y la magnetosfera de la estrella, que pueden inducir la
emision de ingentes cantidades de radiacién detectables desde Tierra. En la figura 4.9 se
representa esquematicamente el comportamiento de la estrella de neutrones que da origen
al pulsar generalmente asociado con ella.

4.5.3 Agujeros Negros

Uno de los mas extranos objetos astrofisicos predichos teéricamente lo constituyen los
denominados agujeros negros.
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Figura 4.9: Estructura del campo magnético de un Pulsar.

149



150 CAPITULO 4. EVOLUCION ESTELAR

Desde la primera insinuacion de su existencia en el siglo XVIII, hasta el mas completo
estudio de sus propiedades a principios del siglo XX ellos habian permanecido en el papel
como meras curiosidades tedricas irrealizables en la naturaleza. El estudio de las tltimas
y violentas fases de la evolucion de las estrellas masivas ha finalmente mostrado el camino
por el que cuerpos tan bizarros como estos podrian formarse.

Describiremos a continuacién algunas de las propiedades predichas para ellos, la man-
era como son formados en los tltimos instantes de la vida de las estrellas y los medios
astrofisicos necesarios para detectarlos.

La existencia de los Agujeros Negros fue intuida desde hace unos dos siglos por el fisico
inglés John Michell. En los Philosophical Transactions of the Royal Society en 1784
Michell escribia,

”If the semidiameter of a sphere of the same density with the Sun were to exceed that
of the Sun in the proportion 500 to 1, (...) all light emitted from such a body would be
made to returns toward it”

La idea de Michell fue también concebida independientemente por Pierre Simon de Laplace,
quien en el ano 1796 escribiria en su libro Exposition du Systeme du Monde,

”Un astre luminex de meme densite que la terre et dont le diametre serait deux cents
cinquante fois plus grand que celeui du solei, ne laisserait, en vertu de son attraction,
pervenir aucun de ses rayons jusqu’ a nous ; il est donc possible que les plus grands corps
luminex de 'universe soient, par cela meme, invisibles”

En ambos razonamientos encontramos varias cosas en comun: los cuerpos cuya existencia
era propuesta por ellos poseian, de acuerdo a su densidad y volumen masas extraordinar-
iamente grandes, cercanas a 107 veces la masa del Sol. Con semejantes masas, y radios
relativamente pequenos dichos cuerpos presentarian en su superficie fuerzas de atraccion
gravitacional tan grandes que la velocidad de escape (la necesaria para huir del reten-
tivo efecto de su gravedad) serfa igual o mayor que la de la luz. En estas condiciones, y
suponiendo que la luz estd formada por un haz de particulas, tal y como lo habia prop-
uesto Newton 100 anos antes, ningin rayo de luz tendria la suficiente energia cinética
necesaria para escapar de un cuerpo con las propiedades descritas. Desde el exterior el
cuerpo apareceria oscuro por la imposibilidad de que la luz emitida desde su superficie
nos alcanzara.

Hoy podemos asegurar que los supuestos de los que partieron Michell y Laplace en sus
razonamientos son erroneos, la luz no es un simple chorro de particulas y la validez de la
teoria de la gravitacion de Newton no puede ser sostenida en todos los casos, por tanto sus
conclusiones no pueden ser completamente validas. No obstante, sus propuestas fueron
la base para un posterior andlisis del problema del efecto de la gravitacién (mirada con
ojos modernos) sobre la luz (en la visién contemporanea) que emite un cuerpo, andlisis
que conduce a resultados similares a los obtenidos por los medios usados por Michell y
Laplace.

Imaginemos un cuerpo esférico de radio R y masa M, que colapsa y desde cuya superficie
es emitido un rayo de luz monocromatica de longitud de onda A. Un observador situado
a gran distancia del objeto sigue paso a paso su evolucién.
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Un célculo directo, mediante el uso de las herramientas de la Teoria General de la Rel-
atividad (la moderna teoria de la gravitacién) permite establecer la existencia de una
diferencia entre el ritmo al que transcurre el tiempo en la superficie del objeto estudi-
ado y en el referencial del observador. Si llamamos dt a la duracién de un evento como
es medido en la superficie del cuerpo, la relatividad general predice que en el marco de
referencia del observador lejano dicho evento tiene una duracién dt, dada por,

dto = ditQG’JW (44)
1= Rc?

i.e. en la superficie del cuerpo las cosas parecen transcurrir mas lentamente cuando son
observadas desde lo lejos. A este fendmeno se lo conoce como dilatacion temporal.

En estas condiciones si lo que consideramos es la emision de un onda luminica de periodo
P y frecuencia v, el efecto de la dilatacién temporal inducird en la onda detectada desde
lo lejos una alteracion del periodo dada por 4.4, que se manifestara finalmente en una
contraccion de la frecuencia expresado por,

/1 2GM
v, =141 —
Re?

Uno de los principios de la Teoria de la Relatividad supone la invarianza de la velocidad
de la luz cuando es medida por cualquier observador. Si esto es asi la anterior contraccion
en la frecuencia de la onda se manifestard como una dilatacién en su longitud, dada por,

A

— 2GM
1 Rc?

Ao =

La radiacién emitida desde la superficie de cualquier objeto gravitante, sufrird en virtud
de lo anterior un corrimiento gravitacional al rojo.

El efecto combinado del corrimiento al rojo y la dilatacién temporal produce ademas
una disminucion de la potencia total de la onda detectada desde lo lejos. Si suponemos
que en un tiempo dt, medido en la superficie, son emitidos dN fotones con energia hv
(medida también en la superficie del objeto estudiado), la potencia total radiada, como
es observada alli , sera ,

dNhv
dt

Cuando se observa el fenémeno desde afuera, el mismo nimero de fotones, dV, es detec-
tado en un tiempo dt, llevando cada uno una energia hv,. La potencia medida esta pues
dada por,

P =

dNhv
P, = °
dt,

reemplazando las respectivas relaciones se obtiene,
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dN hv 2GM
P, = 1-
dt ( Rc? )
2GM
P,=P(1-
( Rc? )

es decir desde afuera la potencia detectada es inferior a la realmente emitida por la fuente
de luz en la superficie del cuerpo.

En sintesis, la alteracion del tiempo producida por efecto de la gravedad en las cercanias
del cuerpo considerado, induce cambios en la radiacién emitida desde alli : Un enrrojec-
imiento causado por la disminucién en la frecuencia y una atenuacion de su luminosidad
causado simultaneamente por el enrojecimiento y la dilatacion temporal.

Una situacién critica puede ser identificada analizando las anteriores expresiones. ; Qué
sucede cuando al colapsar el cuerpo adquiere un tamafo cercano a 2Gm/c* 7. El tiempo
entre eventos vecinos se hace infinitamente grande, los sucesos parecen congelarse alli
donde acaecieron por ultima vez. La radiacion se hace infinitamente "roja” y su poten-
cia se hace en extremo pequena como para ser detectable por instrumento alguno : el
objeto desaparece de nuestra vista. Se ha formado lo que Michell y Laplace, por medios
completamente distintos, habian predicho : un objeto oscuro.

Esta moderna visién del efecto que tiene la gravedad sobre la luz nos permite pues predecir
la existencia de cuerpos desde cuya superficie o interior es imposible detectar exteriormente
radiacion alguna, desde una distancia a su centro inferior a,

_2GM

c2

Rs

A esta distancia critica se la conoce como Radio de Schwarzschild en honor a Karl
Schwarszchild, fisico aleméan quien resolvié por primera vez sin ninguna aproximacion el
problema de la alteracién del espacio y el tiempo en las vecindades de un cuerpo esférico
con masa, solucién en la que se basa nuestro calculo de la dilatacién temporal.

Si es imposible que la luz pueda escapar de la regién interior al Radio de Schwarszhild,
ninguna otra cosa en el universo lo hard . Asi cualquier particula que se aproxime al
cuerpo a una distancia inferior a dicho radio, quedara inevitablemente atrapada. La
superficie que define, se constituye pues en una ”membrana” unidireccional que los tedricos
llaman ”Horizonte de Eventos” y nuestro cuerpo se convierte en un sumidero de energia.
Estas caracteristicas le merecieron a este tipo de objetos el nombre de ” Agujeros Negros”
acunado por John Wheeler en la decada de 1970.

Una vez los tedricos de la gravitacién se percataron de la existencia de tan extrana
prediccién de la relatividad general, inmediatamente se cuestionaron acerca de si la nat-
uraleza podria formar cuerpos tan singulares.

El mismo Einstein, el padre de la Teoria General de la Relatividad, reacio a considerar
una tal posibilidad, demostré en el ano de 1939 que era imposible fisicamente que un
sistema de particulas unidas por su gravedad colapsaran hasta que el sistema adquiriera
dimensiones menores a las de su radio de Schwarszchild. Sin embargo, ya desde hace un
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buen tiempo se habia predicho la existencia de las estrellas de neutrones como residuos
del proceso de evolucién estelar. Objetos como estos tenian ya dimensiones cercanas a
las del tamano critico predicho. Si esto era asi era de esperarse que cuando el nicleo
de estrellas masivas tuviera una masa superior al maximo soportable por la presién de
degeneracion de los neutrones, el colapso inevitable llevaria al objeto por debajo de su
radio de Schwarszchild convirtiéndolo en un Agujero Negro. Finalmente, el mismo ano
en el que Einstein publicara su demostraciéon, Robert Oppenheimer demuestra que una
vez superada su masa critica una estrella de neutrones colapsa irrefrenablemente hasta
convertirse en un punto, una singularidad espacio-temporal, y por tanto, en un agujero
negro.

Hoy sabemos, como finalmente lo demostrara Oppenheimer, que el nicleo de estrellas muy
masivas (M > 25M) que han envejecido, no puede ser soportado por fuerza alguna y
colapsa inevitablemente hasta convertirse en un agujero negro. En sentido estricto puede
decirse sin embargo, que cuando el colapso final de un tal nicleo estelar es observado desde
el exterior, la alteracion del espacio-tiempo en sus vecindades provocara la apariencia
de una aproximacién eterna de dicho niicleo a su radio critico y nunca el traspaso de
esta barrera asintética. En la realidad existiran pues en la forma de esferas de materia
congeladas y completamente oscuras.

Si los agujeros negros no emiten radiacion, ; cémo podemos percatarnos de su existencia
?.

La solucion de este problema, la deteccién de los agujeros negros, se ha constituido en
uno de los mas dificiles problemas observacionales del presente. Si bien provenientes de
ellos no puede alcanzarnos ningin tipo de radiacion, su masa puede ejercer un efecto
gravitacional cuantificable sobre masas vecinas.

Por suerte una buena parte de las estrellas se forman en compania de otras estrellas
sistemas multiples. Si en un sistema como este eventualmente una de las componentes se
convirtiera en un invisible Agujero Negro, aun sin ser detectado directamente, el efecto
que tendria sobre las demds componentes se convertierte en senal segura de su existencia.
Otra de las situaciones en las que puede estar envuelto un agujero negro estelar, y que
facilitan su deteccion, es aquella en la cual materia procedente la mayoria de las veces de
estrellas vecines (con las que forman por ejemplo un sitema binario) es puesta en drbita
su alrededor. Por efecto de los intensos campos gravitacionales la materia es acelerada y
por el rozamiento calentada a niveles extremos que la obligan a emitir copiosas cantidades
de radiacién de alta energia (generalmente Rayos X). La deteccién de fuentes de dicha
radiacién en sistemas binarios es indicio seguro de la existencia de agujeros negros que
roban material a su estrella companera.

4.6 Ejercicios

4.1 Explicar la dependencia que tiene el valor de la masa critica de Jeans (dada por
4.2) con la densidad, la temperatura y la composicién quimica de una nube.
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4.2

4.3

4.4
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La Masa de Jeans minima para una nube en colapso que se fragmenta es,

M jin = 0,037 412,794 0
donde e = 0,1y u=~ 1.

a. Para una nube en la que T = 1000 K, determinar la masa minima de las
inhomogeneidades que logran constituirse en protoestrellas.

b. Utilizando las relaciones entre la masa y la longitud de Jeans con la densidad
de la nube, determinar el tamao de las inhomogeneidades de masa minima.

Algunos investigadores han propuesto, utilizando los datos medidos de las ratas de
perdida de masa de ciertos tipos de estrellas en la rama asintética, una expresién
general que relaciona el valor de dicha rata con importantes cantidades medibles
asociadas con las estrellas del tipo indicado. Una de las mas populares desarrollada
por D. Reimers esta dada por,

dM L
—— = 4 x 10 ®*n— Mgafio™!

dt ngR ©
donde 7 es un parametro libre cuyo valor esperado esta cerca a la unidad, y L, g, R
(luminosidad, aceleracién de la gravedad superficial y radio, respectivamente) estan
dadas en unidades solares.

a. Explicar cualitativamente la dependencia de la rata de perdida de masa con la
luminosidad, el radio y la masa de la estrella.

b. Estimar la rata de perdida de masa de una estrella de en la rama asintética
con 1 Mg con una luminosidad de 7000 Lg y una temperatura de 3000 K.

c. Asumiendo que L, R y n no cambian con el tiempo derivar una expresién para
la masa de la estrella como una funcién del tiempo.

d. ; Cuanto tiempo tardaria la estrella del literal a. para reducir su masa al valor
de la del nicleo degenerado de Carbono-Oxigeno de 0,6 M 7.

El flujo de neutrinos estimado, procedente de SN1987A (supernova visible en la
nube mayor de Magallanes en el ao de 1987) fue de 1,3 x 10'® neutrinos/cm?. Si la
energia media por neutrino fu aproximadamente 4,2 MeV, estimar la cantidad de
energia emitida en forma de neutrinos por la supernova. Compare el resultado con
la cantidad de energia en forma de radiacién, emitida por segundo por la supernova.

Ayuda: La distancia a la nube mayor de Magallanes es de unos 160 000 a.l. y una
supernova tipica tiene una magnitud bolométrica en el maximo de M, = —19.
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4.5 La enana blanca mas facil de observar se encuentra en la constelacion del Rio Eri-

dano. Pertenece a un sistema triple denominado conjuntamente 40 Eridani. La
componente 40 Eridani B es la enana blanca en cuestion.

a. El periodo del sistema 40 Eri B y C es de 247,9 aos. El paralaje trigonomtrico

del sistema es 0,201” y el semiejemayor del sistema reducido subtiende visto
desde la Tierra un angulo de 6,89”. La razon de las distancias de 40 Eri B y
C al centro de masa es ag/ac = 0,37. Encontrar la masa de 40 Eri By C en
trminos de la masa solar.

. La magnitud absoluta bolomtrica de 40 Eri B es 9,6. Determinar su luminosi-

dad.

. La temperatura efectiva de 40 Eri B es de 16 900 K. Determinar su densidad

promedio.

4.6 En el limite relativistico extremo, la velocidad de los electrones es asumida igual a la

velocidad de la luz. Utilizando el mismo razonamiento que fue usado para deducir
la ecuacién de estado de un gas degenerado de electrones no relativistas, demostrar

P e [(5) L]‘*/‘”’
3 A mg

4.7 Considere el siguiente proceso endotrmico mediante el cual se transforman protones

en neutrones,

pTH+e = n+u,

. suponiendo que la fraccién de energia que se lleva el neutrino es despreciable,

calcular la energia cintica minima del electrén para que tenga lugar la reaccién
anterior, suponiendo que dicha energia es precisamente lo que le falta a la masa
conjunta del electrén y el protén para ser igual a la del neutron.

. Utilizando la expresién para la energia cintica relativista 3, determinar la ve-

locidad de el electron que produce la reaccion anterior.

. Determinar, utilizando la relacion densidad - velocidad media encontrada para

un gas de electrones degenerados (y expresada indirectamente en 4.3, la den-
sidad de la materia que constituye el nticleo de una estrella supermasiva en la
que ocurre el proceso descrito anteriormente, que conduce a la formacion de un
material con nicleos con superabundancia de neutrones como el '8 Kr, etapa
previa a la constitucién de una estrella de neutrones.

3

me? =myc? + K
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4.8 Considere un cuerpo esfrico de masa M, que Radia energia como un cuerpo negro
desde sus superficie situada en la posiciéon » = R. Considerando los efectos predichos
por la relatividad general sobre la alteracién del espacio y el tiempo en presencia de
un campo gravitacional, encontrar,

a. Teniendo en cuenta la dilatacién del tiempo, la medida que hace el observador
en el infinito de la luminosidad del cuerpo es,

L=T?L,

donde T es el factor (1 — 2GM/R?)/? y los subindices cero se refieren a las
medidas realizadas por un observador situado sobre la superficie del cuerpo
considerado.

b. Utilizando la ley de Wien el observador en el infinito determina una temper-
atura de la forma,

T=IT,

c. Utilizando la ley de Stefan, el observador en el infinito estima un radio para el
cuerpo que esta dado por,

R=R,/T
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Capitulo 5

La observacion del medio interestelar

5.1 Introduccion

Uno de los mas sorprendentes resultados de la astrofisica moderna lo constituye el des-
cubrimiento de que el espacio entre las estrellas, que parece enteramente vacio, esta lleno
de una diluidisima sustancia heterogénea que recibe el nombre de Medio Interestelar.

Esta sustancia que todo lo llena estd diversamente compuesta y es el origen de todos los
demads objetos astrofisicos de nuestro interés: de ella se forman las estrellas y los planetas
que las orbitan, que a su vez constituyen las galaxias, los bloques de los que estd hecho el
universo.

Al medio interestelar lo componen todo el gas libre, que no se ha unido para formar
estrellas o planetas, y que ha formado la mezcla de un sinnimero de especies atémicas
y moleculares en muy diversos estados ; el polvo, particulas macroscépicas formadas por
agregados gigantes de d&tomos y moléculas en las regiones mas densas de este omnipresente
medio ; la radiacién electromagnética, que todo lo llena y que viene en muy diversas formas
desde la energética radiaciéon gamma emitida en procesos violentos, hasta las ondas de
radio emitidas por los mas tranquilos eventos; Los campos magnéticos, inducidos por
particulares procesos y que envuelven la (Galaxia entera.

Nos ocuparemos en esta parte del texto del estudio de este ubicuo medio, los métodos
para observarlo, las distintas fases o estados en los que se encuentra, su distribucién en la
Galaxia, la fisica de los fendmenos que en él acontecen y los procesos que dan lugar a la
a veces complicada quimica que en el se da.

El estudio del medio interestelar se ha constituido en el presente en pieza clave en el des-
cubrimiento de algunos de los méas importantes aspectos relacionados con el origen de las
estrellas, con nuestro lugar en el universo, con las dimensiones y forma de nuestra galaxia,
con la composicién quimica del universo, la estructura y dindmica de nuestra Galaxia y
las demads, la muerte de las estrellas entre otros temas que seguramente mencionaremos
en los capitulos que forman esta segunda parte del libro. Por esto su inclusién en un plan
introductorio de estudio de la astrofisica se hace indispensable.

161
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5.2 Pruebas de la existencia del medio interestelar

Aunque podria considerarsela una afirmacién aceptable sin reparos, es también cierto
que la existencia del medio interestelar no fue siempre conocida y que sélo después de
observaciones detenidas de lo que aparentaba estar vacio fue posible concluir que no lo
estaba. Pero, ; cudles fueron precisamente esas evidencias que permitieron establecer con
certeza la existencia de una a veces indetectable materia entre las estrellas 7.

En la antig” uedad todo lo que era posible observar en el cielo parecia encontrarse bien
localizado formando cuerpos perfectamente delimitados como la Luna, el Sol, los planetas
y las estrellas. En una tal discreta visién del Universo exterior a la Tierra, era muy dificil
concebir la existencia de objetos materiales muy extendidos que pudieran llenar el espacio
entre los cuerpos conocidos. Aquellos que no parecian exhibir la apariencia localizada de
planetas y estrellas eran confundidos con fenémenos atmosféricos o se les asignaba valores
religiosos sin profundizar en su naturaleza. Era este el caso por ejemplo de los cometas y
la Via Lactea.

Sélo con el advenimiento de nuevas técnicas e instrumentos de observacién fué posible
percatarse de que el universo no estaba formado sélo de las estrellas puntuales sino que
existian también objetos mas extensos que parecian aqui o alla llenar el espacio entre
algunas estrellas.

Fueron los observadores del siglo XVIII, los primeros en reconocer la existencia de cuerpos
extensos no estelares que emitian su propia luz y que se encontraban entre las estrellas.
Uno de los méas asiduos cazadores de objetos con estas caracteristicas fue el astronomo
francés Charles Messier (178 - 178 ). Su principal ocupacién como astrénomo era la de
descubrir nuevos cometas, y su exito le merecio el apodo de ”El Hurén de los Cometas”.
El descubrimiento de un cometa nuevo era en aquel entonces, y lo sigue siendo hoy en
dia una laboriosa tarea que consiste en la observacion detenida de una region del cielo en
busca de algo con apariencia difusa que regularmente no se encuentra alli y que cambia su
posicion noche a noche. A Messier y sus colegas se les dificultaba sobremanera su tarea,
por la existencia de objetos difusos que estaban fijos entre las estrellas y que podrian
pasar como cometas nuevos. Por tal razon se puso en la tarea de elaborar una completa
lista de tales objetos, su posicion, brillo y caracteristicas particulares, para evitar que
otros los confundieran con su verdadero objeto de estudio. Fue de esta manera como
nacié el que los astrénomos conocen como el Catdlogo de Messier. En el se encuentran
referenciados los 110 objetos no estelares mas brillantes que Messier y otros observadores
pudieron descubrir en todo el cielo. La denominacién de los objetos de la lista, que esta
en vigencia aun se hace utilizando como inicial una "M” que va seguida del nimero que
al objeto le es asignado en el catalogo. Asi M42 es el objeto niimero 42 del catdlogo de
Messier.

Observaciones mas finas mostraron mas tarde la verdadera naturaleza de los objetos
incluidos en este catdlogo. En unos casos no se trataba de otra cosa que enjambres de
estrellas (grandes o pequenos), conocidos como cimulos estelares, que en los telescopios
menos potentes exhibian apariencias difusas. Pero en otros los objetos atin con los mejores
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Figura 5.1: La nebulosa de la Trifida o M20, uno de los tipicos objetos difusos observados
por Messier.

instrumentos conservaban su naturaleza difusa, razén por la cual recibieron el nombre de
Nebulosas (”parecido a una nube”). En el interior de algunas de esas nebulosas era
inclusive distinguir estrellas que parecian estar asociadas a ellas (ver figura 5.1).

Estas observaciones podrian constituirse quiza en la primera evidencia de la existencia de
materia diluida entre las estrellas. Esta materia, observada por los medios descritos, a
pesar de estar mucho mas dispersa que la que forma una estrella individual, poseia Luna
localizacion bien definida y de ella solo podria decirse que llenaba los vacios entre las
estrellas con las que aparecia asociada. ; Qué pasaba pues con el espacio entre las demas
estrellas en el cielo, lejanas de las nebulosas observadas por Messier y sus colegas 7, ; Se
encontraban ellas vacias ?.

Mi4s recientemente (principios del siglo XX), otra pionera observacién, proveeria de las
pruebas necesarias para suponer la existencia de materia entre las estrellas incluso en
regiones donde no existen nebulosas.

Cuando se dirige la mirada en direccién a la Via Lactea, esa "nube” blanquecina que
atraviesa el cielo de extremo a extremo y que esta formada, como lo descubriera Galileo,
por la reunién de una miriada incontable de estrellas que hoy sabemos forman un sistema
discoidal al que pertenece el Sol y que llamamos nuestra Galaxia, se descubren en ella
grandes vacios en el casi continuo fluido de estrellas. Estos vacios se encuentran agrupados
principamente en el plano central la Via Lactea (ver figura 5.2) . Cuando se hace
una observaciéon minuciosa de algunas regiones en esta estructura se descubren en ella
parches individuales de ausencia de estrellas. Alrededor del ano 1900, E.E. Barnard y M.
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Figura 5.2: Imagen de la Via Lactea en la que resaltan caracteristicas regiones oscuras.

Figura 5.3: Un Saco de Carbon, regiones de la Via Lactea en las que parecen hacer falta
estrellas.

Wolf, demostraron, mediante precisos conteos de las estrellas en las vecindades de estos
objetos (ver figura 5.3), la imposibilidad de que en efecto se tratara de simples baches
en la distribucion de estrellas. Como ya tempranamente habia interpretado el astronomo
italiano Angelo Secchi, estas particulares regiones, debian coincidir con la posicién de
nubes de material opaco que impediria la llegada hasta nosotros de la luz procedente de
las estrellas de fondo.

Esta observacion, la de la existencia de nubes de materia ya no emisoras sino terriblemente
opacas se constituye en la segunda prueba de la existencia de materia llenando el espacio
entre las estrellas, materia que podemos decir estd fuertemente concentrada en el plano
de simetria de nuestra Galaxia, llenando ingentes volumenes de espacio vacio.

Las anteriores observaciones demuestran la existencia de material entre las estrellas que
se concentra para formar estructuras que aunque mas extensas que las estrellas mismas
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siguen siendo claramente delimitadas. La mejor prueba de la existencia de materia que
llena considerables volimenes del espacio entre las estrellas lo constituye la observacion
de tres fenoémenos nuevos : El enrojecimiento y la extincién de la luz estelar, la presencia
de lineas de absorcién en el espectro de las estrellas y la deteccién de radiacion producida
por la materia misma que constituye el medio.

En las siguientes secciones discutiremos algunos de los mas importantes aspectos rela-
cionados con estas observaciones.

5.3 Enrojecimiento y extincion interestelar

Uno de los mas evidentes métodos para determinar la existencia de materia interestelar
es registrar el efecto que produce sobre la luz que la atraviesa, procedente de las estrellas
sumidas en ella o por detras suyo.

El medio interestelar, si existe, tiene la capacidad de absorber parte de la energia de la luz
que la atraviesa. Dicha absorcién puede producir finalmente 3 efectos distintos: Reducir
la intensidad total del rayo de luz (extincién), cambiar la intensidad del rayo de luz en
ciertas regiones del espectro electromagnético de manera distinta a como lo hace en otras
(enrojecimiento) y absorber con particular intensidad radiacién correspondiente a ciertas
longitudes de onda (lineas espectrales).

La extincién de la luz estelar por la presencia de un medio absorbente puede ser registrada
directamente cuando se comparan la distancia a una estrella vecina determinada por el
mérodo geométrico (paralaje trigonométrico) y utilizando informacién contenida en su
espectro (paralaje espectroscopico).

El primero de los métodos, una vez eliminada las posibles causas de error, provee la ver-
dadera distancia a la estrella considerada, d, dado que no esta afectado por las alteraciones
que sufra la luz de la estrella en su camino a la Tierra y sélo se ocupa del cambio de su
posicion en el cielo. El segundo método consistente en deducir de informacién espectral
la magnitud absoluta visual de la estrella, My que luego comparada con su magnitud
aparente observada, my, permite establecer una distancia aparente, d’', implicitamente
dada por,

My = my, — 5log;,(d'/10pc)

Si escribimos la misma relacién pero con la distancia a la estrella determinada por el
primer método, encontramos,

My = my — 5log;,(d/10pc)

donde my es la magnitud aparente que tendria la estrella si no existiera el medio inter-
estelar. Comparando resulta,

my, =my — 5 loglo(d/d')
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Como era de esperarse, si existe extincién, my, > my de donde se sigue entonces que
d > d : la distancia determinada por el método espectroscopico es mayor que la real a la
estrella. Este efecto ampliamente observado y cuantificado es entonces una senal clara de
la extincién de la luz estelar y por tanto de la existencia de un medio que provoca dicha
extincion.

Como es de esperarse, la presencia de una mayor o menor cantidad de materia absorbente
produce un mayor o menor efecto de reduccién en la intensidad de la luz estelar. En el
medio interestelar aparecera asi pues una dependencia de la magnitud de la extincién con
la distancia a la fuente. Regularmente el fenémeno se modela asi ,

My, = My + Avd

donde Ay es un parametro a determinar, que en el caso del medio interestelar en el plano
medio de la Galaxia puede oscilar entre 1 a 2 magnitudes por kpc.

La extincion interestelar depende ademas de la longitud de onda. Es un hecho ampli-
amente observado que la magnitud de dicha extincién es mayor en tanto menor es la
longitud de onda considerada.

El fenémeno de enrojecimiento de la luz estelar se hace evidente cuando se compara el
”color” de la estrella observado con el ”color”’deducido de informacién contenida en su
espectro. Para tal fin se introduce un nuevo parametro conocido como el exceso de color,
E y definido como la diferencia entre el indice de color observado, (B — V), y el real,
deducido por medios espectroscépicos (B — V), de tal modo que,

EB—V:(B_V)O_ (B—V)

El enrojecimiento de la luz estelar implica que Eg_y > 0. Reorganizando los términos en
la anterior relacion se puede escribir,

Epv=(B,—B)—(Vo—V)

por la definicién del pardmetro A, E se puede expresar en la forma,

EBfV = (AB — Av)d

E depende pues de la distancia a la que se encuentra la fuente. Para objetos situados a
1Kpc sobre el plano de la Galaxia E varia entre 0,3 y 0,6 magnitudes.

El enrojecimiento de la luz estelar se debe a la presencia en el medio interestelar de granos
de polvo que dispersan de modo selectivo la luz que sobre ellos incide. Sobre la relacién
entre el fenémeno de enrojecimiento y el contenido de polvo en el medio interestelar y sus
caracteristicas, volveremos mas adelante en la secciéon dedicada a las nubes interestelares.
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Figura 5.4: Efecto de la presencia del medio interestelar en el espectro de una estrella.

5.4 Lineas de absorcion interestelar

Otro de los fenémenos que permiten establecer la presencia de materia en el espacio que
separa las estrellas lo constituyen la presencia en el espectro de las mismas de ciertas
lineas de absorcién producidas en un medio enteramente distinto a aquel en el que se
forman las lineas propias de la estrella.

El fenémeno fue descubierto por primera vez en 1904 por J. Hartman, quien se encontraba
estudiando el miembro menor del sistema binario 6 — orionis. Mientras estudiaba el
espectro de esta estrella con el fin de determinar el desplazamiento Doppler de sus lineas
espectrales, para finalmente obtener informacion acerca de su velocidad orbital, noté la
presencia de una estrecha linea espectral que parecia mantenerse inmovil respecto a las
desplazadas lineas propias de la estrella (ver figura 5.4). Su inmovilidad demostraba que
la materia que la producia no se encontraba ligada en forma alguna al sistema binario.
Su pequeno ancho, implicaba ademas, que la temperatura de la materia que la producia
era muy reducida (100 K segiin las medidas de Hartman), comparada con la temperatura
minima registrada en las atmodsferas estelares. Todo esto junto no le dejé ninguna duda
de que lo que estaba observando era la primera evidencia espectral de la existencia del
medio interestelar.

La observacion de las lineas de absorcién de la materia en el medio interestelar ha permi-
tido deducir valiosa informacién sobre aspectos como su dindmica, estado y composicién
quimica.

La mas valiosa informacién en este sentido la constituye la observacién de estas lineas
en la region ultravioleta del espectro electromagnético. Dado las bajisimas temperaturas
y densidades registradas en el medio interestelar casi todas las especies atémicas que
lo constituyen se encuentran en su estado base. La transicién desde un tal estado a
estados superiores involucra energias que estan en la mayoria de los casos en el rango de
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energias de los fotones ultravioleta. De particular interés ha sido el estudio en esta region
del espectro electromagnético, de las lineas de la serie Lyman del Hidrégeno, lo que ha
permitido por ejemplo establecer con precision el contenido de este fundamental elemento
en el medio interestelar.

Una de los més sorpresivos resultados que se siguen del estudio de las lineas de absorcién
producidas por el medio interestelar, ha sido el descubrimiento de lineas correspondientes
a dtomos en altisimos estados de ionizacién. Es asi como se han descubierto lineas de
OVI, Si IV y CIV. Estas lineas que ademds estan muy ensanchadas revelan la existencia
de una componente muy tenue y caliente ( T ~ 10°K ! ) que llena todo el disco de
la Galaxia. Sobre esta particular fase del medio interestelar hablaremos en el siguiente
capitulo.

5.5 Emision de radiacién por el medio interestelar

En el rango del visible y regiones vecinas del espectro electromagnético (el infrarrojo y el
ultravioleta), sélo regiones localizadas del medio interestelar (nebulosas y nubes oscuras)
parecen emitir una cantidad detectable de radiacién.

La radiacién emitida por las nebulosas en el visible, proviene fundamentalmente del
fenémeno de recombinaciéon. Como veremos mas adelante la materia en estas nebulosas es
ionizada por efecto de un poderoso flujo de radiacién ultravioleta procedente de estrellas
calientes sumidas en su interior. Al mismo tiempo en que se produce el fenémeno de
ionizacién el fenémeno contrario tiene lugar en la nube : los electrones que vagan libre-
mente se recombinan con los iones que mas tarde son nuevamente ionizados. Durante la
recombinacién los electrones descienden a los més bajos niveles energéticos, emitiendo en
el proceso fotones de muy diversas longitudes de onda, incluida longitudes de onda en el
rango visible. A estos 1ltimos se debe el hecho de que podamos por medios observacionales
detectar la presencia de estos objetos.

Radiacién visible es emitida también por transiciones electrénicas en ciertas especies
atomicas excitadas por la radiacion emitida por las estrellas en el seno de las nebulosas.
Con el advenimiento de la radioastronomia en la decada de 1930, se abrieron nuevas posi-
bilidades de exploracién de las propiedades emisivas del medio interestelar. Los resultados
no se hicieron esperar.

El primero de ellos fue el descubrimiento, después de su prediccién tedrica de la radiolinea
en los 21 cm (1440 MHz) emitida por el hidrégeno atémico en las especialisimas condi-
ciones del medio interestelar. La observacion de esta emision ha permitido reconstruir la
distribucién de materia interestelar en nuestra Galaxia, y obtener de este modo la primera
prueba de que se trata, como lo sospechabamos de una galaxia del tipo espiral.

Con ella se han percibido otras muchas radiolineas, fundamentalmente en el rango de
las microondas, correspondientes a la emision por moléculas interestelares. Estas ob-
servaciones han permitido deducir informacién de gran valor relativa a los complicados
procesos quimicos que tienen lugar en este particular medio que llena los que creiamos
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vacios espacios entre las estrellas. Alli se han descubierto desde extrafiisimas moléculas
nunca antes observadas en la Tierra hasta complejisimas estructuras moleculares similares
a las que constituyen la base de la vida como la conocemos.

Entre las radiolineas moleculares detectadas en el medio interestelar, cabe destacar la
linea en los 2,6 mm de la molécula de mondxido de Carbono (CO). Al ser esta una de las
mas estables moléculas en la naturaleza y dada la relativa gran abundancia del Carbono
y el Oxigeno frente a otros elementos pesados, esta linea, como la del Hidrégeno en los
21 cm, aparece en casi todas partes en el medio interestelar. A diferencia de la linea
en los 21 cm producida en las regiones del medio interestelar ricas en Hidrégeno atémico
en estado neutro, la intensa linea del CO permite explorar inobservadas regiones del
medio interestelar donde los dtomos de Hidrogeno se unen para formar moléculas. Las
observaciones con esta linea son pues el complemento perfecto de las realizadas con la
linea de los 21 cm.

El medio interestelar emite también un continuo de radioemisiéon. Dicho continuo se
puede separar en una componente térmica, emitida por el gas caliente en nebulosas y una
componente no térmica procedente de regiones del medio interestelar como los remanentes
de supernova donde intensos campos magnéticos aceleran los electrones libres obligandolos
a emitir radiacion sincrotron en casi todas las radiofrecuencias.

5.6 Ejercicios

2.1.1
2.1.2
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Capitulo 6

Fisica y quimica del medio
interestelar

6.1 Introduccion

Las muy especiales condiciones en las que se encuentra el medio interestelar (bajisimas
densidades, altos o bajos flujos de radiacién muy energética, bajisimas o altas temperat-
uras) determinan un particular comportamiento fisico y quimico que debe ser estudiado
con algun detalle.

Nos ocuparemos en este capitulo de presentar de manera muy sintética algunos de los
mas importantes aspectos del comportamiento, de la fisica y la quimica, de la materia en
las condiciones reinantes en el medio interestelar. Con el fin de "matar dos pajaros de un
solo tiro” la descripcion de dichos procesos tendra lugar en el marco de una diferenciacién
clara de las distintas fases en las que se presenta el medio interestelar, teniendo en cuenta
el hecho que distintos fendmenos acaecen en las diversas condiciones que determinan la
diferencia entre unas fases y otras.

La mayor parte de la fisica y la quimica involucrada en el estudio del medio interestelar
goza de una extrema complejidad que en su mayor parte la pone fuera del alcanze de este
texto, el cual ofrece solo una introduccién al tema, y en el que se exponen de manera a
veces muy simplificada fendmenos que exigen una descripcion méas precisa. En la bibli-
ografia del capitulo se incluyen algunas referencias que pueden ser consultadas en busca
de informaciéon mas precisa y completa.

6.2 Las fases del medio interestelar

El medio interestelar no es un simple fluido homogeneo. Las diferencias entre unas re-
giones y otras de la materia que llena el espacio entre las estrellas en nuestra Galaxia se
reflejan en su composiciéon quimica, no sélo en lo que respecta a diferencias en la man-
era como los distintos elementos quimicos presentes en ellas se unen para formar nuevas
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sustancias, sino en la cantidad relativa de los elementos mismos, distintas densidades,
diferencias en el contenido de polvo, extensién espacial de regiones bien diferenciadas de
otras, temperatura, propiedades emisivas entre otras.

Uno de los principales factores que establecen diferencias entre las distintas regiones del
medio interestelar lo constituye su cercania o lejania a fuentes de intensa y muy energética
radiacién electromagnética.

La cercania a dichas fuentes tiene la capacidad por ejemplo de incrementar considerable-
mente la temperatura del medio, reducir casi a cero el contenido de polvo, ionizar los
atomos y moléculas y excitarlos hasta hacerlos emitir radiacion.

Por otro lado, la lejania de las fuentes mencionadas permite encontrar la materia en un
estado mas tranquilo, con un alto contenido de polvo y por tanto una elevada opaci-
dad, caracterizado también por la presencia de moléculas a veces muy complejas, bajas
temperaturas y altas densidades, condiciones propicias para la formacién de las estrellas.
Estas dos distintas maneras en las que se puede encontrar la materia en el medio inter-
estelar, introducen el primer esquema de diferenciacién. A las primeras, caracterizadas
por materia en estado ionizado, elevadas temperaturas y la casi ausencia de polvo se las
conoce como Regiones HII (Esto debido a que alli el hidrégeno, el mds abundante de los
elementos quimicos en el universo, se encuentra alli en su segundo estado de ionizacién,
es decir aquel en el que ha perdido su tnico electrén). Por el contrario las segundas, més
frias y densas se las conoce como Regiones HI (alli la mayoria de los dtomos de hidrégeno
se encuentra en el primer estado de ionizacion, es decir aquel en el que no han perdido su
electrén).

Al interior de estas regiones podemos a su vez encontrar estructuras con caracteristicas
disimiles en lo que respecta a su composiciéon quimica, densidad, mecanismos de emisién
de radiacién y dindmica que obligan a su vez a crear una subestructuracién en lo que se
conoce finalmente como las fases del medio interestelar.

Las regiones HII pueden aparecer en 4 distintas fases: nebulosas difusas, nebulosas plan-
etarias, remanentes de supernova, gas interestelar caliente y gas internebular.

Las regiones HI comprenden 2 fases adicionales: nubes difusas y nubes densas.

En lo que resta del capitulo describiremos los principales aspectos que caracterizan las
distintas fases del medio interestelar, los medios para su observacién y deteccién y los
procesos fisicos y quimicos que tienen lugar en su seno.

6.3 Nebulosas difusas

Uno de los primeros medios por los que se pudo constatar la existencia de materia que
llenaba el medio interestelar, fue el de la observacién de las que conocemos hoy como
nebulosas difusas. A este tipo de objetos pertenecen una gran mayoria de las nebulosas
catalogadas por Messier y astronomos posteriores.

Estan formadas en general por gas que por distintos procesos de excitacién emite radiacién
de muy diversas longitudes de onda incluyendo, como caracteristica especial, el visible.
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Figura 6.1: La nebulosa de la Trifida, una tipica Nebulosa Difusa.

Se las ve adoptar formas irregulares, en las que se destacan claramente la presencia de fil
amentos y nubes opacas que obscurecen partes de su anatomia y les dan las particulares
formas que exhiben (ver figura 6.1).

Se las encuentra generalmente asociadas con estrellas calientes y luminosas que en la
mayoria de las veces aparecen envueltas por ellas o en regiones vecinas. Se ha descubierto
que este tipo de asociaciones presenta una regularidad notable : En todas las nebulosas
difusas existe simpre por lo menos una estrella que pertenece a tipos espectrales anteriores
al tipo B1 (B0, 09, O8, etc.). Este comportamiento estd intimamente ligado con los
mecanismos que dan lugar a la emisién de radiacién (principalmente en el visible) de
estas nebulosas.

Presentan en su espectro visible, pronunciadas lineas de emision en el rojo y el verde, las
que le dan el particular color que exhiben.

6.3.1 Ionizaciéon y recombinacion

La asociacion con estrellas calientes, poderosas fuentes de radiacién ultravioleta, deter-
mina que una buena parte de la materia que constituye las nebulosas difusas se encuentre
en estado ionizado.

El Hidrégeno, el elemento mas abundante de la nube ( y del universo en general), presenta
un potencial de ionizaciéon de 13,6 eV. Con ello se encuentra que fotones que tengan
longitudes de onda inferiores a 912 A, estaran en capacidad de ionizar los atomos de
Hidrégeno. Sélo las estrellas méas calientes poseen altos flujos de radiacién en esta region
del espectro electromagnético, y por tanto sélo ellas tendran la capacidad de ionizar la
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suficiente cantidad de materia necesaria para crear estructuras como las descritas.

Los electrones emitidos por el proceso de ionizacién, encuentran otros electrones con los
que intercambian algo de la energia que recibieron de la radiacion. Esto termaliza el gas de
electrones, que al interactuar con los protones libres les termalizan también. El resultado
es un medio en el que las velocidades de las particulas se distribuyen maxwellianamente
caracterizado por una temperatura cercana a la de la atmésfera de la estrella que rodea,
alrededor de 10 a 10* K.

Los encuentros entre electrones y iones eventualmente terminan en una recaptura del
primero por este ultimo, proceso conocido como recombinaciéon. La recombinacion de los
electrones del gas y los iones en el presentes se constituye en un mecanismo rival al de
ionizacién : lo que en una regién de la nube es logrado por el dltimo proceso puede ser
borrado o superado por el primero. En casi todo el volumen de la nebulosa, los procesos de
ionizacién y recombinacién estdn en equilibrio. Sin embargo en las regiones mas alejadas
de la estrella o estrellas excitadoras el flujo de radiacion ultravioleta se reduce en suficiente
cuantia para que este delicado equilibrio se rompa y la recombinacién elimine completa y
rapidamente lo logrado por la ionizacién. En estas regiones la nebulosa encuentra lo que
podemos llamar el limite entre si misma y el medio circundante. La existencia de un tal
limite de la regién de ionizacién que rodea una estrella, identificada en nuestra descripcién
con la nebulosa misma, fue establecido por primera vez por Stromgren. Un andlisis preciso
del equilibrio entre los procesos de ionizacién y recombinaciéon en la materia interestelar
que rodea una estrella dada, permiten establecer la existencia de una superficie circular
con centro en la estrella dentro de la cual la materia esta ionizada y fuera de la cual la
radiacion ultravioleta no es suficiente para mantenerla en un tal estado. A esta region se
la conoce como la Esfera de Stromgren, y su radio esta dado por,

Rs ~ ( 3Jion ) (6.1)

rran?

donde J;,, es el numero total de fotones emitidos por la estrella con longitudes de onda
inferiores a la longitud critica de ionizacién (para el Hidrégeno por ejemplo 912A4), n, es
la densidad electrénica y « es un parametro conocido como el factor de recombinacion
definido por,

Trec = QMg
donde 7, es la rata de recombinacién (nimero de recombinaciones por unidad de tiempo).
« depende en general de la temperatura del gas. Asumiendo T ~ 10*, o toma el valor,
a=4x10Bcm? s!

En 6.1 J;, depende en general de la temperatura efectiva de la estrella y es mayor en
tanto mayor sea esta ultima. Como era de esperarse las regiones de ionizacion alrededor
de estrellas mas calientes y por tanto las nebulosas difusas en cuyo interior se las encuentra
son mayores también.
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En la deduccién del valor del radio de la region de ionizacién, dado por 6.1, se tuvo
s6lo en cuenta como factor de ionizacion la radiacién directamente emitida por la estrella.
Sin embargo se sabe que en el proceso de recombinaciéon puede ser emitida radiacién con
energia suficiente para ionizar otros atomos. Asi aunque el flujo de radiacion ultravioleta
de la estrella central sea muy pequefio en la periferia de la nube, algunos atomos por
encima de esta region pueden ser ionizados por efecto de los procesos de recombinacién
alli acaecidos. Los limites de la regién de ionizacion se extienden algo mds alld del umbral
establecido por Rg tal y como es presentado en 6.1.

Otro factor que tiende a hacer méas grande el radio de la regién de ionizacién tal y como
fue calculado arriba, reside en el hecho de que la presién en dicha regién se incrementa
respecto a la presiéon del medio circundante. Esto se debe al incremento en la densidad
numerica de particulas presentes en la nebulosa, por efecto de la liberacién de los electrones
de los atomos neutros, del cual depende directamente la presiéon. Con una presion interior
mayor la nebulosa se expande hasta alcanzar con el medio el equilibrio hidrostatico.

Si la materia interestelar que envuelve una estrella caliente se ioniza formando una regién
aproximadamente esférica, ; por qué las nebulosas difusas presentan formas tan capri-
chosas 7. La respuesta radica en el hecho de que siempre es posible encontrar a las
nebulosas difusas en asociacion con otras fases del medio interestelar, nubes densas por
ejemplo, que pueden oscurecer una buena parte de la radiacién emitida desde una buena
parte de la esfera de Stromgren que la define. Es pues la presencia de estas nubes la que
finalmente determina la compleja anatomia de la nebulosa.

Sin embargo, cuando se examina la nebulosa en longitudes de onda inalteradas por la
opaca materia de las nubes densas en su seno sale a la luz la esperada simetria esférica
de la nebulosa.

6.3.2 Mecanismos de emision de las nebulosas difusas

Ademaés de su notable emision en el visible, gracias a la cual podemos observarlas con
telescopios convencionales e incluso a 0jo desnudo, las nebulosas difusas emiten en un gran
rango de longitudes de onda en el espectro electromagnético. Distintos son los procesos
que dan lugar a la emisién de la nube en distintas longitudes de onda.

La principal componente de la emision de las nebulosas difusas, en el visible, viene prin-
cipalmente del proceso de recombinacién. El electrén que se une al ién que lo atrapa no
lo hace pasando directamente desde el estado libre en el que se encuentra hasta el estado
base. Si fuera asi emitiria un fotén con exactamente la misma energia de aquel que lo
desprendio del atomo al que pertenecia. Los efectos de ambos procesos se cancelarian y
podria decirse que el fotén considerado nunca desapareci6 . Por el contrario el descenso del
electron desde el estado libre hasta el estado menos enrgético se hace a través de una serie
de saltos entre niveles distintos en el ién. Estos saltos dan lugar a fotones con longitudes
de onda que pueden ser completamente distintas a las de los fotones excitadores.

La estructura de los atomos en cuestién establece distintas probabilidades para la ocur-
rencia de los saltos desde unos niveles a otros. De gran probabilidad, por ejemplo son los
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saltos que se realizan entre niveles mds altos al segundo nivel en el &tomo de Hidrégeno.
Estos saltos dan lugar a la familia de lineas en el visible del Hidrégeno conocida como
la Serie de Balmer. Entre ellas la mas probable e intensa en las nebulosas difusas es la
correspondiente al salto que se realiza desde el tercer al segundo nivel atémico. En el
proceso se emite un foton con energia dada por,

11
E =13,6eV <§ _ §> ~ 1,896V

Que tiene una longitud de onda dada por,

he 5
= — = 2A
A I 656

Esta linea, conocida como la linea H, de la serie de Balmer, que se encuentra en la region
roja del espectro visible, representa una de las més intensas lineas de las nebulosas difusas
y es con mucho la que determina el particular color que exhiben.

Medidas precisas permiten demostrar que la energia total emitida por una nebulosa difusa
tipica en la longitud correspondiente a la linea de Balmer, es del orden de 1/10 de la energia
total emitida por una estrella de tipos espectrales como los encontrados en su interior.
Asf una buena parte de la energia emitida por la estrella (que lo hace principalmente en
el ultravioleta) es eficientemente convertida en radiacién visible que escapa facilmente de
la nebulosa.

Otras lineas de recombinacién en el visible observadas en las nebulosas difusas pertenecen
por ejemplo a iones como He™,C*T, Nt O entre otras.

Otra de las contribuciones importantes a la emision de radiacion visible por las nebulosas
difusas la proveen las denominadas lineas nebulares verdes. Estas lineas son produci-
das por un particular proceso, que sélo tiene lugar en condiciones extremas como las
registradas en el medio interestelar, que se conoce como transiciones prohibidas.

El concepto de transiciones prohibidas aparece cuando consideramos las denominadas
reglas de selecciéon que operan en las transiciones entre los niveles energéticos en un
atomo particular. Se establece por ejemplo que las transiciones producidas entre niveles
que teniendo distinto nimero cudntico principal n, tengan el mismo nimero cudntico de
momento angular, [, no pueden ocurrir (en primera aproximacién). M4s precisamente
cuando un electrén es por algin proceso conducido a un nivel dado, la probabilidad de
que descienda a un nivel que viole la regla de seleccién mencionada es muchisimo menor
a la probabilidad de descienda a niveles ”permitidos” por la regla de selecccion.
Imaginemos por ejemplo el caso del electréon un dtomo de hidrégeno que de alguna manera
ha sido ascendido al estado caracterizado por los niimeros cuanticos n =2, =0, m; =0
y ms = +1/2. los tnicos estados de energia menor a la de este (n = 1,1 =0, m; =0
y my = £1/2), no son ”permitidos” por que la transicién viola la regla de seleccién,
Al # 0. En sentido preciso, el tiempo medio que transcurre para que la transicion
considerada tenga lugar espontaneamente es relativamente grande. A los estados con esta
caracteristica se los conoce como Estados Metaestables. En las condiciones del laboratorio,



6.3. NEBULOSAS DIFUSAS 177

el &tomo frecuentemente encuentra otros atomos con los cuales puede intercambiar energia.
En dichas interacciones, la energia del electréon en el nivel metaestable en el que fue
atrapado, puede ser cedida a otros atomos en lugar de ser emitida en la forma de un
foton. En tal situacién la transicién se realiza y el dtomo se desexcita sin emitir radiacion.
En las condiciones del medio interestelar, donde los encuentros interatémicos son poco
frecuentes (del orden de centenares de afios en promedio en las regiones con densidades
intermedias), el electrén que eventualmente ha sido ascendido a niveles metaestables tiene
el tiempo suficiente para que la improbable transicién tenga lugar espontdneamente con
la emision de un foton.

En las fases mas tempranas del estudio espectroscopico del medio interestelar se habia
descubierto ya la existencia de un par de lineas en el verde (N; y Ny en A = 50074 y
4959;1) emitidas por nebulosas difusas y otras regiones HII. El desconocimiento inicial del
origen de las lineas condujo a la propuesta de que se trataba de lineas que identificaban a
un desconocido elemento que se bautizo como ”"Nebulio”. Los desarrollos posteriores de
la fisica atomica permitieron identificar dichas lineas con transiciones prohibidas en el i6n
o*+.

Las nebulosas difusas son fuentes también de un continuo de radio, concentrado prin-
cipalmente en la regién centimétrica del espectro radieléctrico (0,1GHz a 10GHz). El
origen de ese continuo lo encontramos en el proceso conocido como Bremsstrahlung (que
en Alemén significa literalmente, radiacién de frenado), consistente en la emisién de ra-
diacién cuando los electrones libres en la nebulosa encuentran iones que por efecto de su
interaccion electrostatica convierten parte de la energia cinética del electrén en radiacion
electromagnética, frenandolos en el proceso. El electréon sufre asi pues una transiciéon
entre dos estados libres (transicién free-free). Dado el infinito nimero de estados libres
del electron, las transiciones se producen con la emisiéon de un continuo de longitudes de
onda.

La radiacién asi emitida presenta una distribucién tipica de un cuerpo negro a una tem-
peratura de 10*K, la que coincide exactamente con la temperatura calculada por otros
métodos. Esta carateristica de la radiacion, su distribucién planckiana tipica de un cuerpo
en equilibrio termodindmico, hace que regularmente se llame a este tipo de emisién de la
nebulosa difusa, Continuo Térmico de Radio.

En radiofrecuencias, aparecen también lineas de recombinacion bien definidas. Los primeros
peldanos que baja el electron desde el estado libre previo hasta el de minima energia en
el i6n durante el proceso de recombinacion, dan lugar a la emisién de fotones de bajisima
energia con frecuencias en la banda de radio.

Las transiciones que dan lugar a este tipo de lineas se producen por transiciones entre
niveles vecinos con n > 60.

La frecuencia de una linea emitida por transicién entre el estado n + An y el estado n
esta dada por,

1 1
_ 2 ~ 2
v=CcRxZ;¢ [nZ — nt n)Z] R 2cRZ; 4y -
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Donde R, es la constante de Rydberg asumiendo despreciable la masa del electréon re-
specto de la del nicleo y Z, s x e es la carga efectiva que ”ve” el electron. En el caso del i6n
de Hidrégeno, Z.;y = 1 y es aproximadamente 1 para los demés d4tomos que han perdido
s6lo un electrén, razon por la cual las frecuencias de las lineas de recombinacion en radio
emitidas por diversas especies atOmicas son muy cercanas y a veces indistinguibles. Asi
por ejemplo la linea producida por una transicion entre el nivel 110 y el nivel 109, en el
i6n H* tiene una frecuencia de 5009 MHz (se la denota como la linea H109« ), mientras
que la misma linea emitida por recombinacién en el i6n He™ tiene una frecuencia de 5011
MHz.

6.4 Nubes Difusas

Una buena parte del Hidrogeno interestelar, el que no se encuentra ionizado en las calientes
regiones vecinas a las estrellas, hace parte de las conocidas como regiones HI. La materia
en estas relativamente tranquilas regiones del medio interestelar aparece regularmente
concentrada formando dos tipos de estructura : Las nubes difusas y las nubes densas.
Sus principales diferencias radican como es explicito en sus nombres en su transparen-
cia al visible, propiedad que a su vez estd determinada por sus diferentes densidades,
composicion quimica y contenido de polvo.

Las nubes difusas son una fase de las regiones HI principlamente caracterizada por tener
bajas densidades de gas y polvo. Esta condicién determina que, contrario a la fase opuesta,
las nubes densas, sean regiones muy transparentes del medio interestelar. A pesar de que
a su través la radiacién puede propagarse con alguna facilidad, transfiriendo energia a la
materia que las constituye y elevando su temperatura, la intensidad de dicha radiacién
no es suficiente para ionizar la materia, pero es capaz de imprimir restricciones al proceso
de formacion de moléculas muy complejas, proceso que, como veremos, es comun en las
nubes densas.

Las nubes difusas, a veces de muy grandes dimensiones, llenan una buena parte del vol-
umen interestelar en nuestra galaxia. Ellas son unas de las responsables del fenémeno de
extincion y enrojecimiento de la luz estelar asi como de las peculiares lineas de absorcion
que aparecen en los espectros estelares mencionadas en el capitulo 5.

Describiremos a continuacion la manera como se producen estos fenémenos en el seno de
estas nubes asi como el modo en que su estudio nos provee de informacion clave, relativa
a las condiciones de la materia en el medio interestelar.

6.4.1 Extincién y enrojecimiento de la luz estelar

Ya en el capitulo 5 habiamos mencionado que una de las pruebas de la existencia de
materia en los espacios entre las estrellas era la observacion de una reduccion en el brillo
esperado de las estrellas (extincién) que presentaba ademds una dependencia con la zona
del espectro visible estudiada (enrojecimiento).
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Para cuantificar los efectos de extincién y enrojecimiento de la luz estelar, podemos escribir
la siguiente relacion entre la magnitud observada y esperada de una estrella,

my = m,\o+a>\

donde el subindice o hace referencia aqui a una cantidade predicha tedricamente y A indica
que las cantidades involucradas son determinadas midiendo la cantidad de luz que llega
desde la estrella en un estrecho rango de longitudes de onda centrado en \.

El parametro ay, que llamaremos coeficiente de extincién, cuantifica el grado de extincion
y enrojecimiento sufrido por la luz de la estrella y en general dependera de cantidades como
la distancia a la estrella, la densidad del medio y su composiciéon quimica. Intentaremos
a continuacién establecer la relacién que existe entre este parametro y las cantidades de
relevancia indicadas.

Haciendo referencia a la figura podemos escribir la relacién existente entre my y my, como
se sigue de la ley de Pogson, asi ,

my = Mpyo — 2, 510g10(l)‘/_[)\0)

Si asumimos un modelo simple de la transferencia de radiacién a través de la nube, en
el que suponemos que no existen fuentes propias de ningin tipo de radiacién (S, = 0)
encontramos resolviendo la ecuacién de transferencia radiativa,

I, = Ly,exp (—T))

donde 7, es la profundidad 6ptica total de la nube. Reemplazando en la ley de Pogson
escrita para el caso de nuestro interés, encontramos,

my = My, + 1, 0867,

Por la definicion de a) concluimos que,

ay = 1, 0867,

Ty estda dado por definicion en términos de la opacidad, k), de la materia de la nube y su
densidad por,

S
75 :/ Kapds
0

kyp tiene las unidades del inverso de una longitud. Podria decirse que el inverso de esta
cantidad es una longitud caracteristica del medio, la distancia que debe recorrer un rayo
de luz libremente antes de encontrar un particula del medio con la cual interactuar, esto
es, su camino libre medio. En la secciéon 2.4, habiamos encontrado una relacién entre esta
ultima cantidad y la seccion eficaz de la interaccion considerada. Alli encontramos,

1
h=—
noy
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De esta forma podemos reescribir la profundidad éptica de la nube en unos términos mas
adecuados,

S
T,\=/ noypds
0

Asumiendo que las propiedades absorbentes de la materia (o) no varfan apreciablemente
en el interior de la nube, encontramos, por integracién de la forma final para la profunidad
optica, la relacion,

ay) = 1, 0860’,\N

donde N = [j nds recibe el nombre de densidad por columna y se define como la cantidad
de particulas absorbentes en el interior de un cilindro con 4rea transversal unitaria y
longitud igual a la distancia Tierra-Estrella observada.

Esta ultima relacién estd muy cerca ahora de lo que buscabamos en un principio : rela-
cionar el parametro ay, con cantidades fisicas de interés en la nube. Algunos problemas
restan por ahora. ; Cudles son las particulas dispersoras 7, ; qué dependencia tiene o con
la longitud de onda?.

2 posibles respuestas a la primera cuestién (origen de la absorcién) son admitidas : la
radiacion es dispersada y absorbida por los dtomos del gas o por los granos de polvo.

El efecto sobre la luz de una nube de particulas macroscépicas pequeiias (granos de polvo
por ejemplo) fue primero estudiado por Von Mie.

En este caso el proceso de extincion de la radiacién es debido al efecto que tiene la presencia
de la particula considerada como un obstaculo a la libre propagacion de la onda. Como
la interaccion en este caso es principalmente de caracter geométrico, podemos sin perder
ninguna precisién suponer que la seccién eficaz de interaccién de la radiacién con los
granos es un multiplo de la seccién transversal geométrica de los mismos. Asi ,

O\ — QAag

El parametro Q) que es conocido en la teoria de Mie como el factor de eficiencia depende
en general de la manera como la onda con longitud A se comporte frente al obstaculo que
constituye la particula dispersora. Von Mie estudio el problema asumiendo por simplici-
dad el caso de particulas perfectamente esféricas y encontré que () dependia del inverso
de la longitud de de onda : La radiaciéon con longitud de onda mucho mas grande que
los granos, por el fenémeno de difraccion puede ”rodearlos” y el efecto de la particula
sobre ella es pequeno. Por otro lado si la radiacién incidente tiene longitudes de onda
del orden o menores a las dimensiones del grano la difraccién no sera eficiente y parte
de la radiacién sera dispersada desde la superficie de las particulas dispersoras en todas
direcciones.

Aplicando el modelo de Mie al caso de la interferencia de la materia interestelar sobre la
radiaciéon que la atraviesa obtenemos finalmente para el coeficiente de extincion,
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1,086ma?

A
La anterior dependencia de a con la longitud de onda ha sido observacionalmente corrobo-
rada, lo que nos permite concluir que los fenémenos estudiados, extincién y enrojecimiento
de la luz estelar, son producidos por dispersién de Mie en el polvo interestelar.

ay ~

6.4.2 Propiedades emisivas de las nubes difusas

Ademads de absorber la radiacion que las atraviesa las nubes difusas también emiten la
suya propia.

La mas importante componente de la materia que constituye estas masivas y tenues nubes
es el hidrégeno. En las condiciones reinantes en estas regiones del medio interestelar el
hidrégeno sélo puede encontrarse en estado atémico (no es posible ionizarlo porque el
flujo de radiacion ultravioleta es bajo y la formacién de moléculas biatémicas sufre una
serie de inconvenientes que las hacen muy escasas).

En estas condiciones el hidrégeno atémico estd en capacidad de emitir (si se lo excita con-
venientemente ) radiacién correspondiente a transiciones hacia el estado base, transiciones
que producen fotones de energias en el rango del ultravioleta (Serie de Lyman). Sin em-
bargo la observacién de una tal eventual emisién del Hidrégeno en las nubes difusas exige
poner instrumentos de medida por encima de la atmdsfera. Este requisito insoslayable
en los primeros tiempos del estudio del medio interestelar obligd la realizacion de un es-
fuerzo tedrico para buscar si existia algin otro modo de detectar la presencia y medir la
abundancia del Hidréogeno en las gigantescas nubes difusas. En el ano de 1951 Van de
Hulst obtuvo la respuesta : el Hidrégeno atémico en las condiciones del medio intereste-
lar es capaz de emitir una radiolinea centrada en los 21 ¢cm (1440 MHz) detectable por
instrumentos en Tierra.

La observacién y medida de la linea de 21 cm del hidrégeno neutro en el medio interestelar
hoy por hoy y desde el tiempo de su descubrimiento se ha constituido en uno de los més
directos y eficaces medios para estudiar la distribucién general de la material en el medio
interestelar asi como su dinamica.

., Cémo se produce esta particular linea 7.

La primera aproximacion mecanico cuantica al estudio de la estructura de los estados
electronicos en el dtomo de hidrogeno, nos habla de la existencia de un conjunto de
4 numeros cuanticos para caracterizar dichos estados : el nimero cuantico principal n
(n=1,2,3,...), el nimero cudntico de momento angular ! (l =0,1,2,...,n—1), el niimero
cudntico m; (m; = —I,...,1) y el nimero cudntico de espin m; (m; = £1/2). En esta
primera aproximacion a la estructura del dtomo, la energia del electrén es sin embargo
una funcién tnica del primer nimero cuédntico (n). Se registra asi la existencia de una
degeneracién de todos los estados que teniendo distintos valores de los tltimos 3 nimeros
cuanticos comparten el primero de ellos. En total 2n estados electrénicos comparten la
misma energia E,.
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En una aproximacion mejor deben considerarse efectos de segundo orden que tiene por
ejemplo en cuenta el hecho de que el electrén (que se comporta como un pequeno dipolo
magnético) es sensible a la presencia de campos magnéticos en el espacio en el que se
mueve. El primero de ellos tiene origen en el movimiento circular que respecto al electron
presenta el nicleo. Dicho nicleo induce en el referencial del electrén un campo magnético
que interactia con el espin (momento dipolar magnético intrinseco) del mismo. La mag-
nitud de dicha interaccién depende de su momento angular orbital. Un tal efecto tiene
como resultado eliminar la degeneracion de los estados que teniendo el mismo n poseen
distintos valores de [. En términos espectrales, este fenémeno conduce a la aparicion de
lo que se conoce como la estructura fina de las lineas espectrales del Hidrégeno.

El niicleo mismo se comporta también como un pequefio iman (tiene asociado un momento
dipolar magnético intrinseco o espin). El electrén puede interactuar también con el campo
magnético producido por el nicleo y eliminar la degeneralién en otro nimero cuéntico.
En esta situaciéon podemos decir que la energia total del electrén ya no es sélo debida a su
interacciéon Coulombiana y la interaccién con el campo magnético asociado al movimiento
orbital, sino que ademds una pequena energia adicional debe ser introducida teniendo en
cuenta la interaccién con el momento dipolar magnético del nicleo, dada por,

E,_ = He - Hp

Noétese que cuando los espines son antiparalelos (supongamos en el estado caracterizado
por ms; = +1/2) la interaccién espin electrénico-espin niclear reduce algo la energia
energia total del electrén (Fyy = E, + Es | + Es ), mientras que cuando son paralelos
(ms = —1/2), Es_; es positiva y la energia total del electrén es mayor. De este modo la
energia de dos estados con distinto nimero cuantico de espin es levemente distinta y se
elimina por tanto la degeneraciéon en dicho nimero cuantico.

En las condiciones del medio interestelar la mayor parte del hidrégeno se encuentra en su
estado base (n = 1,1 = 0,m; = 0, ms; = +1/2). Las colisiones con otros atomos, a veces
muy raras, tienen la capacidad de ascender el electrén a niveles excitados por encima de
dicho estado. En una de esas colisiones el electron puede ser ascendido al primer y mas
cercano nivel excitado (n = 1,1 = 0,m; = Oymy; = —1/2), en el que todos los nimeros
cuanticos se mantienen invariables pero la direccién de su espin se invierte. ;, Qué sucede
entonces 7. Como es de esperarse el electron debe buscar el estado de minima energia y
regresar al estado base del que parti6é . Sin embargo una tal transicion esta en una primera
aproximacién prohibida porque no involucra un cambio en el momento angular orbital del
electrén, una condicién exigida en esta aproximaciéon. En una aproximacién mayor la tran-
sicién es permitida pero altamente improbable y finalmente el electrén puede permanecer
por largos periodos de tiempo en ese estado metaestable hasta que eventualmente decae
espontdneamente emitiendo un fotén con energia,

E=2|E,,|

y con una longitud de onda de,
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A=21,1cm

En el laboratorio, las condiciones de densidad son tales que aunque el estado metaestable
citado sea poblado grandemente, las mismas colisiones con atomos vecinos (muy comunes
en estas condiciones) pueden causar la desexcitacién sin que haya emisién espontdnea de
la linea mencionada.

Asi pues la importantisima linea de los 21 cm emitida por el hidrégeno neutro en las nubes
difusas es producido por una transicién prohibida, como lo eran las ya mencionadas lineas
nebulares emitidas por el i6n O* ™.

En la tercera parte estudiaremos manera como es utilizada la observacién de la linea en los
21 cm para descubrir la distribucién general de la materia interestelar en nuestra Galaxia
asi como para estudiar el comportamiento dindmico de la misma y de otras galaxias.

A pesar de no ser un proceso directamente asociado con la emisién de radiaciéon por las
nubes difusas, la dispersion de la luz de estrellas vecinas por parte del polvo en algunas
nubes de este tipo dan lugar a la aparicién de particulares estructuras conocidas como
nebulosas de reflexién. La principal caracteristica que las distingue de las denominadas
Nebulosas de emisién (Nebulosas difusas, nebulosas planetarias y remanentes de super-
nova) radica en el hecho de que su espectro es continuo y no presenta, como las tltimas,
lineas de emision. Esta caracteristica nos permite establecer que la radiacién proveniente
de estas nebulosas es el resultado de la dispersién de la luz de estrellas cercanas en el
polvo que las constituye. Las caracteristicas de dicho proceso dispersivo, descritas por el
modelo de Mie, explican ademas la razon por la cual este tipo de nebulosas presentan una
coloracion particularmente azulada : La radiacion desde ellas emitida no es otra cosa que
toda la radiacién que es eficientemente dispersada en direcciones distintas de la direccion
original de propagacién ; pero vimos que sélo la luz con longitudes de onda muy corta (la
componente azul del visible) es eficientemente dispersada mientras la que tiene longitudes
de onda mayor se propaga casi libremente sin ser afectada por el polvo. El resultado es
que cuando se mira desde un costado la luz dispersada por la nube estara empobrecida
en "rojo” y aparecera mas azul de lo que originalmente era la luz de la estrella. Un efecto
similar explica también un fenémeno tan distinto como el color azul del cielo diurno en
la Tierra.

6.5 Nubes densas

También llamadas nubes moleculares, las nubes densas son con mucho las regiones mas
densas y frias del medio interestelar. Con un alto contenido de polvo su opacidad en el
visible es maxima, razén por la cual se las puede dsitinguir a veces mds facilmente que
la otra componente de las regiones HI, las nubes difusas, como vacios en la distribucién
de estrellas en algunas regiones de la Via Léactea (Globulos de Bok o nubes oscuras de
Barnard), o formando caprichosas figuras que se proyectan contra las brillantes nebulosas
difusas con las que muchas veces se las encuentra en asociacién (ver figura 6.2).
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Figura 6.2: La Nebulosa del Aguila, una asociacién entre una nebulosa difusa (regiones
brillantes) y una nube densa (regiones oscuras).
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El polvo que en ellas reside actiia como coraza protectora contra la energética radiacion
ultravioleta proveniente de estrellas, a veces muy cercanas, facilitando la aparicién de una
a veces compleja quimica en su interior. A pesar de ser opacas a la radiacién visible y
ultravioleta la radiacion emitida en la banda de radio por las moléculas en la nube la aban-
dona ficilmente trayéndonos informaciéon sobre sus condiciones interiores y composicién
quimica.

El efecto aislante del polvo frente a la radiacién proveniente de estrellas cercanas tiene
también como efecto reducir la temperatura interior de la nube hasta valores que en
algunos casos pueden aproximarse a la temperatura media del universo, cercana a los 3K.
Altas densidades y bajas temperaturas hacen de las nubes densas los mejores candidatos
para convertirse en la materia de la que se forman las estrellas. En efecto, la existencia
de asociaciones entre nebulosas difusas y nubes oscuras (nubes densas) ratifica la idea de
que sélo en el seno de estas ultimas puede tener lugar el proceso de formacion estelar tal
y como fue descrito en la seccién 4.2.

A continuacion revisaremos algunos de los mds importantes aspectos relacionados con la
estructura de las nubes densas, la presencia y el papel del polvo en ellas y su rica quimica
que determina a su vez sus propiedades emisivas.

6.5.1 El polvo interestelar

El 1% de la masa de las nubes densas estd en la forma de lo que se conoce como el polvo
interestelar. A pesar de que dicha fraccion de masa parece muy pequna el efecto que esta
materia tiene sobre las propiedades de esta fase del medio interestelar es completamente
determinante.

Por polvo interestelar nos referimos a granos macroscépicos formados por la agregacién de
alrededor de 10° 4tomos. Estos granos pueden tener dimensiones del orden 0, 1um. Sus
propiedades absorbentes y emisivas, principalmente en el infrarrojo nos permiten deducir
informacién relacionada con su composicién quimica . La mayoria de los granos podrian
estar compuestos de grafito o carburo de silicio sobre los que se depositan otros materiales
que pueden adherirse facilmente al grano por efecto de las bajas temperaturas reinantes
en el medio en el que ellos se encuentran, metales como hierro, calcio aluminio podrian
facilmente adherirse a la superficie del grano. En otras ocasiones podrian estar formados
por hielos de sustancias como el agua, el amonianco o el metano a los que se adhieren
también impurezas metdlicas como las anteriormente mencionadas.

Una de los mas problematicos aspectos relacionados con el polvo interestelar radica en los
procesos que lo originan.

Los granos de polvo podrian formarse inicialmente por la unién de moléculas para formar
estructuras gigantes con 10 a 20 atémos. Estas estructuras harian el papel de semillas
sobre las que lentamente se irfan agregando 4tomos y otras moléculas libres en el medio.
., Cuénto tiempo transcurre desde el inicio del proceso (la creacién de una semilla) que
no debe superar un tamaio de unos 504 hasta la constitucién final de un grano como los
observados con dimensiones del orden de 10004 ?. Un modelo simple del crecimiento de
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los granos por agregaciéon continua de los dtomos libres en la nube nos da un estimativo
de la duracion de un proceso como este.

Imaginemos una situacién en la cual un proto-grano de radio r; encuentra particulas
(atémos o moléculas) en el medio en el que se mueve. No todos las particulas que en-
cuentra se adheriran a su superficie, bien sea porque no son facilmente adheribles al grano
mismo o porque la velocidad relativa a la que viajan es muy grande como para permitirles
unirse al grano. Si suponemos que n es la densidad numérica de particulas ”adheribles”,
v su velocidad y m su masa un cdlculo preciso nos permite encontrar que después de
transcurrido un tiempo t el radio final del grano, r; estd dado por,

anmut

4p
Donde p es la densidad del grano, que hemos asumido constante en el tiempo, y o es un
parametro conocido como el coeficiente de adhesién y que por definiciéon es el nimero de
particulas adheribles al grano que efectivamente se adhieren en un proceso de colision a
muy baja velocidad relativa.
Suponiendo r; & 3x 1077 (0,3 pm), r; < 7, @ = 1 (todos los dtomos adheribles en efecto
lo hacen), n = 10> m™3 (densidad niimerica tipica dse moléculas de agua, la sustancia
adherible mas abundante en el medio interestelar), mg,0 = 3 X 10726 kg (Lm0 = 20)
y v = 200 m/s (la velocidad de las moléculas de agua a una temperatura de 20 K,
temperatura tipica en las nubes densas), el tiempo requerido para formar el grano de las
dimensiones indicadas resulta ser,

T‘fZT'Z'

Liorm = 6,3 X 10%afios

Un tiempo comparable con la edad del universo. Vemos pues que en las condiciones
reinantes en el medio interestelar la formacién de granos de polvo es un proceso demasiado
lento para explicar la cantidad de polvo presente en dicho medio.

Parece ser pues que el polvo que llena todo el medio interestelar se formé en regiones
mas densas donde los encuentros interatomicos parecen mas probables y se suceden con
mayor frecuencia. El lugar ideal para la ocurrencia de un tal fenémeno lo constituyen las
atmosferas frias de las estrellas gigantes. A las densidades y temperaturas alli reinantes el
proceso de formacion de granos de polvo podria ser un proceso eficiente. Pero, si el polvo
se forma en las vecindades de las estrellas frias como se integra al medio interestelar |,
dénde ha sido finalmente observado 7. Una vez constituidos alli los granos de polvo serian
lentamente empujados hacia afuera por efecto del viento estelar (que en las tltimas fases
de la vida de las estrellas progenitoras es bastante intenso ) y por el empuje de la radiacién.
Generaciones tras generaciones de estrellas progenitoras de polvo habrian producido una
cantidad suficiente como para explicar la densidad observada de esta materia en el medio
interestelar.

La existencia de una particular y distinta emisién infrarroja observada en las atmoasferas
de algunas estrellas es un indicativo de la validez del escenario de formacién de polvo en
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las atmoésferas estelares, en tanto este tiene la capacidad de absorber la radiacién mas
energética emitida por la estrella y reemitirla en el infrarrojo.

Otro de los lugares de eficiente formacién de granos de polvo lo constituyen las envolturas
de las protoestrellas, en las cuales por efecto del colapso gravitacional de una nube nor-
mal la densidad de materia se incrementa en suficiente cuantia como para provocar un
eficiente proceso de formacién de polvo. El polvo asi formado envolveria completamente la
protoestrella, ocultdndola completamente tal y como fue descrito en la seccién 4.2. La ra-
diacién absorbida por esta cdscara de polvo seria reemitida por él en la forma de radiacién
infrarroja. La existencia de potentes fuentes compactas de radiacién infrarroja, asociadas
seguramente con protoestrellas demuestra la validez del escenario descrito. Conforme se
sucedieran fases posteriores de la evolucién de la protoestrella el polvo asi formado seria
finalmente expulsado por potentes vientos producidos por el objeto central integrarandose
al medio que lo rodea.

6.5.2 La quimica en las regiones HI

El comportamiento de la materia en las regiones HII del medio interestelar es relati-
vamenet, simple : la radiaciéon ultravioleta proveniente fuentes cercanas mantiene en un
estado constante de ionizacién a una buena parte de los 4&tomos que la constituye. Con una
tal presencia de radiacion energética en la nube se hace dificil la ocurrencia de procesos
quimicos en los cuales dos 0 mas atomos se unan para formar estructuras mayores.

En regiones alejadas de las poderosas fuentes de radiacion ultravioleta, donde el flujo
de radiacién energética se ha reducido en suficiente cuantia para permitirle a la mayoria
de los dtomos conservar sus electrones (regiones HI) la historia es bien distinta. A las
temperaturas y densidades alli reinantes los procesos de interaccién interatomica se hacen
importantes y permiten la aparicién de moléculas en algunos casos de una gran comple-
jidad.

Existe un conjunto bien conocido de procesos que puede dar lugar a la formacién de
moléculas de muy diversas complejidades. A continuacion describiremos las caracteristicas
generales de cada uno de esos procesos.

El mas simple proceso de formaciéon de moléculas en el medio interestelar lo constituye la
unién directa de dos atomos que eventualmente se aproximan e interactian. Un proceso
como este explica por ejemplo la formaciéon de C'H por colisién entre un atomo de Carbono
y uno de Hidrégeno,

C+H—CH+vy

Examinando esta sencilla reacciéon descubrimos algunas de las propiedades generales de
la quimica en el medio interestelar.

En condiciones de laboratorio la densidad de particulas en un medio formado por diversas
especies es tan alta que no sélo los procesos de colisiéon entre dos especies tienen lugar
sino que en algunas ocasiones 3 particulas pueden encontrarse y dar lugar a reacciones
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trimoleculares. En el medio interestelar, donde reinan las bajas densidades, la probabili-
dad de ocurrencia de un tal proceso es en extremo baja de modo que todas las reacciones
involucran siempre sélo 2 reaccionantes. La quimica del medio interestelar es pues una
quimica de reacciones bimoleculares.

Las bajisimas temperaturas registradas alli imponen también una restriccion al proceso
de intercambio de energia involucrado en la reaccién. Al no existir en el medio, abundante
energia disponible las reacciones que requieren un suministro de la misma para llevarse
a cabo son muy improbables. En el medio interestelar la mayoria, sino todas las reac-
ciones quimicas, liberan energia, son exotérmicas. La baja densidad del medio implica
que dicho proceso de liberacion de la energia sobrante en las reacciones, se produzca no
por transferencia a otras particulas en el medio (calentamiento) sino por liberacién de ra-
diacién electromagnética. En el medio interestelar son comunes y probables los procesos
fotoquimicos.

Uno de los mas comunes procesos de formacion de moléculas en el medio interestelar
involucra la participacion de especies ionicas,

CHY"+H,— CHf +H
CHY"+H — C*t+ H,
O++H2—)OH++H

La probabilidad de que un atomo o molécula encuentre una especie iénica es muchisimo
mas probable de que lo haga con una especie neutra, por esta razon los iones en el medio
interestelar juegan un papel fundamental en la formacion de nuevas y a veces mas com-
plejas especies quimicas. Muchas reacciones exotérmicas en condiciones normales suelen
requerir de una pequena energia de activacién. En el laboratorio muchas veces dicha en-
ergia es provista por las condiciones ambientales a la reaccion pero en el medio interestelar
tales condiciones ambientales adecuadas no se dan. Sin embargo la participacion de es-
pecies i6nicas en una reacciéon puede ahorrarle a una reaccién exotérmica la consecucion
de energia para ese chispazo inicial. Esta es otra prueba de la potencial importancia que
juegan los iones en la quimica del medio interestelar.

Pero, si el interior de las nubes densas, por ejemplo, estd salvaguardado de la radiacién
energética proveniente de las estrellas ;, qué procesos producen la ionizacién necesaria para
que determinadas reacciones quimicas tengan lugar?. Estos iones interestelares se forman
por la interaccion de las especies neutras con particulas superenergéticas pertenecientes a
los denominados rayos c6smicos, una lluvia ubicua de particulas de alta energia (protones,
nicleos de Helio, etc.) emitidas por procesos tan violentos como la explosién de una
supernova y que llenan el medio interestelar atrapados en el campo magnético de la
galaxia.

El dltimo y més sorprendente de los procesos que favorecen la formacién de moléculas en
el medio interestelar, involucra la participacién de los granos de polvo.

La molécula méas abundante en el medio interestelar, la molécula de H, es, paraddjicamente,
entre las moléculas mas simples una de las mas dificiles de formar. El proceso quimico
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mas simple que se nos viene a la cabeza consiste en la unién de dos abundantes atomos
de hidrégeno libres en el medio. En el proceso de enlace los atomos se aproximan de-
sciendiendo los desde estados energéticos mas altos de la molécula hasta el estado base a
través de una serie de saltos que dan lugar a fotones de energia precisa. Se encuentra sin
embargo que para alcanzar el estado base, el sistema formado por los dos atomos debe
sufrir una transiciéon que en primera aproximacion esta prohibida. La improbabilidad de
que espontaneamente ocurra tal transicion conduce finalmente a una fuerte restriccién en
el proceso de formacién de Hy por este mecanismo. ; Cudl es pues el proceso que da lugar
a la mas abundante especie quimica de las regiones HI 7.

Cuando un atomo de hidrégeno eventualmente encuentra un grano de polvo puede con
gran probabilidad ser adherido a su superficie. Si alli de cualquier modo encuentra a
otro atomo de Hidrégeno y se une a él, el que era un improbable proceso de unién de
los 4tomos se hace posible : la energia de sobra ya no tiene que ser emitida en la forma
de radiacién sino que es directamente absorbida por la materia del grano y la que antes
era una transicion prohibida se vuelve ahora posible. La energia entregada al grano en
el proceso puede ser suficiente para conducir a la ”evaporacion” de la molécula recién
formada que términa finalmente integrandose a la fase gaseosa del medio. Esta parece ser
al manera como se ha formado la mayoria del hidrégeno molécular que ahora podemos
observar en el medio interestelar.

No todo es ”génesis” en el medio interestelar. Existen alli ciertos procesos que pueden
conducir a la destruccién de las moléculas. Dos son principlamente el tipo de procesos
que pueden destruir una molécula desligando los dtomos que la constituyen. El primero
de ellos se denomina fotodisiciaciéon y como su nombre lo indica consiste en la ruptura
de los enlaces que unen los atomos de la molécula, por la absorcién de un fotén con una
energia igual o superior a la energia de enlace de la molécula misma. El otro proceso,
conocido como recombinacion disociativa, actia solo sobre especies moleculares ionizadas
y consiste en la recombinacién de la molécula con un electrén libre, proceso en el que se
libera una energia superior a la energia de enlace de la misma lo que conduce finalmente
a su destruccion. Un ejemplo de los procesos de recombinaciéon disociativa lo representan
las siguientes reacciones,

OH"+e - O+ H

CH " 4+e. —>C+H

Muchas de las moléculas en el medio interestelar una vez formadas estan expuestas a estos
dos efectos destructivos. La probabilidad de su supervivencia dependera de factores como
la magnitud de su energia de enlace y lo expuesta que se encuentre a fuentes de radiacién
con la intensidad y el contenido energético suficiente para fotodisociarla.
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6.5.3 Radioemision de las nubes interestelares en las regiones
HI

Una buena parte de la materia que constituye las regiones HI estd pues, como lo vimos, en
la forma de moléculas simples y a veces muy complejas. Este tipo de estructuras pueden
dar lugar a la emisién de radiacién por procesos enteramente distintos a los que explican
la emision de radiacién por materia formada exclusivamente por atomos y iones.

A diferencia de un dtomo simple, las moléculas tienen lo que podriamos llamar dos grados
més de libertad que el primero (la distribucién espacial de los electrones). Por un proceso
u otro los nicleos que constituyen la molécula pueden vibrar respecto a un estado de
equilibrio. La molécula como un todo, ademas, puede exhibir un movimiento de rotacién.
Cada estado rotacional y vibracional de la molécula contribuye a la energia total de la
misma. La descripciéon mecdnico cudntica de los movimientos de vibracién y rotaciéon de
una molécula introduce una discretizacion en la energia asociada a las distintas maneras
en las que puede vibrar y rotar la molécula. Como un todo ella es descrita pues con un
conjunto discreto de estados combinacién de estados electrénicos, estados vibracionales y
estados rotacionales. Transiciones entre estados electrénicos dan lugar a una emision de
la molécula parecida a la emisién de radiaciéon por atomos. Pero también pueden existir
transiciones entre los estados rotacionales y vibracionales que dan lugar a la emision de
radiacién que constituye lo que se conoce como el espectro rotacional y vibracional de la
molécula en cuestion.

Podemos, mediante un andlisis semiclédsico estimar las energias involucradas en las tran-
siciones entre estados vibracionales y rotacionales de las moléculas tipicas del medio in-
terestelar.

Para simplificar nuestro andlisis estudiemos el sencillo caso de una molécula bidtomica
(CO,Hy,OH,CH, etc.) las mas abundantes en las nubes difusas. El efecto de los elec-
trones sobre los movimientos de vibracién y rotacién de la molécula es despreciable y
serda descartado en nuestro analisis. Estudiemos en primera instancia el movimiento de
vibracién de la molécula. Imaginemos que un determinado instante los nicleos se encuen-
tran separados por una distancia r = r, 4+ dr, donde r, es la posicién de equilibrio. La
fuerza experimentada por cada nicleo por efecto de su mutua interaccion electrostatica
sera pues,

_ Z1Z2€2

4Amre,r?

F

Si pensamos en movimientos oscilatorios de baja amplitud, ér < r,, podemos expandir
la anterior expresién para la fuerza alrededor de la posicién de equilibrio. Un tal proced-
imiento nos permite escribir,

AV YAV
Rt el A Rt a1

- 2 3
dme,r? dme,ry

En la anterior expresion para la fuerza podemos identificar una componente que asociamos
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claramentre con la fuerza recuperadora del movimiento oscilatorio de los nicleos. En el
centro de masa la ecuaciéon de movimiento para la elongacién teniendo sélo en cuenta la
componente mencionada es,

d267' N 2Z1Z2€2

— =— J
P Ame,rd "

Donde p = mymsg/(mq +msy) es la mésa reducida del sistema . La ecuacidn recién escrita
es la de un oscilador armonico cuya frecuencia es,

1 <2Z1Z2€2>1/2

YT o Adme,prd

El estudio mecdnico cudntico de un oscilador arménico con frecuencia angular w produce
un conjunto de niveles energéticos discretos cracterizados por un numero cudntico que
llamaremos v. La energia de cada nivel estada dada por,

1
Evib,v = (U + 5) hv

Donde v = 0,1,2,.... En el caso de nuestra molécula oscilante los posibles estados vibra-
cionales a los que puede acceder estaran caracterizado por energias,

I\ h (27, 7.\ "?
Evibv:(v+_>_ 1726
’ 2/ 27 \ Ameprd

Como ejemplo consideremos la transicién entre el primer estado vibracional excitado y el
estado base de una molécula Hy (r, = 0,74A, u = my/2, ). La energia liberada en la
transicion es por la anterior férmula igual a,

Eyipos1 = 1,5eV

La longitud de onda del fotén emitido es asi ,

A= he/E = 83004

Que estd en el rango del infrarrojo cercano. La temperatura reinante en las regiones ricas
en moléculas del medio interestelar es tan baja que los procesos de colisiéon interatomica
no alcanzan la energia necesaria para producir el ascenso de las moléculas mismas a
estados vibracionales superiores. Por esta condicién la emisién en el infrarrojo de las
nubes moleculares, producto de transiciones entre estados vibracionales, no es comun.
Maés probables aun son las transiciones que se producen entre distintos estados rota-
cionales. Tratemos de calcular el rango en el que se encuentran las frecuencias emitidas
por dicho proceso.

La energia de rotacién de cualquier cuerpo rigido estd dada por,
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L2
21
donde L es su momento angular e I es su momento de inercia. Consideraciones mecanico

cuanticas muestran que el momento angular de cualquier sistema estd cuantizado y es
descrito por,

Erot =

L? =j(j +1)A*
El momento de inercia del sistema estudiado esta dado, respecto al centro de masa, por,

I = pr?

donde r es la separacion internuclear. Finalmente los distintos estados rotacionales cuan-
tizados, caracterizados por el nimero cudntico j, tienen energias ,

2

Erot,j = .7(.7 + 1) QMTQ
Notese la dependencia que tiene la estructura de estados rotacionales con la separacion
internuclear que puede variar en virtud del movimiento vibracional. Esto hace que cuando
se estudia el espectro de una molécula lo que se observan no son simples lineas correspon-
dientes a transiciones entre unos estados u otros sino bandas resultado de la combinacién
de ambos.

Para tener una idea de las frecuencias emitidas por las moléculas interestelares que sufren
transiciones entre estados rotacionales, calculemos la energia emitida en forma de ra-
diacién por una transicion desde el primer estado rotacional excitado j = 2 y el respectivo
estado base j = 1, de la molécula de H,, considerando que mientras ocurre la transicion
los nicleos se encuentran en la posicién de equilibrio vibracional, i.e. r = r,,

Erot251 = 17,6 x 10 %eV

Con cambios tan pequenos en la energia es de esperarse que a la temperatura reinante
en las nubes moleculares se produzcan transiciones entre los estados rotacionales y que
por tanto la nube como un todo tenga una emisiéon importante en las longitudes de onda
correspondientes a dichas transiciones, que por el resultado anterior seran del orden de,

A= hc¢/E =0, 2mm

que se encuentra en la regién milimétrica de la banda de radio : las moléculas interestelares
emiten radiacién principalmente en microondas.

El estudio de la emisiéon en microondas de las moléculas interestelares ha conducido a
la identificacién de mas de un centenar de especies moleculares y todo parece indicar la
existencia de otras muchas mas.
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Figura 6.3: La Nebulosa Anular de la Lira, una nebulosa planetaria.

Algunas de las especies identificadas incluyen : Hidroxilo (OH), Dioxido de Azufre
(SO,), Agua (H50), Amoniaco (N Hj), Formaldehido (HyCO), Acetileno (HC5H), Acido
Férmico (NCOOH), Alcohol Metilico (CH30H).

Algunos hechos son de mencionar. Por un lado se percibe de inmediato que la quimica del
medio interestelar es una quimica 6rganica, en el sentido de que son los compuestos basa-
dos en el carbono los que mas abundan. También se ha notado la existencia de sustancias
simples pero inexistentes en condiciones normales, lo que ha dificultado sobremanera el
trabajo de identificacion de estas sustancias dada la imposibildad de conocer un espectro
muestra con el que se puedan identificar las lineas por ellas emitidas y observadas en
Tierra.

6.6 Nebulosas Planetarias

Entre las nebulosas observadas por Messier y sus contemporaneos, habia unas que re-
saltaban por su particular simetria circular. El aficionado francés A. Darquier en el afio
de 1779, dada esta caracteristica, que las hacia muy parecidas a los planetas cuando eran
vistos a través del telescopio las bautizé ”Nebulosas Planetarias” (ver figura 6.3).

Hoy sabemos que las nebulosas planetarias constituyen otra de las fases que pertenecen las
denominadas regiones HII del medio interestelar. En ellas el hidrégeno y otros elementos
son ionizados por un gran flujo de radiacion ultravioleta cuya fuente puede ser identificada,
en la mayoria de los casos, con una débil pero muy caliente estrella ubicada en el centro
de simetria de la nebulosa. El espectro y las caracteristicas de esta estrella, permiten
identificarla como una Enana Blanca, un hecho que nos proveera de pistas relativas al
origen de las nebulosas de este tipo.

El mejor ejemplo conocido lo constituye la denominada Nebulosa Anular en la constelacién
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Espectro de nebulosa

Enanablanca
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Figura 6.4: El efecto de la expansién de una nebulosa planetaria sobre su espectro.

la Lira (Cuerpo nimero 57 en el catdlogo de Messier (ver figura 6.3 ). En ella puede
apreciarse la casi perfecta simetria circular que les mereci6 su nombre. Esta caracteristica
no es sin embargo comun a todas las nebulosas que en el presente conocemos como plan-
etarias. Un buen ejemplo de este hecho lo representa la caprichosa forma de la Nebulosa
Planetaria de la Mariposa. Las razones de la existencia de este tipo de asimetrias entre
las nebulosas planetarias estan intimamente conectadas con el proceso que las origina, del
que hablaremos mas adelante.

Los colores exhibidos por las nebulosas planetarias tienen mucho en comin con los obser-
vados en las nebulosas difusas, esto, debido al similar proceso que explica la emision de
radiacién por ambos tipos de estructuras. Como en las nebulosas difusas el espectro de
las nebulosas planetarias estd formado fundamentalmente por intensas lineas de emisién
provocadas por el proceso de recombinacion de los electrones libres en la nube con los
iones presentes en ella (H', Het,CT NT) asi como también aparecen lineas correspon-
dientes a transiciones prohibidas en O (2 lineas nebulares verdes), N* (linea violeta),
Nett, entre otras.

Una peculiaridad es obsevada cuando se examina en detalle el espectro de las nebulosas
planetarias : todas las lineas espectrales aparecen duplicadas. Esto no es otra cosa que un
indicativo del hecho que la materia que constituye la nebulosa se expande constantemente
hacia afuera, de modo que la luz emitida por las regiones posteriores, que se alejan del
observador (ver figura 6.4), presentard corrimientos al rojo, mientras la que es emitida
por las regiones anteriores, que se se acercan, sufre un corrimiento al azul. La presencia de
desplazamientos Doppler de las lineas espectrales, no es el hecho méas especial, la mayoria
de las distintas fases del medio interestelar los presentan ; lo que es distinto y caracteristico
de este tipo de nebulosas es el hecho de que las lineas aparezcan exactamente duplicadas
un indicativo de la existencia del proceso de expansion constante de la nube mencionado,
lo que serd para nostros otra pista de la solucién al problema de su origen.
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6.6.1 Origen y formacién de las nebulosas planetarias

Deciamos que el espectro de las nebulosas planetarias nos revelaba que la materia que
las constituye se estd expandiendo constantemente. ; Qué pasaria si invirtieramos el
observado proceso de expansion de la nebulosa 7. La materia que la constituye viajaria
hacia el centro de simetria de la misma, alli donde reside la enana blanca fuente de la
radiacién ultravioleta que excita los atomos de la nebulosa y se uniria a ella. Este elemental
argumento demuestra pues que en un pasado nebulosa y enana blanca formaban un mismo
objeto, seguramente una estrella.

Ya en la seccién 4.4 habiamos descrito las fases finales de la vida de las estrellas con
masas inferiores a cerca de 8M~. En las més livianas de este grupo (M < 1M®) :
durante el flash del Helio, el flujo de radiacién saliente del nicleo era lo suficientemente
grande para inducir en las envolturas un desproporcionado proceso de expansién. La
pequena masa de la estrella no es suficiente para lograr retener el acelerado proceso de
salida hacia afuera de la materia que constituye sus envolturas. La estrella adquiere en
esta fase un masivo viento estelar por el que lentamente pierde cantidades ingentes de
materia. Poco a poco las capas més exteriores y menos ligadas gravitacionalmente a
la estrella, se hacen altamente transparentes debido a su baja temperatura y densidad,
permitiendo en el proceso la salida de radiacion desde las capas mds interiores y calientes.
Con el tiempo la materia restante adquiere la transparencia suficiente para que emerja la
radiacién emitida por el compacto nicleo, que se ha convertido ya en una enana blanca.
Las aun altas temperaturas registradas en la superficie del nicleo, crean un alto flujo
de radiacion ultravioleta que bana completamente las muy diluidas y frias envolturas
hace tiempo expulsadas, las cuales por el efecto excitador de la radiacién ultravioleta se
calientan, ionizan y empiezan a emitir radiacién. El resultado : el nicleo desnudo de la
estrella (una enana blanca) aparece rodeado de un halo luminoso de materia muy tenue,
que constituia precisamente las envolturas de la estrella, descripcion que coincide con las
caracteristicas de las nebulosas planetarias. Asi se forma pues una nebulosa planetaria.

Para el caso de las estrellas més pesadas del grupo (1M® <M< 8M®), el proceso
es similar pero ocurre mucho después del primer flash del Helio. En esa fase la energia
entregada a la envoltura no es suficiente para obligarla a abandonar la estrella, cuya masa
es ahora mayor. Hace falta que la estrella alcance dimensiones superiores, durante la
fase de supergigante, para que la materia que envuelve el nicleo se vuelva sensible a los
cambios bruscos que acaecen en el durante los tardios flashes del Helio. A partir de este
momento la descripcion del proceso de formacién de nebulosas planetarias con masivas
estrellas progenitoras es idéntico al presentado en el caso de estrellas livianas.

La relativa poca violencia y lentitud del proceso de formacién de una nebulosa planetaria,
son responsables de su simetria. La existencia de asimetrias entre ellas parece demostrar,
segun recientes investigaciones, que el papel que juegan por ejemplo estrellas companeras
o planetas asociadas a la estrella progenitora, es determinante en la determinacién su
estructura.

El constante proceso de expansion de la materia que constituye las nebulosas planetarias,
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Figura 6.5: La nebulosa del Velo, un remanente de supernova.

nos habla también del hecho de su efimera vida. Con el tiempo la densidad de la materia
que rodea la enana blanca caerd a niveles lo suficientemente bajos como para que por
ejemplo los procesos de ionizacién y recombinacign se desequilibren (a los fotoelectrones
les quedard cada vez mds dificil encontrar iones con los cuales recombinarse) y la nube
dejarad de emitir radiacién, desapareciendo a la observacion directa. Se estima en unos
50000 anos la duraciéon maxima de la vida de una nebulosa planetaria, lo que en la escala
de tiempo de las estrellas, es apenas un suspiro. Podria asi pues decirse que las nebulosas
planetarias son estructuras quiescentes (temporales y cambiantes) y su observacién se
constituye casi en la observacion de un instante mintsculo de la prolongada evolucion de
las estrellas.

6.7 Remanentes de supernova

Una de las mas peculiares estructuras del medio interestelar la constituyen los denomi-
nadas Remanentes de Supernova. Se trata de irregulares y a veces muy extensas nubes
visibles con telescopios convencionales y que presentan una caracteristica y distintiva es-
tructura filamentosa (ver figura 6.5.

Su espectro presenta importantes diferencias con el correspondiente a otras fases del medio
interestelar pertenecientes también a las regiones HIT (nebulosas difusas y nebulosas plan-
etarias). Ademads de la presencia de las ya clésicas lineas en el visible, cardcteriticas de
todas las regiones HII (lineas de Balmer, lineas nebulares, etc.), la principal componente
de su espectro (99% de la energia emitida por la nebulosa) lo constituye un continuo que
se extiende por todo el espectro electromagnético (rayos X, visible, radio). El continuo
parece deberse a la emision sincrotrén de electrones libres en la nube que se mueven en
espiral siguiendo las lineas de un campos magnético. La intensidad de dicho continuo (que
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en general depende de la densidad de electrones, de su energia medio y de la intensidad del
campo magnético) parece demostrar en ocasiones que el campo en el que estan atrapados
dichos electrones puede tener intensidades con mucho superiores a las del campo medio de
la Galaxia. Esto demuestra la existencia de un objeto interior a la nube que da origen al
intenso campo. El mejor candidato lo constituye una estrella de neutrones en rapidisima
rotacion que estaria asociada con la nebulosa. La existencia de este tipo de asociacion da
luz al problema del origen de estas estructuras del medio interestelar.

Observaciones espectroscopicas detalladas de los Remanentes de Supernova, demuestran
la existencia de rapidisimos movimientos de materia en su seno (las velocidades pueden
ser del orden de unos 1000 km/s). Dichos movimientos parecen indicar la presencia de
un proceso general de expansiéon de la materia que las constituye, lo que también ofrece
pistas relativas al problema de su origen.

Con tantas pistas, ;, qué podemos decir acerca de los procesos que dan lugar a la formacién
de los Remanentes de Supernova 7.

Como en el caso de las nebulosas planetarias, la existencia de un proceso de expansion y la
segura presencia en la mayoria de los casos de estrellas de neutrones sumergidas en ellas,
nos revela una conexién intima entre la materia que forma la nebulosa con el peculiar
objeto interior. Esto parece ser prueba suficiente de que los Remanentes de Supernova
se forman durante los violentos procesos que marcan el final de la vida de las estrellas
masivas (M > 8M®) : las explosiones de supernova.

Cuando la estrella sufre su crisis energética final, un nicleo compuesto por materia
energéticamente inerte, se ve avocada a un irremediable proceso de implosién interior
que cuando las densidades nucleares se aproximan a un valor critico se frena de subito
generando una onda de choque que expulsa violentamente las envolturas de la estrella.
Dichas envolturas en su veloz viaje hacia afuera encuentran en su camino la materia inter-
estelar, en la que estaba sumida toda la estrella, sufriendo un violento proceso de frenado
que puede incrementar su temperatura al grado suficiente para inducir la aparicién de
procesos nuevos de fusion nuclear y que en los estadios mas tardios de la explosion son
suficientes para mantener la materia ionizada de modo que emita las caracteristicas lineas
observadas en todas las fases de las regiones HII. El choque de las envolturas de la estrella
con el medio interestelar da lugar también por complejisimos porcesos hidrodinamicos a
los peculiares filamentos observados en estas estructuras.

Este escenario es precisamente el que les da el nombre de Remanentes de Supernova.

El Remanente de Supernova mejor conocido es la denominada Nebulosa del Cangrejo en
la constelacién del Toro (ver figura 6.6). Su pequena extensién espacial, nos habla de
una reciente formaciéon. En efecto, cuando se calcula el tiempo necesario para que la
materia en la nebulosa después de partir de un punto y moviéndose a la velocidad que lo
hace ahora (0,22 segundos de arco por siglo) adquiera las dimensiones observadas en el
presente, se encuentra que la explosién de supernova que la origino debié tener lugar hace
cerca de 900 anos, es decir, en términos humanos, alrededor del ano 1100 . Los registros
histéricos, en particular los registros hechos por astrénomos Chinos (los Europeos estaban
bajo el penumbral efecto del oscurantismo medieval), hablan de la aparicién en el cielo
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Figura 6.6: La nebulosa del Cangrejo, el remanente de supernova mejor conocido.

en el ano de 1054 de una estrella nueva cuya posicién coincide con la correspondiente a la
nebulosa del Cangrejo. Esta tltima puede ser pues el remanente de la explosion que did
lugar al evento registrado por los chinos, convirtiéndose en el mas importante Remanente
de Supernova cuyo proceso progenitor fue observado en tiempos histéricos.

En el seno de la Nebulosa del Cangrejo ha sido detectada la presencia del objeto que da
lugar al intenso campo magnético responsable por la emisién sincrotrén de la nube : una
estrella de neutrones en rapidisima rotaciéon. La particular orientacién del eje del campo
magnético de la estrella respecto a su eje de rotacion, induce la emision periddica de cortos
y poderosos pulsos de radio (e incluso de luz visible) cuando los puntos calientes por los
que entran y salen las lineas de campo en la superficie de la estrella pasan sobre la visual :
el objeto en el interior de la nebulosa del Cangrejo es un Pulsar. El periodo del pulsar del
cangrejo, el primero de estos objetos descubierto, es de 0,03309 segundos y su magnitud
(en constante aumento), un indicativo de la edad del pulsar, estd en acuerdo con la edad
calculada observando el movimiento de la materia en el remanente de supernova.

6.8 Gas internebular

Las fases del medio interestelar descritas hasta este momento, corresponden a estructuras
que a pesar de su relativamente gran extensiéon no logran llenar todo el volumen inter-
estelar disponible en la Galaxia. Las enrarecidas regiones entre una fase y otra (una nube
difusa y otra vecina), no estdn tampoco completamante vacias. El espacio internebular
en el disco de nuestra Galaxia estd lleno de una enrarecida materia que forma lo que se
conoce como el Gas Internebular.

Este gas estd formado principalmente por Hidrégeno en estado neutro y es por tanto
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visible por la emisién de la linea de los 21 cm. Sin embargo el 10 al 20% de la materia
que lo constituye estd formada por protones libres (H*) formados por el proceso de
ionizacién inducido sobre el hidrégeno neutro por la radiaciéon ultravioleta que llena el
espacio interestelar. Aproximadamente un 40% del volumen total del medio interestelar
en toda la Galaxia estd constituido por gas internebular que representa también el 20%
de la masa total de dicho medio.

En el halo de la Galaxia, el gas internebular, da paso a un mas enrarecido medio conocido
como Gas Interestelar Caliente. La materia que constituye este gas parece ser aportada
por las numerosas explosiones de supernova acaecidas en la Galaxia desde su formacién.
Su altisima temperatura cinética (500 000 K), lo hace un buen emisor de rayos X, el medio
por el cual su presencia fue primero detectada. Esta altisima temperatura es producida
por la transferencia de energia de los rayos césmicos a la materia que constituye el gas.
En total el gas interestelar caliente llena el 50% del volumen interestelar y constituye el
0,1% de la masa del medio entre las estrellas.

6.9 Caracteristicas generales de las fases del medio
interestelar

A continuacién se resumen las caracteristicas generales de las distintas fases del medio
interestelar, tal y como se siguen de su detallado estudio.

La notacién utilizada es :

n : densidad numérica. Numero de particulas (dtomos, moléculas, electrones, granos de
polvo) por unidad de volumen.

L : Dimensiones lineales tipicas.

M : Masa total tipica

T, : Temperatura cinética. Temperatura de un medio con distribucién maxwelliana de
velocidades, donde la velocidad media es igual a la de las particulas en el sistema obser-
vado.

Composicién quimica : Principales especies atémicas, ionicas y/o moleculares.

e Nebulosas Difusas

n: 107 — 103m=3

. 102 — 104

M : 10 10 M@

T, : 5000 — 10000K

Composicién quimica : H™
o Nubes Difusas

n: 10" — 10¥m=3

L : 15a.l.
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M 5OM®
T.: 10— 100K
Composicién quimica : H, Moléculas simples (CO,CN,CH,...)

e Nubes Densas

n: 10% = 1012m=3

L : 15a.l.
M : IOOOMQ
T.: 10— 70K

Composicion quimica : Hs, Moléculas simples y complejas

e Nebulosas Planetarias
n: 108 —1019m=3
L:0,1a.l.

M : 0, 5M®
T, : 8000 — 20000K

Composicién quimica : H™T

e (Gas Internebular
n: 105m=3
T, : 6000

Composicién quimica : Hy H'

o (Gas Interestelar Caliente
n: 10*m=3
T, : 500000

Composicién quimica : H™

6.10 Ejercicios

6.1 La densidad numérica de una nube molecular gigante es de 10 m™2. Asumiendo
que la nube estd principalmente formada por moleculas diatémicas de Hidrégeno,
determinar la densidad de masa de la nube.



6.10.

6.2

6.3

6.4

EJERCICIOS 201

Una nebulosa planetaria tiene un radio aparente de 1’ 38” . Determinaciones inde-
pendientes demuestran que se encuentra aproximadamente a 3500 a.l. de la Tierra.
Cuando se obtiene el espectro de la luz de la nebulosa proveniente de un punto
situado a 1’ desde el centro sobre uno de los radios, se observa la presencia de la
linea de Hidrégeno alfa (A = 6563,0A4) doblada en dos lineas vecinas centradas en
longitudes de onda 6563,17 Ay 6562,87 A.

a. Cual es su diametro lineal.
b. Determinar la velocidad radial de expansién de la nebulosa

c. Asumiendo que ha mantenido esta velocidad a lo largo de toda su vida, calcular
su edad.

Cuando la luz de una estrella atraviesa una nube difusa, algo de su luz es absorbia
selectivamente en virtud de la expresién,

my = My, + A)\d

Los coeficientes de absorcién para una nube dada son Ay = 1,03 mag/Kpcy Ag =
1,54 mag/Kpec. La luz de una estrella situada a 300 pc de la Tierra es observada a
través de la nube. El indice de color observado es B —V = 0,17. Calcular el indice
de color real de la estrella.

La separacién internuclear en la molécula de monoxido de carbono (CO) es 1,2 A.
Cuaél es la longitud de onda emitida por las moleculas de *>CO y ¥CO, formadas
con distintos isotopos del carbono, para la transicion entre los estados rotacionales
[=3yl=2.

Ayuda : Asumir que la separacion internuclear es la misma en ambas moléculas.
La masa de los nicleos involucrados es 12,0 u.m.a. (?C) y 13,003 u.m.a (3C) y
15,995 (160).
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Capitulo 7

La Via Lactea

7.1 Introduccion

En un cielo muy transparente y sin Luna es posible apreciar una banda nebulosa que
atravieza de horizonte a horizonte la boveda celeste. El observador casual podria con-
fundirla con un fenémeno atmosférico més, pero cuando se la observa por un periodo
prolongado se puede apreciar que se mueve conforme lo hacen las estrellas, lo que de-
muestra su verdadera naturaleza celeste.

En muy buenas condiciones y tras una observacién detenida es facil notar también que no
es simplemente una banda luminosa homogénea sino que posee una intrincada estructura.
En vez de una, observamos dos bandas luminosas que zigzagean y corren paralelas, y
que en algunos puntos parecen fundirse (ver figura 7.1). A algunas tribus primitivas,
estas caracteristicas peculiares le merecieron el nombre a esta estructura de ”Espinazo
de la Noche”. Los griegos que estaban muy dados a elevar al cielo las historias de su
mitologia la creian el resultado del derramamiento de la leche materna de Hera, esposa
de Zeus, cuando alimentaba al insaciable y fuerte Heracles. Ademaés la consideraban el

Figura 7.1: La Via Léctea.
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camino a través del cual transitaban los dioses hacia el trono del dios mayor, Zeus. Ambas
representaciones le merecieron a esta particular estructura celeste el nombre de Via Ldctea
o Galazia que aun sigue siendo utilizado en el presente.

Fué solo con el advenimiento del telescopio en Astronomia, con Galileo, que la verdadera
naturaleza de la Via Lactea fue develada. A mediados del siglo XVII Galileo not6 que lo
que parecia ser una nube se revelaba a través del telescopio como un conjunto innumerable
de estrellas muy débiles y apretadas.

Después de la pionera observacion de Galileo, s6lo hasta mediados del siglo XVIII aparecieron
las primeras propuestas realisticas de lo que verdaderamente era la via Lactea. Inmanuel
Kant y Thomas Wright propusieron por primera vez que esta peculiar "nube de estrellas”
representaba un gigantesco sistema discoidal de estrellas al que pertenecia nuestro Sol,
que ocupaba su centro.

Las ideas primeras de Kant y Wright fueron ratificadas por el estudio que hizo el astrénomo
inglés William Hershell hacia finales del mismo siglo, de la distribucién de las estrellas
sobre la Via Lactea. Con el objetivo de determinar la distribucion en el espacio de las
estrellas que pertenecian a la Galaxia, Hershell la dividié en un conjunto de alrededor de
700 regiones sobre las cuales realizo conteos de las estrellas con distintos brillos aparentes.
Con los supuestos de que todas tenfan el mismo brillo intrinseco (magnitud absoluta),
de que nada podria entre ellas y nosotros absorber la luz que emitian y que su densidad
en el espacio (densidad volumétrica) era constante en los limites que suponia definidos y
conocidos para el sistema, Hershell llegd a la conclusion, ya intuida por Kant y Wright,
de que las estrellas de la Via Lactea formaban un sistema en forma de disco, centrado en
el Sol y cuyo didmetro superaba en un factor de 5 el valor de su grosor.

Usando mejores técnicas astrométricas y estadisticas pero conservando la metodologia de
Hershell, un siglo mas tarde Jacobus C. Kapteyn, concluy6 que el sistema formado por
las estrellas visibles sobre la Via Lactea, tenia la forma de una esfera muy achatada sin un
limite definido y en la que la densidad de estrellas caia al 1% de su valor central (cercana
al Sol) a una distancia del mismo de unos 8kpc. En este sistema, y a diferencia de lo
encontrado por Hershell, el Sol no ocupaba precisamente el centro de la distribucién, pero
se encontraba ciertamente muy cerca de él (38pc sobre el plano de simetria y a 650pc del
centro medido sobre dicho plano).

La imagen que teniamos de la Galaxia, como un sistema fundamentalmente centrado
en el Sol (lo que desde el punto de vista astrofisico parece completamente arbitrario),
cambié radicalmente después de los estudios de la distribucién de ciimulos globulares que
harfa ya bien entrado el siglo XX (1915-1919) Harlow Shapley. Shapley, en una primera
aproximacion al problema se puso en la tarea de determinar la distancia a la que se
encontraban un centenar de cimulos globulares desde el Sol. Esto lo consiguié observando
la variacién del brillo de algunas de las estrellas que pertenecian al cimulo. Ciertos
tipos de estrellas variables, como las estudiadas por Shapley, presentan una conocida
correlacion entre el periodo de variacion de su brillo y su luminosidad intrinseca. A esta
conexién se la conoce como relacion periodo-luminosidad, y es bien conocida desde los
estudios de Henrietta Leavitt a principios del siglo XX. Conocido el periodo de algunos
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Figura 7.2: La distribucién de cimulos globulares en nuestra Galaxia.

tipos de estrellas variables es posible deducir la magnitud absoluta media (asociada con la
luminosidad media) de estas estrellas. Cuando se compara la magnitud absoluta (deducida
por este método) y la magnitud aparente (medida) de la estrella observada, es posible
determinar su ditancia utilizando la relacién , asi ,

d — 10(m—M+5)/5

Si se supone que la distancia a la que se encuentra la estrella variable observada en
el cimulo es del orden de la distancia misma al cimulo, se encuentra, por el método
anterior la distancia a este ultimo. Conocida su distancia y posicién precisa sobre la
boveda celeste (direccién en la que se encuentra) Shapley pudo elaborar un mapa en
el espacio de la manera como se distribuian los cimulos observados (ver figura 7.2).
El resultado por el encontrado, le permitio establecer que los ciimulos se distribuian de
manera aproximadamente esférica en torno a un centro que estaba a unos 70 kpc desde el
Sol en direccién a la constelacion de Sagitario, formando un sistema que tenia un didmetro
cercano a los 100 kpc. El Sol perderia asi su privilegiada posicion en la Galaxia y una
visién mas precisa de la manera como estaban ditribuidas las estrellas en este gigantesco
sistema vié la luz.

El increible y abrupto perfeccionamiento de nuestras técnicas observacionales y del andlisis
tedrico de los resultados por ellas provistos, le han permitido al astrofisico del presente
hacerse a una idea muy precisa de lo que es nuestra Galaxia. Sabemos bien que ella es
un conjunto de estrellas, nubes de gas y polvo y hasta una misteriosa materia invisible
(materia oscura), que se distribuyen principalmente en la forma de un disco aplanado de
alrededor de 50 kpc, donde el Sol ocupa una posicién, no central, a unos 8 kpc del centro,
y que esta rodeada de un halo de cimulos globulares, cuya distribucién es mas o menos
esférica con un didmetro similar al del disco, rodeado a su vez, segun lo revelan las més
recientes observaciones de un superhalo de materia oscura.

Dedicaremos el presente capitulo a estudiar de manera mas o menos detallada la estructura
(morfologia) y dindmica de nuestra Galaxia, lo que nos servira en los capitulos resténtes,
para abordar de manera més general el estudio de otros sistemas similares, a los que por
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Figura 7.3: La morfologia de la Via Lactea.

analogia llamaremos ” galaxias”.

7.2 Morfologia de la Galaxia

Como lo habiamos expresado en el pentultimo parrafo de la seccién anterior, el adven-
imiento en el ultimo siglo de técnicas observacionales y teéricas mds elaboradas, han per-
mitido al astrofisico construir una idea bastante precisa de la manera como se configura la
materia que constituye nuestra Galaxia. Han sido de particular ayuda los recientes adelan-
tos relativos a la observacién en otras longitudes de onda del espectro electromagnético,
principalmente en la banda de radio, las que nos han permitido la observacién de las
regiones mas remotas desde las cuales ningin otro tipo de radiaciéon puede llegar hasta
nosotros. El profundo conocimiento de las estrellas, su estructura y evolucién, adquirido
en los ultimos dos siglos y perfeccionado con la apariciéon de nuevas herramientas tedricas
(la mecénica cudntica por ejemplo que di6 pie a la elaboracién de una mejor teoria del
atomo y su nicleo) y practicas (la invencién de los computadores electrénicos), asi como
también el creciente conocimiento de las propiedades del medio que llena el espacio entre
las estrellas, nos han permitido también, obtener la clara imagen que hoy tenemos de la
morfologia y dindmica de la Galaxia.

La Galaxia puede condiderarse formada por 3 subsistemas (vease figura 7.3): el disco, el
abultamiento central (central bulge) y el halo. Cada uno de ellos comprende una distinta
distribucién de estrellas (discoidal para el disco y esferoidal o elipsoidal para el halo y
el abultamiento central) asi como una distinta composicién quimica de sus constituyen-
tos, distinto contenido de materia interestelar y una distinta dindmica. A continuacién
describiremos las caracteristicas particulares de cada uno de estos subsistemas.
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7.2.1 El disco galactico

Desde los tiempos de Hershell sabemos que la inmensa mayoria de las estrellas que
pertenecen a la Galaxia, no estan distribuidas de manera aleatoria en el espacio alrededor
del centro del sistema. Ellas se agrupan constituyendo una estructura discoidal. Nuestros
estudios de la distribucién del medio interestelar en la Galaxia, demuestran también una
clara tendencia a concentrarse en el disco que forma las estrellas (una prueba de ello lo
constituye la observacion de la banda oscura caracteristica en el plano meridional de la
Via Léactea, que como sabemos no es otra cosa que una gran acumulaciéon de miles de
densas nubes, que se encuentran por lo anterior en el plano central del sistema formado
por las estrellas). El disco de la Galaxia es pues el lugar en el que se acumula la mayor
parte de su materia visible (en forma de estrellas y nubes interestelares).

El disco tiene en total (teniendo en cuenta no sélo las estrellas, su principal componente,
sino también el gas y el polvo interestelar) un didmetro medido de alrededor de 50kpc. El
Sol, una de las estrellas que lo compone, se encuentra ubicado a una distancia R, = 8, 5kpc,
valor que llamaremos en adelante, la Distancia Galactocéntrica, y que serd una de las
principales constantes involucradas en el estudia de la cinematica galactica.

El grosor del disco, varia punto a punto a todo su ancho y largo. Dado que es imposible
definir para un sistema discreto de particulas un limite bien definido se cuantifica el
grosor del disco galactico mediante el uso del denominado ”grueso caracteristico”, z.. La
distribucién vertical de estrellas en el disco de la Galaxia, varia de forma exponencial,

n x neexp (—z/zc)

donde n es la densidad numérica de estrella a una altura z sobre el plano medio del disco
y n, es el valor de esta primera cantidad en z = 0. Se define el "grueso caracteristico”
del mismo, como la altura a la cual la densidad de estrellas ha caido en un factor de e *
respecto a su valor en el plano medio.

El grosor caracteristico del disco galactico en cualquier punto depende en general del
tipo de estrellas estudiadas. Cuando se describe la distribuciéon de estrellas jovenes y
luminosas se encuentra z. ~ 50pc. Si en su lugar se estudia la distribucién de estrellas
mas envejecidas y rojizas se obtiene, z, ~ 325pc. Esta diferencia permite establecer la
existencia de dos componentes estelares bien diferenciadas : el disco joven (2¢ young = 50pc)
y el disco viejo (z¢,o1a > 325pc).

Cuando se examina en detalle la composicion quimica de las estrellas pertenecientes al
disco, se reconoce la existencia de claras diferencias que permiten deducir la existencia de
una tercera componente conocida como ”disco grueso” .

Las diferencias en composicién quimica de las estrellas en la Galaxia, estdn en general
cuantificadas por un parametro conocido como la metalicidad. Ella es una medida de la
cantidad mayor o menor de elementos pesados presentes en la estrella y se define como
la diferencia en el contenido de Hierro, un buen representante de los elementos pesados,
respecto a Hidrégeno, en la estrella y en el Sol, asi ,
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En virtud de esta definicién puede decirse que nuestro Sol tiene una metalicidad [Fe/H| =
0, las estrellas con un menor contenido de metales que el tienen metalicidades, [F'e/H]| < 0
y aquellas con contenidos mds altos son tales que [F'e/H| > 0.

Las diferencias en el contenido de metales entre las estrellas se deben fundamentalmente a
la composicién quimica de la nube de la que se formaron, en particular a su mayor o menor
contenido de elementos pesados. Sabemos que los mas livianos elementos, Hidrégeno y
Helio fueron creados en los primeros minutos del universo. Los elementos mas pesados,
que ahora integran la mayoria de nuestros cuerpos y del planeta en general, se formaron en
el seno de las estrellas. Los procesos evolutivos de estas tltimas son capaces de transportar
lentamente los elementos pesados sintetizados en su interior hasta el medio interestelar
del que mas tarde se formaran otras estrellas. En este escenario, podemos decir que las
estrellas més primitivas que utilizaron la materia directamente formada en el Big-Bang,
contenian muy poco o nada de elementos pesados : eran estrellas altamente pobres en
estos elementos (su metalicidad es muy baja, [Fe/H] ~ —4,5 . Las estrellas formadas
mas recientemente, que utilizaron parte de la materia expelida por las primeras después
de su proceso evolutivo se vieron enriquecidas con los recién formados elementos pesados,
y presentan por tanto altas metalicidades ([%] ~ 1). Se habla asf de la existencia de dos
tipos extremos de poblaciones estelares : la denominada Poblacién I, a la que pertencen
estrellas jévenes con un alto contenido de elementos pesados (nuestro Sol es una de ellas
por ejemplo) y Poblacién I1, a la que pertenecen estrellas viejas de muy baja metalicidad.
La metalicidad de las estrellas del disco joven y el disco viejo, en conjunto, oscila entre

—-0,5 < [%] < 0, 3. Otro grupo de estrellas, a primera vista indistinguible, con mas bajas

metalicidades (—0,6 < [%] < 0,4) parecen pertenecer al disco, constituyendo un sistema
con un grosor caracteristico de z. ik = 1,4kpc, que se conoce como el disco grueso,
en contraposicion con el denominado disco delgado, constituido por la superposicion del
disco viejo y el disco joven.

Los estudios cineméticos del disco delgado (que contiene el 98% de la materia del disco
galdctico) permiten encontrar para este subsistema una masa total de alrededor de 6 X
10'1°M, en forma de estrellas y 5 x 10°Mg en la forma de gas y polvo. La luminosidad
total de la componente delgada del disco galdctico en la banda azul (la banda en la que
emite el 99

Yinin = 3Mo/Le

La relacion masa luminosidad para un sistema dado de estrellas permite establecer cual es
el tipo mas comun de estrella que aporta masa y luminosidad al sistema. Esto se obtiene
usando la conocida relacién masa luminosidad para las estrellas de la secuencia principal,
introducida en la secciéon 1.7 y expresada por,
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M «

donde vimos que o &~ 4 para estrellas con masas superiores a 0,5M;. De la anterior
expresion la relacién masa luminosidad para una estrella de masa M y luminosidad L,
esta dada por,

T=M/L=M/(Lo(M/Mg)*)

Conocida la relacién masa-luminosidad para la estrella (expresada en unidades de M /L)
su masa estara dada por,

M =YY= pr

Se concluye, utilizando este resultado, que la masa de las estrellas tipicas del disco
galéctico es,

M =309 10 = 0,69M,

Valor que coincide con el calculado por la teoria de formacion estelar.

Ciertas estructuras de interés sirven como trazadoras de la estructura del disco de nuestra
Galaxia. Lo son asi por ejemplo las agrupaciones de estrellas jévenes (agrupaciones O,B),
las nubes de hidrégeno atémico y las regiones HII. Estudiando la distribucién de estos
trazadores se ha descubierto que la materia en el disco de la Galaxia se acumula formando
una regular estructura espiral como la observada en otras galaxias.

En este patrén espiral, el Sol ocupa el que ha terminado denominandose el Brazo de Orion-
Cisne, aunque algunos investigadores piensan que podria tratarse mas bien del Puente de
Orién, una gran reuniéon de estrellas y gas que comunican dos brazos vecinos, uno exterior
conocido como el brazo de Perseo y otro interior al que se da el nombre de brazo de
Sagitario.

7.2.2 El Abultamiento Central

A cerca de 1kpc del centro de la Galaxia el disco parece sufrir un engrosamiento sustan-
cial, seguido también de un cambio dréstico en las caracteristicas de las estrellas que lo
componen, su composicién quimica y cineméatica. Esta region, mas que una prolongacién
del disco es distinguida como un subsistema separado conocido como el Abultamiento
Central de la Galaxia.

Las estrellas en esta regiéon de la Galaxia se distribuyen aproximadamente formando un
elipsoide prolato (ver seccién 8.4), cuyo eje mayor, de 1kpc, parece orientado formando
respecto a la visual dirigida desde el Sol al centro de la Galaxia formando un dngulo de casi
45 grados. En direccién vertical la distribucién de materia tiene un grosor caracteristico
de 400 pc lo que determina las dimensiones del eje menor del elipsoide.
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La composicion quimica de las estrellas en el Abultamiento Central varia desde una pobre
metalicidad ([Fe/H] > —1) hasta una muy alta ([F'e/H] < 1), con un promedio de +0,3.
Esto sugiere que la inmensa mayoria de las estrellas de este subsitema de la Galaxia son
relativamente jévenes (no superarian los 10 mil millones de anos. Esto se ve apoyado por el
hallazgo en su interior de una ingente cantidad de nubes moleculares (que podrian sumar
aproximadamente 108M,) probablemente responsables por la aparicién de las estrellas
mas jovenes.

La masa estimada del abultamiento central, utilizando métodos cinematicos, asciende a
101°Mg y su luminosidad en la banda azul es Ly = 3 x 10°Lg, lo que da para este
subsistema una razén masa luminosidad igual a Y = 3M /L), similar a la componente
delgada del disco.

7.2.3 Halo Galactico

Rodeando el disco y el Abultamiento central de la Galaxia, los subsistemas galdcticos que
contienen la mayor parte de la materia luminosa de la Via Lactea, se encuentra el que es
denominado el Halo Galactico. La componente visible de dicho halo, el denominado halo
estelar, estd formada por la reunién de los llamados ciimulos globulares y las denominadas
estrellas de campo, estrellas que no pertenecen a los cimulos y que exhiben altisimas
velocidades, muy distintas de las que presentan las estrellas del disco galactico.

Entre la poblacion de cimulos es reconocible ademdas una clara diferencia en la com-
posicion quimica de las estrellas que los constituyen. Se habla asi de los cimulos globu-
lares pobres en metales ([F'e/H| > —0,8) y los que son ricos en ellos ([F'e/H] > —0,8)
. Los primeros se distribuyen situandose a distancias muy grandes del centro galdctico
e imitando la distribucion de las estrellas de campo. Los cimulos ricos en metales, se
encuentran cerca al Abultamiento central de la galaxia y tienen caracteristicas similares
a las de las estrellas que constituyen la componente gruesa del disco.

Cumulos pobres en metales y estrellas de campo se distribuyen en una regiéon con forma
de un elipsoide oblato, que tiene un semieje mayor, sobre el disco de la Galaxia, de unos
50kpc y un semieje menor en direccién perpendicular al disco entre 0,8 a 0,9 veces la
longitud del semieje mayor.

La masa total del Halo puede ascender a 10°M, de la cual aproximadamente el 1% se
encuentra en la forma de cimulos globulares y el restdnte lo contiene las estrellas de
campo. La luminosidad total del Halo, en la banda azul es Lg = 10°M_, lo que da para
este subsistema una razén masa - luminosidad de Y4, ~ 1My /L.

A una escala mayor parece existir lo que ha terminado por denominarse el Halo de Materia
Oscura. Con una distribuciéon aproximadamente esférica de radio cercano a los 100 kpc,
esta componente del halo galdctico estd formada por materia que sin tener propiedades
emisivas de ningun tipo, crea un efecto gravitacional sobre la restdnte materia luminosa
de la Galaxia (en la préxima seccién, hablaremos un poco acerca de la manera como se
ha supuesto la existencia de este halo de materia invisible). Las principales componentes
de la materia oscura en el halo de nuestra Galaxia podrian ser los denominados MACHOs
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(Massive Compact Halo Objects), objetos masivos, compactos, numerosos y poco lumi-
nosos, en la forma por ejemplo de agujeros negros, enanas rojas, enanas marrones (cuerpos
con unas 10 veces la masa del planeta jupiter y cuya presién y temperatura interior no
son suficientes para encender los procesos de fusién nuclear). En la seccién dedicada a la
curva de rotacion de la Galaxia hablaremos un poco mas en detalle sobre esta peculiar
componente de la Galaxia.

En sintesis y sumando los aportes de los distintos subsistemas galdcticos (y s6lo teniendo
en cuenta el debido a la materia luminosa) puede decirse que nuestra Galaxia tiene una
masa total de alrededor de 9 x 10'°M, la que parece representar apenas el 10% de la
masa total, que parece estar en su mayoria concentrada en la forma de materia oscura. La
luminosidad total de la Galaxia, en la banda azul, asciende a los 2,340, 6 x 101°L,, la que
representa aproximadamente el 67% de la luminosidad bolométrica (en toda el espectro
electromagnético). La otra componente importante de la emisién galdxtica la constituye
la emision en el infrarrojo por parte del polvo interestelar. Al tener esta ltima en cuenta
encontramos finalmente para la Galaxia una luminosidad bolométrica de 3,6 x 101°L,.

7.3 Cinematica de la Galaxia

A pesar de que nuestras cortas observaciones (del orden de 100 000 ahos) parecen mostrarnos
una Galaxia invariable y quieta, ella realmente es un ente dinamico. Su aparente quietud
se debe al hecho de que el tiempo en el que acaecen cambios considerables en su apari-
encia, producidos obviamente por cambios en la posicién del Sol, son muy grandes (del
orden de centenares de millones de afios) cuando los comparamos con la edad de nuestra
especie. El estudio detallado de los objetos que la constituyen (nubes, estrellas, cimulos)
nos revela la existencia de una agitacion constante y organizada : toda la materia en la
Galaxia estda orbitando en torno el centro geométrico de la misma. El estudio de esta
cinematica de la Galaxia, el estudio de las velocidades ”instantaneas” de las estructuras
observadas que pertenecen a ella, le revela al astrofisico detalles importantes sobre la
manera como esta distribuida globalmente la materia que la constituye y se presenta de
gran importancia en la determinacion de la existencia de las mas peculiares componentes,
la materia oscura y el agujero negro supermasivo que parece residir en el centro mismo
de la Galaxia.

Para estudiar el movimiento de cualquier objeto, es necesario primero definir el sistema
respecto al cual referiremos su posicion y el cambio de la misma en el tiempo. El sistema
de referencia natural utilizado en astronomia es aquel que tiene como origen la Tierra
misma. La posicién de cualquier cuerpo en la Galaxia, en un sistema centrado en la
Tierra, se indica por medio de 3 coordenadas (Ver figura 7.4) : la distancia que nos
separa del cuerpo en cuestion (r), la ”altura angular” medida sobre el plano galdctico
desde la posicién del Sol o Latitud Galactica (b) y el dngulo, medido a partir de la linea
que une el Sol con el centro galactico en direccién contraria a las manecillas del reloj vista
desde el norte (desde alli la rotacién galdctica se realiza en el sentido de las manecillas
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Figura 7.4: Coordenadas Galacticas.

del reloj), de la proyeccién sobre el plano galdctico de la visual dirigida al cuerpo o
Longitud Galéctica [. A este se lo conoce como el sistema de coordenadas galacticas. En
este sistema de coordenas la posicién del centro galactico estara indicada por la tripleta
(o, bo,70) = (0,0,8,0 + 0,5kpc) donde 8,0 + 0,5kpc es precisamente la distancia solar
galactocéntrica.

A pesar de lo adecuado que parezca ser, desde el punto de vista observacional, el sistema
de coordenadas galdcticas, su origen (la Tierra o a la escala galdctica, el Sol, indifer-
entemente) estd en constante movimiento. Un mds adecuado sistema de coordenadas,
que utiliza un origen en "reposo”, es el denominado sistema de coordenadas cilindricas
galactocéntricas. La posicién de cualquier cuerpo en la galaxia, en este sistema se indica
por medio de 3 nimeros (Ver figura reffig :coordenadas): la distancia al centro galdctico
de la proyeccién del cuerpo sobre el disco o distancia galactocéntrica (R), la altura lineal
sobre el disco (z) y el dngulo formado por la linea que une la posicién actual del Sol y el
centro galdctico, y la proyecciéon sobre el disco galdctico del radio vector dirigido al cuerpo
considerado medido en la direccién de la rotacién galdctica o azimut galdctico (9).

En el sistema de coordenadas cilindricas galactocéntricas, las distintas componentes de la
velocidad de un cuerpo se denotan por,

En este sistema de coordenadas, estudios precisos de la poscicion del Sol le asignan la
tripleta (R, z,6) = (8,0 & 0, 5kpc, 30pc, 0).

Dado que las observaciones que realizamos desde Tierra estaran indefectiblemente expre-
sadas en un sistema unido a ella (del tipo del sistema de coordenadas galdcticas) es de
interés establecer la conexiéon entre este ultimo y el mdas adecuado sistema de coorde-
nadas cilindricas galactocéntricas. Tal conexién sélo es posible sin embargo si conocemos
con precisién el movimiento del Sol en la Galaxia relativo al centro de la misma. El
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movimiento solar es sin embargo, como el de las demas estrellas en la Galaxia, bastante
complicado y distinto de la sencilla imagen de érbitas circulares perfectas residentes todas
sobre el plano de simetria del disco. Por esta razon, se ha convenido la utilizaciéon de un
idealizado sistema respecto al que se miden las velocidades de las estrellas vecinas al Sol.
Este sistema se ubica exactamente sobre el plano galdctico (z = 0) a una distancia igual a
la distancia solar galactocéntrica R, y moviéndose en torno al centro galactico con rapidez
constante en una orbita circular. A este se lo conoce como el Sistema Estandar de Reposo
Local (Local Standard of Rest, LSR), que por su definicién esta caracterizado por,

Irsr=0
Orsr = 0,
Zisr =10

Donde ©, se puede considerar como la velocidad tangencial galactocéntrica promedio de
las estrellas vecinas al Sol. Determinaciones precisas de esta cantidad asumen para ella
un valor estdndar de,

0, = 220kms™!

La velocidad de los cuerpos en la Galaxia relativa al LSR es conocida como la velocidad
peculiar del cuerpo y sus componentes (u,v,w) estdn dadas por,

’U,:H—HLSR:H
’UZG—G)LSR:@—@(,
’U]:Z—ZLSR:Z

Medidas precisas del movimiento relativo al Sol de las estrellas vecinas, proveen el valor
de las componentes de la velocidad peculiar del Sol, su velocidad respecto al LSR,

U = —9kms™"

ve = 12kms™!
we = Thms™

Es decir, el Sol estd , respecto al LSR, ascendiendo respecto al disco (w > 0), moviéndose
levemente hacia adentro (u < 0) y adelantdndose un poco en su movimiento orbital
(v >0).

En conjunto el Sol estd viajando, respecto a sus estrellas vecinas a 16,5 km s~! en una
direccién indicada por b = 25° y | = 53°, hacia la constelaciéon de Hércules. A ese punto
imaginario en el espacio, hacia el que parece dirigirse el Sol se lo conoce como el Apex
Solar. El punto contrario, del que parece alejarse, se la llama por el contrario el Antiapex
Solar.
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Centro G(lalactico

Figura 7.5: Explicacion de la manera como se determina la velocidad de rotacion galactica
enfuncion de la distancia galactocéntrica

Hechas todas estas definiciones, ocupémonos ahora del problema de determinar el movimiento
de los cuerpos que constituyen la Galaxia respecto al centro de la misma (en el sistema
de coordenadas cilindricas galactocéntricas) a partir de las observaciones disponibles en
Tierra.

Imaginemos para empezar un cuerpo observado por simplicidad en el plano mismo de
la Galaxia (b = 0°) en una longitud galdctica [, a una distancia galactocéntrica R y
heliocéntrica r, dotado de una velocidad respecto al centro de la Galaxia cuya tnica
componente no nula es © (Ver figura 7.5).

Desde Tierra (que se supone situada exactamente en la posicién y con la velocidad del
LSR) los estudios espectroscopicos permiten determinar la velocidad a la que se aleja o
acerca el cuerpo en la direccién de la visual (direccién del radio vector r). Mds refinados
estudios pueden proveer del valor de la velocidad tangencial (perpendicular a la visual),
si es conocido el movimiento propio del cuerpo (desplazamiento angular) y su distancia.
Consideraciones geométricas elementales (ver figura 7.5) permiten escribir la relacién
existente entre los distintos pardmetros asociados al cuerpo y las observadas componentes
tangencial y radial de su velocidad respecto al observador en Tierra,

v, = O cosa — O,sinl
v, = Osina — O,cos!

O(R) se puede escribir como RQ(R), donde 2 es la velocidad angular del movimiento de
traslacion. Introduciendo esta cantidad, y reconociendo las identidades geométricas,

Rcosa = R,sinl
Rsina = R,cosl —r

la velocidad radial y tangencial del cuerpo respecto al observador en Tierra es,
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v, = (Q — Q,) R, sinl (7.1)
vy = (2 —Q,)R,cosl — Qr (7.2)

Notese, del anterior par de relaciones, que una vez indicada la longitud galédctica del
cuerpo y su distancia, y después de medir las componentes de su velocidad respecto a la
Tierra, es posible obtener su velocidad angular respecto al centro galdctico. Si se toman
cuerpos a muy diversas distancias heliocéntricas, r, y por tanto a distintas distancias
galactocéntricas, R, se puede construir la curva de rotacién galdctica, R vs.Q(R), de gran
interés en el estudio de la dindmica galactica. Lamentablemente, muchos de los cuerpos
cuya distancia puede ser fiablemente encontrada (estrellas, ciimulos galdcticos, nebulosas
difusas) estdn escondidos a la observacién directa por efecto de los poderosos efectos
absorbentes del polvo interestelar y asi nuestra exploraciéon de la rotaciéon galdctica no
puede ser llevada mas alla de unos centenares de parsecs desde el Sol, lo que representa
una fracciéon mintscula de la curva de rotacién total. Mas adelante veremos un método en
el que utilizando la emisién en 21 cm del hidrégeno neutro que puede atravesar grandes
distancias en el disco galdctico y que explota las anteriores relaciones nos permite construir
la curva buscada.

Una aproximacion, permite reescribir las anteriores relaciones para el caso del estudio de
cuerpos situados en regiones vecinas al Sol, las que finalmente proveen valiosos métodos
para determinar el valor de las constantes R, y {2,.

Si hacemos la suposicion de que el cuerpo estudiado se encuentra suficientemente cercano
como para que 2 ~ Q, y si suponemos que la funcién Q(R) varia ”suavemente”con R,
podemos escribir la expansion,

Q(R) = Q(R,) + it

om (R=Rj)+..

R,

Considerando sélo los términos de primer orden, se obtiene la aproximacion,

Q
Q—g,~ &

~or (R—R,)

R,

en esta aproximacién ( 7.1) y ( 7.2) se reescriben como,

ds2 CH .
v = lﬁ RO—E] (R—RO)SIHZ
1719 o
vy lﬁ Ro—%o (R— R,)cosl — Q,r

Pero es claro que si d << R, entonces f << 1y cos3 ~ 1 de donde,

R,=dcosl+ Rcos 3 ~dcosl+ R
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Figura 7.6: Las componentes tangencial y radial de estrellas en el vecindario solar a
distintas longitudes galactocéntricas.

de donde,

v, = Adsin 2] (7.3)
vy = Adcos 2l + Bd (7.4)

donde A y B reciben el nombre de constantes de Oort, en honor a Jan Oort quien en 1927
realizé por primera vez este razonamiento, y que estan por definiciéon dadas por,

1[d2] o
A=_L|E 9
2ldRRO RJ
1[d2] ©
B=—L|® 9
Q[dRRO+RO]

Es posible entender la dependencia de las velocidades tangencial y radial de las estrellas
vecinas al Sol con la longitud galactica, tal y como es dada por las que llamaremos
relaciones de Oort, representadas en las ecuaciones ( 7.3) y ( 7.4), cuando se examina
la figura 7.6 . En ella se han representados los movimientos de estrellas situadas a la
misma distancia del Sol, en el centro con longitudes galacticas de 0, 45, 90, 135, 180, 225,
270 y 305°. Las estrellas con longitudes galdcticas de 90 y 270°, se mueven, en nuestro
sencillo modelo se mueven sobre la misma 6érbita solar y tienen por tanto una similar
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Figura 7.7: La dependencia de la velocidad radial y tangencial con la longitud galac-
tocéntrica.

velocidad de traslacién por lo que su velocidad radial y tangencial seran nulas. Por otro
lado las estrellas con longitudes galdcticas de 0 y 180° por encontrarse sobre el mismo
radio galdctico en el que reside el Sol tienen también velocidades radiales nulas, pero sus
velocidades tangenciales serdn positiva (hacia la izquierda), para la estrella més cercana al
centro galdctico (I = 0°) y negativa (hacia la derecha) para la mas alejada (I = 180°). En
posiciones intermedias la direcciéon de ambas componentes, tangencial y radial dependerd
de si la orbita de la estrella considerada es mayor o menor a la érbita solar y de si sobre
ella estd adelantada o atrasada respecto a la posicién del Sol.

Si fuera posible medir las velocidades tangencial y radial de un buen ntimero de estrellas
situadas aproximadamente a la misma distancia desde el Sol, y a distintas longitudes
galdcticas, seria posible construir las curvas representadas en la figura 7.7. Por ( 7.3)
vemos que la medida de la amplitud de la curva v, vs. [ nos proveeria del valor de la
constante A, con el cual, la medida de la diferencia entre las curvas de velocidad radial y
tangencial en cada punto nos darian también el valor de B.

Los resultados obtenidos a partir de andlisis precisos de informacién observacional dan
los siguientes valores para estas constantes,

A=14,441,2kms ‘kpc*
B = —12,0km + 2,85 'kpc~!

De su definicién es posible obtener finalmente el valor de €2,, dado por,
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Figura 7.8: Tipica topologia de la linea de los 21 c¢m cuando es medida en una cierta
direccion sobre el plano de la Galaxia.

Qy=A—B =264+ 4kms 'kpc™"

tomando el valor estandar de R, = 8,040, 5kpc obtenemos también el valor de la velocidad
tangencial del LSR,

0, = 211,24+ 45, 2kms !

en buen acuerdo con el valor introducido antes, y obtenido por métodos distintos.

Como ya habiamos explicado, la relacién precisa entre v, o v; y €(R), nos permitirian
encontrar, si es conocida la distancia r al objeto estudiado, la curva de rotacién de la
Galaxia. Nos topamos sin embargo con la dificultad de que dicha distancia sélo puede
ser determinada en el caso de objetos que estan escondidos tras el oscuro velo de 1 polvo
interestelar que llena la Galaxia. La observacion de la linea de los 21 ¢cm emitida por el
hidrégeno neutro en las nubes difusas, ofrece nuevas esperanzas a la solucién del problema.
Cuando se mide la intensidad de esta linea en un determinada longitud galactica, se
encuentra un resultado como el presentado en la figura 7.8). Los distintos picos que
caracterizan este espectro son producidos por efecto de que las nubes que producen la
emision que los constituye se mueven a distintas velocidades radiales relativas al Sol, por
efecto del movimiento de rotaciéon galdctico. Como puede apreciarse en la figura 7.9,
el pico correspondiente a la méxima velocidad radial relativa (maximo desplazamiento
Doppler), corresponde a la emisién de una nube centrada en un punto en donde el radio
galactico correspondiente es perpendicular a la visual dirigida a la nube misma. Para ella,
de modo elemental se encuentra que,

r = R,cosl

Una vez conocida la distancia a la nube y, por el desplazamiento Doppler, su veloci-
dad radial relativa, es posible finalmente encontrar la velocidad angular €2 a la distancia
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Figura 7.9:

galactocéntrica a la que ella se encuentra (R = R, sinl).

Una serie de hechos limitan la capacidad que tiene este método para proveer la curva
de rotacion galactica. El primero y méas obvio es el de que es imposible utilizarlo para
observaciones con 90 < [ < 270, es decir no es posible obtener informacién sobre la
rotaciéon galdctica observando el hidrégeno neutro, para R > R,. Por otro lado para
longitudes galacticas menores a 20 grados, el movimiento de las nubes empieza a alejarse
sustancialmente de la aproximacién de movimientos circulares y las velocidades radiales
medidas ya no estan en acuerdo con el sencillo modelo elaborado.

A pesar de estas dificultades, la utilizacién de otros medios para determinar la rotacion
galactica en las zonas prohibidas al método descrito, ha permitido construir finalmente
la curva buscada (ver figura 7.10). Las peculiaridades exhibidas por tal curva, y la
informacién que de ella podemos extraer en términos de la distribucion global y la cantidad
total de materia en nuestra Galaxia serdn discutidas en la seccién dedicada a las curvas
de rotacién de las galaxias espirales en el siguiente capitulo.

7.4 Ejercicios
7.1 Cuando se observa la emisiéon de hidrégeno neutro en la direccién correspondiente

a 30° de longitud galéctica, se encuentra un pico con un desplazamiento Doppler
dado por A\ = 0,08mm. Determinar la distancia galactocéntrica de la nube que



224 CAPITULO 7. LA VIA LACTEA

225 — G - - . ey : T : . - . - |
LT l;- [ - &m, s PabA -
| [ = b puNTou ams somsae fLATLY
| 4 -~ CO=KW&E B[CFOMS. QLTZ. TICH, aWD ATLRE |19RD]
I-- = BURTOH amD GOAOCE ROTATIOM CWEYVLE
— = MOTANIGE CURVE, THID FaFLE 4
275

250

ROTATION SPEED (KM 5°')

175 ¢

|
o L e i IO .

& 8 10 12 14 15
RaDIUS (KPC)

Figura 7.10: La curva de rotacién de la Via Léactea.

produce el pico y la velocidad de rotacién correspondiente.

7.2 Estimar dO©/dr en el vecindario solar asumiendo que las constantes de Oort A y
B son 14,4 y -12,0 km s™! Kpc™!, respectivamente. ; Qué dice esto acerca de la
variaciéon de © con R en la regién vecina al Sol 7.

7.3 La velocidad de rotaciéon de un punto de la Galaxia situado a una distancia de
0,4 Kpc del centro es 200 km/s. Sabiendo que la curva de rotacién presenta un
comportamiento lineal para R < 0,8 Kpc, estimar la densidad de la Galaxia en
R=0,4 Kpc en Mg pc™3 y en kg m~3.



Capitulo 8

Estructura y Dinamica de las
galaxias

8.1 Introducciéon

Después de que Kant hiciera su propuesta relativa a la naturaleza de la Via Lactea como
un gigantesco sistema de estrellas al que pertenecia el Sol, una extensién natural a su
propuesta, y que atentaba contra el mas arraigado antropocentrismo, proponia la existen-
cia de sistemas similares a nuestra Galaxia, situados fuera de ella y que en este sentido
representaban lo que él mismo llamé ” Universos Isla”. Estos ”Universos” aislados del
nuestro, estarian tan lejos (por lo menos a una distancia que superaba sus dimensiones,
que deberian ser bastante grandes) y exhibirian la apariencia de gigantescas nubes, como
las observadas por astrénomos de su época.

En el ano de 1845 esta brillante intuicion de Kant, fundamentada casi exclusivamente
en argumentos filosoficos, empezd a adquirir tonos de realidad, cuando mediante el uso
de su gigantesco telescopio (el mayor de su época) el tercer conde de Rose, William
Parsons, percibid la existencia de una estructura regular, en espiral, en la nebulosa M51 (la
nimero 51 en el catdlogo de Messier, ver figura 8.1). La existencia de una tal estructura,
no observada en otras nebulosas del catdlogo de Messier, revelaba ya lo peculiar de su
naturaleza y la existencia de una clara distincién con estas ultimas. Esta idea se veria
ratificada cuando otros observadores corroboraran la existencia de una estructura similar
en otras nebulosas.

En el ano de 1912 Vesto Slipher establece, por medidas espectroscopicas la existencia de
movimientos organizados al interior de la nebulosa M51 que permiten deducir la existencia
de una rotacién de la materia que las constituye. Por la misma época se descubre la
aparicién en algunas de estas nebulosas de estrellas nuevas (novas y supernovas).

En el afio de 1920 comienza en la comunidad cientifica un debate relativo a la naturaleza de
estos cuerpos. A la cabeza de los bandos enfrentados se encuentran Harlow Shapley, quien
soportaba la idea de que las nebulosas espirales y estructuras similares eran miembros de
nuestra Galaxia y residian por tanto en su interior, y Heber Curtis quien sostenia que estos

225
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Figura 8.1: Nebulosa en espiral M51 cuya regular estructura fue por primera descubierte
por el tercer Conde de Rose.

cuerpos eran precisamente los ” Universos Isla” de los que hablaba Kant, que guardaban
similaridades con nuestra Galaxia y que obviamente se encontraban fuera de ella.

El principal argumento de Shapley que favorecia su posicién lo proveia la observaciéon
de una nova en la nebulosa de Andromeda, M31. Shapley argumentaba que si dicha
nebulosa era, como sefialaba Curtis, un sistema de estrellas similar a la Via Lactea, es
decir otra galaxia, y sus dimensiones fueran similares a esta tltima (que segin sus propios
estimativos tenia un didmetro de 100 kpc), para explicar su tamafo aparente era necesario
situarla a una distancia tan grande que la nova mencionada exhibiria un brillo muchisimo
menor al observado. Curtis se defendia de este argumento, senalando que el tamano de
la Via Lactea estimado por su contendor excedia con mucho el real, y que si se tomaba el
valor obtenido por Kapteyn la discrepancia indicada por Shapley despareceria.

Uno de los argumentos més inteligentes de Curtis residia en la explicacién del origen de
la denominada zona de evitacion en la Via Lactea. El trabajo de Shapley, basado en la
distribucién de cumulos globulares, habia mostrado que el centro de la Via Lactea estaba
lejos de la posicion del Sol, pero los conteos de estrellas, como los hechos por Kapteyn,
revelaban una cosa distinta. Correctamente se indicaba que la causa de esta discrepancia
residia en la existencia de una zona de la Via Lactea, precisamente en la direccién del
centro galdctico en la cudl era imposible observar nada mas alla de una distancia minima.
Por esta razoén se la bautiz6 zona de evitacién (zone of avoidance) y su existencia explicaba
porque los conteos de estrellas situaban al Sol en el centro del sistema. Curtis, intrigado
por la causa de este fenémeno, argumenté que la existencia de bandas oscuras en nebulosas
espirales que se veian casi de canto, podria, si se asumia que ellas compartian la naturaleza
de la Via Lactea, explicar la existencia de la zona de evitacién.

El debate fue salvado a favor de Curtis cuando en el ano de 1923 Edwin Hubble obser-
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vando fotografias sucesivas de la nebulosa de Andromeda, descubri6 la existencia de una
estrella variable del tipo Cefeida. Como ya lo hemos mencionado, la existencia de una
estrecha relacion entre el periodo y la luminosidad intrinseca de estas estrellas permite,
una vez medido el primero estimar el segundo, que al ser comparado con el brillo aparente
de la estrella provee informacion sobre su distancia. Hubble encontré que esta nebulosa
se encontraba a 285 kpc (casi tres veces menos de su distancia real. Esto se debié princi-
palmente a errores de calibracién de la relacién periodo-luminosidad), lo que la ubicaba
fuera de nuestra Galaxia.

El descubrimiento de Hubble, significo un paso mas hacia afuera, hacia la comprension
global del universo y ech6 definitivamente por tierra, siguiendo el ejemplo de Copernico,
Newton y hasta Shapley, el arraigado y antiguo antropocentrismo.

Dedicaremos el presente capitulo a estudiar las propiedades de estos ”Universos” isla,
explicar su estructura y dinamica. La relevancia de un tal estudio se revela en el hecho
de que son ellas, a gran escala, los ladrillos con los que esta hecho el Universo.

8.2 Clasificacién Morfolégica de las galaxias

Una vez fue reconocida la naturaleza extragalactica de las galaxias, todos los esfuerzos se
concentraron en describir cuales eran sus propiedades fisicas. El primer aporte importante
en este sentido lo hizo el mismo Hubble quien después de examinar las imagenes de muchas
de las galaxias observadas, noto la existencia de un conjunto de regularidades morfolégicas
que permitian la creacion de un patréon de clasificacion.

Todas las galaxias observadas podrian considerarse pertenecientes a 3 grupos principales
. galaxias elipticas, galaxias espirales y galaxias irregulares.

Al primero de estos grupos pertenecian aquellas galaxias que exhibian una regular forma
eliptica cuando eran proyectadas contra el plano del cielo. Al interior de este grupo
aparecian diferencias obvias en lo elongadas (excéntricas) que resultaban ser unas y lo
circulares de otras. Hubble introdujo asi una subclasificaciéon que tenia en cuenta esta
clara diferenciacion. si llamamos « al semieje mayor de la elipse que envuelve la galaxia
y [ su semieje menor (ver figura 8.2), se llama elipticidad € al pardmetro dado por,

e=1-— é
Q

Hubble observa que la elipticidad de la mayoria de todas las galaxias elipticas oscila
entre 0 para las galaxias que son completamente circulares y 0,7 para las mas elongadas.
Introduce asi un conjunto de 8 subclases con elipticidades distintas : E0Q, E1, E2, E3, E4,
E5, E6 y E7. Donde el entero que acompana la E no es otra cosa que 10e.
Las galaxias espirales de la muestra de Hubble, gozaban también de diferencias aprecia-
bles. Los dos aspectos principales que diferenciaban una galaxia de este tipo de otra eran
el grado de apertura de sus brazos (cuantificado por el denominado dngulo de apertura,
pith angle, definido en la figura 8.3 ) y la luminosidad y extensién de su abultamiento cen-
tral relativa a la luminosidad y extensién de su disco. Teniendo en cuenta estas diferencias
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Figura 8.2: Definicién de elipticidad.

Hubble introduce 3 subclases a, b y ¢ que representan distintas aperturas y dimensiones
del abultamiento central. Las galaxias espirales del subtipo a (Sa) tiene brazos apretados
(dngulo de apertura ~ 6grados) y grandes abultamientos centrales (Lapuit/ Laisco ~ 0, 3).
En el otro extremo las galaxias espirales del subtipo ¢ (Sc) tienen brazos espirales muy
abiertos (dngulo de apertura ~ 18¢rados) y pequenos bulbos (Lapuit/Laisco ~ 0,05).
Algunas galaxias espirales pueden presentar una peculiar estructura en forma de barra
que nace en su centro extendiendose hacia afuera y de cuyos extremos nacen los brazos. A
ellas se las denomina espirales barradas y representan una subclasificacién de las galaxias
espirales.

La secuencia completa de espirales normales y espirales barradas, desde brazos mas apre-
tados a brazos mas abiertos en la clasificaciéon de Hubble es finalmente, Sa, Sab, Sb, Sbc,
Sc y SBa, SBab, SBb, SBbc¢, SBc.

El ultimo grupo de galaxias considerado por Hubble lo representan las denominadas galax-
ias irregulares. A él pertenecen todas las galaxias que no puedan ser clasificadas dentro
de los grupos anteriores. Las galaxias prototipo de este grupo son las denominadas Nubes
de Magallanes (ver figura 8.4). Se trata de un par de extensas nubes situadas muy cerca
al polo sur celeste y que séfueron por primera vez observadas por un occidental durante el
viaje de circunnavegacién de la Tierra de Fernando de Magallanes. Son un par de galaxias
muy cercanas (cerca de 70 kpc), que parecen estar unidas gravitacionalmente a la nuestra
y ser de esta manera sus satélites, y que no presentan una estructura definida.

En el grupo de las galaxias irregulares, en la clasificacién de Hubble, se reconoce a su vez
la existencia de una subclasificacion en los tipos I y II. Las galaxias Irregulares del tipo I
(Irr T) son galaxias que a pesar de no tener una estructura espiral ni ser galaxias elipticas,
la materia en ellas estd parcialmente organizada. Por el contrario las galaxias irregulares
del tipo II (Irr IT) presentan estructuras completamente desorganizadas.

Un tipo de galaxias no considerado dentro del anterior esquema de tres grupos, lo con-
stituyen las denominadas galaxias lenticulares, llamadas por Hubble galaxias SO, que
presentan caracteristicas similares a las galaxias elipticas (ausencia de gas interestelar,
perfiles de brillo similares, etc.) pero que estdn, como las galaxias espirales, dotadas de
un disco, aunque sin brazos espirales.
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Figura 8.3: Definicién del Pitch Angle.
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Figura 8.4: La Gran Nube de Magallanes.

En ocasiones se organiza el esquema de clasificacién de Hubble en un diagrama que por su
estructura recibe el nombre ”diagrama diapasén” (ver figura 8.5). La organizacién de las
galaxias en el diagrama obedece a una idea errada en conexién con la relaciones evolutivas
entre los tipos. Se creia que las galaxias inicialmente tenian una estructura eliptica,
empezando por una forma esférica, y que con el tiempo evolucionaba hasta convertirse
en una galaxia espiral (normal o barrada) para luego perecer como una galaxia irregular.
Aunque esta idea estd completamente revaluada y carece de ningun sustento tedrico,
todavia se conserav la costumbre de llamar a los tipos que se envuentran a la izquierda
del diagrama tipos tempranos y a los que se encuentran a la izquierda tipos tardios. Las
galaxias lenticulares en el marco de esa idea representarian estadios intermedios en la
conversion de la galaxia de eliptica a espiral.

En la actualidad multiples extensiones y modificaciones al esquema de clasificacién mor-
folégica de Hubble han sido hechos. Han sido por ejemplo introducidas subclases que
tienen por ejmplo en cuenta las diferencias entre galaxias que siendo del mismo tipo de
Hubble presentan luminosidades distintas. Se habla asi de un conjunto de 5 subtipos
representados por los niimeros romanos del I al V, donde las galaxias del tipo I tienen
brazos espirales bien definidos, mientras que las del tipo V tienen tenues brazos espirales.
Introduciendo este sistema de clasificacién por luminosidades, se dice que la galaxia de
Andromeda es del tipo SbI-II (ver figura 8.6).

Gerard de Vaucoulers, ha hecho los mas importantes modificaciones y adhesiones al sis-
tema de clasificacién de Hubble. Sus modificaciones incl uyen la eliminacién de los tipos
Irr T e Irr II, y la creacién en su lugar de los tipos Sd y Sm (para las galaxias que
pertenecian al tipo Irr I) e Im (para aquellas que pertenecian al tipo Irr II). Las galaxias
verdaderamente irregulares o amorfas son clasificadas en el tipo Ir.

Con estas nuevas modificaciones las nubes mayor y menor de Magallanes pertenecen a los
tipos, SBmlIII y ImIV-V respectivamente.
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Figura 8.5: El diagrama diapason.

Figura 8.6: La vecina galaxia de Andrémeda.
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Otros cambios han sido introducidos en el sistema de clasificacion de las galaxias elipticas,
que ademads de su elipticidad se distinguen por su luminosidad y masa en los tipos
cD (Galaxias elipticas gigantes), nE (galaxias elipticas normales), dE (galaxias elipticas
enanas), dSph (Galaxias esferoidales enanas) y BCD (galaxias enanas azules y compactas).

8.3 (alaxias espirales e irregulares

Entre las galaxias conocidas, el tipo que mas llama la atencién por su aparente belleza,
lo representan las denominadas galaxias espirales. Con mucho la particular manera como
se distribuye la materia en los discos de estas galaxias representa la mas impresionante
caracterisitica conocida entre estos objetos astrofisicos.

Pero las galaxias espirales parecen poseer una serie de propiedades sobresalientes, que,
ademas de su belleza, las hace distintas entre las demas galaxias. Entre estas carac-
teristicas resaltan la existencia de un organizado movimiento de traslacién de la materia
que constituye sus discos en torno al centro de la misma, y los altisimos niveles de gas y
polvo ausentes casi completamente en otros tipos de galaxias.

Aunque el esquema de clasificacion de Hubble parece arbitrario estudios detallados de las
caracteristicas de las galaxias espirales, parecen revelar que espirales de distinto tipo en
dicho esquema poseen caracteristicas tmbién enteramente distintas.

Dedicaremos esta seccién a estudiar en detalle las distintas caracteristicas de las galax-
ias espirales, las que nos conduciran finalmente al establecimiento de los hechos béasicos
relacionados con su estructura y dinamica.

8.3.1 Parametros fisicos de las galaxias espirales

Como lo expresabamos en los parrafos anteriores, el estudio de las propiedades de las
galaxias espirales parecen revelar correlaciones entre el tipo asignado a ellas en el esquema
de Hubble y el valor de ciertos parametros fisicos de interés. Este tipo de correlaciones es
indicativo de que la diferencia aparente entre los distintos tipos de Hubble tiene implicadas
también diferencias en aspectos como la cantidad de gas y polvo en la galaxia, la rata de
formacién de estrellas y las caracteristicas generales de su proceso evolutivo.

La primera de las propiedades de interés que muestra una clara dependencia con la clasi-
ficacién de Hubble, es la que hemos llamado la razén masa-luminosidad para la Galaxia.
En la seccion 7.2, habiamos indicado que el valor de esta cantidad era indicativo del tipo
promedio de estrella que aportaba masa y luz a la Galaxia. Razonamientos que involu-
craban el uso de la denominada relacién masa-luminosidad, nos permitieron, para una
estrella dada determinar cudl era su masa si se conocia su razén masa-luminosidad ; el
resultado obtenido fue,

M =10 M
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Con o > 1. Si conocemos la razén masa-luminosidad de una galaxia, la masa tipica de
las estrellas que la constituyen estard dada por la anterior expresién. Nétese que un valor
mayor de T implicard una masa tipica de la estrella media mayor también.

La razén masa luminosidad en las galaxias espirales disminuye conforme nos movemos
hacia tipos de Hubble maés tardios : 6,2+0,6 para Sa, 4,5+0,4 para Sby 2,640, 2 para
Sc. Esto implica que las galaxias espirales del tipo Sc contienen estrellas que en promedio
son mas masivas que las que contienen los otros tipos de espirales. Sabemos sin embargo,
que en las estrellas de la secuencia principal una mayor masa implica, ademas de una
luminosidad superior, una temperatura efectiva también mayor. Este ultimo parametro a
su vez esta relacionado con el color de la estrella : estrellas calientes son azules y estrellas
frias son rojas. Si las estrellas que aportan la mayor cantidad de luz a las galaxias del tipo
Sc, son estrellas masivas es de esperarse entonces que sean también las galaxias espirales
mas azules. En efecto, un tal razonamiento se ve corroborado cuando se mide el indice
de color B —V, para los distintos tipos de galaxias espirales : 0,75 para Sa, 0,64 para Sb,
0,52 para Sc.

El estudio de la evolucion estelar nos mostré también, que las estrellas masivas, luminosas
y azules tienen vidas tipicas bastante cortas (del orden de decenas de millones de anos). De
modo que su presencia en una galaxia es indicativo de que en ella el proceso de formacién
estelar es bastante activo. Pero una tal cardcteristica exige ademads la presencia de una
cantidad mayor de gas y polvo a partir del cual puedan formarse estrellas nuevas al interior
de la galaxia. El estudio de la fraccién de masa en la forma de gas en galaxias espirales
ratifica lo que hasta ahora hemos dicho : 4% para Sa (< Myas/Myota >=0,04), 8% para
Sb y 16% para Sc.

El contenido de materia interestelar de las galaxias espirales puede considerarse formado
por tres componentes principales : hidrégeno molecular (en nubes densas moleculares),
hidrégeno atémico y polvo. La cantidad de materia interestelar en cada una de es-
tas formas depende también del tipo de Hubble al que pertenece la galaxia. Asi por
ejemplo la razén entre la masa debida al hidrégeno molecular y al hidrégeno atémico
(< My,/Mpy; >) es para los distintos tipos de Hubble, 2,2 + 0,6 para Sab, 1,8 £ 0,3
para Sb, 0,73 + 0,13 para Sc y 0,29 £ 0,07 para Sd. Esto parece indicar que las galax-
ias de tipos espirales mas tempranos son mas centralmente condensadas que las de tipos
tardios, hecho que favorece la reunién de grandes cantidades de gas y facilita la formacién
de moléculas.

La cantidad de polvo en la galaxia se mide mediante la determinacién de la luminosidad de
la misma en el lejano infrarrojo (FIR). El polvo interestelar absorbe la energia proveniente
de las estrellas en la forma de radiacién ultravioleta y la convierte en radiacién infrarroja.
Las observaciones del satélite IRAS (Infrared Astronomical Satellite), han establecido que
la luminosidad de las galaxias espirales en el infrarrojo lejano es mayor, en relacién a la
luminosidad de las mismas en la banda azul, en tanto mas tardio es el tipo al que ellas
pertenecen. Esto es otro indicativo de la mayor disponibilidad de material en el medio
interestelar en las galaxias de tipo tardio para formar estrellas.

Como caracteristica también distintiva de las galaxias espirales, se encuentra la existencia
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de a veces marcados gradientes de color sobre su superficie : generalmente los abultamien-
tos centrales aparecen més “rojos” que el disco mismo. La existencia de estos gradientes se
debe a diferencias entre la metalicidad de distintas regiones de la galaxia asi como también
en el ritmo de formacién estelar, este ultimo conectado con diferencias en el contenido de
gas y polvo en los distintos subsistemas de la misma. La envoltura de estrellas con una
metalicidad mayor, contiene una mayor cantidad relativa de electrones producidos por
la ionizacion de los relativamente abundantes elementos pesados presentes en ella ; este
incremento en la cantidad de electrones puede inducir un incremento en la concentracion
de iones H~ lo que a su vez induce una mayor opacidad de la materia. La materia muy
opaca absorbe mas eficientemente la radiacién procedente del interior calentdndose por
encima de lo que lo haria materia menos opaca. Para manetener el equilibrio hidrostatico
la estrella se expande y su superficie se enfria, respecto a las estrellas de mas baja met-
alicidad. Estrellas con un mayor contenido de elementos pesados seran por el anterior
argumento mas rojas. Este andlisis sumado con la observacién de abultamientos centrales
mas rojos, implica por tanto que esta region de las galaxias espirales contiene una mayor
cantidad de elementos pesados que la que tiene el disco.

Este efecto se ve reforzado por el hecho de que la materia que potencialmente puede formar
estrellas nuevas (luminosas y azules) estd concentrada principalmente en los discos de las
galaxias espirales. Los subsistemas esferoidales de estas galaxias (el halo y el abultamiento
central) estdn casi exentos de materia interestelar y por esta razén alli no tiene lugar un
proceso activo de formacion estelar.

Otro parametro que se encuentra en profunda conexién con el tipo de Hubble al que
pertenece una galaxia espiral es el nimero de cimulos globulares a ella ligados. El nimero
de cumulos globulares parece ser mayor en las galaxias espirales de tipos méas tempranos
y se incrementa, para un mismo tipo con la luminosidad de la galaxia.

Generalmente se introduce, para cuantificar la cantidad relativa de cimulos globulares,
una cantidad conocida como la Frecuencia Especifica y denotada por Sy, que se define
como,

L5
Sy=N—
N Iy
donde L5 es la luminosidad de un cuerpo con magnitud absoluta visual My = —15. El

factor i—if es simplemente un factor de normalizaciéon . Sy tiene un valor de 0,5 + 0, 2
para galaxias espirales de los tipo Sc y mds tardios, y se incrementa hasta un valor de
1,2 + 0,2 para los tipos Sa y Sb. Estas observaciones parecen indicar que las galaxias
espirales de tipos tempranos tienen la capacidad de formar mas eficientemente cumulos
globulares. Esto ofrece algunas pistas relativas al proceso de evolucién de este tipo de
galaxias.
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. Perfil Kepleriano

Figura 8.7: Caracteristicas generales de la curva de rotacion de las galaxias espirales.

8.3.2 La curva de rotacion de las galaxias espirales

Como se habia mencionado al principio, a diferencia de otros tipos de galaxias, la materia
en galaxias espirales exhibe ordenados movimientos de traslacién en torno al centro de las
mismas, es decir presentan un movimiento global de rotaciéon. La observacién y medida de
la rotacion de las galaxias espirales permite hacerse a una idea muy precisa de la dindmica
de estos complejisimos sistemas estelares. Su observacién nos ha revelado ademas la
existencia de materia que aunque invisible a nuestros instrumentos tiene capacidad de
ejercer un poderoso efecto gravitacional sobre la restante materia luminosa de la galaxia.
Ademads, la existencia de una correlacién entre la magnitud de la rotacién galactica y
la luminosidad intrinseca de la misma se nos revela como un poderoso método para la
determinaciéon de las distancias que nos separan de ellas.

La curva de rotacién de las galaxias espirales (V' vs. R) se obtiene por la observacién
del desplazamiento doppler de las lineas de emisién (generalmente la linea de los 21 c¢m
emitida por el hidrogeno neutro que se encuentra distribuido aproximadamente por todo
el disco de la galaxia) a distintas distancias respecto a su centro. Las caracteristicas
generales de las curvas tipicas obtenidas para las galaxias espirales se presentan en la
figura 8.7. En ellas se reconocen una serie de regularidades : la velocidad de rotacién se
incrementa monétona y linealmente en la parte interior de la galaxia (generalmente en el
interior del abultamiento central, R < R;), alcanza un méximo (V.. en R = R;) y luego
decrece rapidamente para més tarde (R > R.) mantenerse constante hasta regiones muy
alejadas del centro de la galaxia. La dependencia de la velocidad de rotacién, en las tres
distintas regiones mencionadas, son un indicativo directo de la distribucién de masa en la
galaxia.
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Un sencillo analisis dindmico nos mostraralas consecuencias del distinto comportamiento
rotacional de las galaxias espirales a distintos radios sobre la distribucién de masa en las
mismas.

R < R;

En esta regién la velocidad de rotacién tiene una dependencia lineal con la distancia al
centro galactico,

V =aR

si consideramos Orbitas circulares la segunda ley de Newton se expresa en la forma,

V2 GMg

R~ 12
donde My es la masa contenida en la esfera imaginaria de radio R. Si por simplicidad
consideramos la materia de la galaxia distribuida en forma esférica, la conservacion de la
masa se escribe como,

= 4 (8.1)

Sustituyendo aqui Mg como es dado por la segunda ley de Newton, encontramos final-
mente,

302
P= G
Es decir en la regién interior de las galaxias espirales (donde V crece linealmente con la

distancia al centro galdctico) la materia se distribuye en forma homogénea.
R, < R<R,

En esta regién la dependencia de la velocidad de rotacion con la distancia al centro de la
galaxia es del tipo kepleriano,

Vo R7/?

la segunda ley de Newton en este caso, implica que,

My = —
BT a

Es decir, la masa "que” siente la materia en esta regién, es constante sin importar la
distancia al centro galactico y al alejarse de él no aparece ninguna contribucién nueva a
esta cantidad. Esto implica que la densidad de materia alli es aproximadamente nula.
Esta regién de la galaxia se puede considerar casi completamente vacia respecto a las més
densas regiones interiores.
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R>R,

La constancia de la velocidad de rotacién en esta regién de la galaxia (V' = V,), implica
por la segunda ley de Newton,

_ VR

e

es decir la masa contenida empieza a incrementarse conforme nos alejamos a distancias
mayores del centro de la galaxia. A distancias tan grandes, a las que ya no son observ-
ables cantidades considerables materia luminosa, ; qué materia puede producir el aporte
necesario para el incremento observado en la masa contenida ?. Este hallazgo ha inducido
a pensar a los astrofisicos en la existencia de inmensas cantidades de una peculiar forma
de materia carente de propiedades emisivas pero que podria sumar una buena fraccion,
mas del 80% ,de la masa total de la galaxia. La composicién de esta materia es aun tema
de debate, pero algunos candidatos parecen estar recibiendo la mayor de las atenciones.
Uno de ellos lo constituyen los denominados MACHOs ( Massive Compact Halo Object),
objetos astrofisicos formados por materia convencional (materia bariénica) pero en for-
mas relativamente exdticas como la de agujeros negros, enanas marrones o enanas rojas,
los cuales carecen casi por completo de cualquier propiedad emisiva por la que pudieran
ser detectados. Otros candidatos mas exéticos lo constituyen por ejemplo neutrinos con
masa o las denominadas WIMPs (Weak Interacting Massive Particle), ain més dificiles
de detectar pero que podrian dar cuenta de la masa gravitante no luminosa de la mayoria
de las galaxias espirales.

Cuando se estudian comparativamente las propiedades de la curva de rotacién de galaxias
espirales de distinto tipo de Hubble y distinta luminosidad una regularidad sale a la luz.
La velocidad méaxima de rotacién depende directamente de estos dos ultimos parametros,
siendo mayor, para galaxias de la misma luminosidad, en las espirales de tipos tardios, y,
dentro del mismo tipo, para aquellas que tienen la mayor luminosidad. En la figura 8.8
se representan un conjunto de curvas de rotacion de galaxias con distintas luminosidades
para cada uno de los tipos de Hubble. En ellas se hace clara la relaciéon sefialada. Si se
representa en una grafica la magnitud absoluta de una galaxia espiral contra su velocidad
méaxima de rotacién el resultado es como se muestra en la figura. Noétese que los puntos
en esta ultima gréfica se ajustan a un conjunto de 3 rectas (una por cada tipo de espiral)
con ecuaciones,

Mg

Mg = —9,9510g,0 Vinaz + 3,15 (Sa)
Mp = —10,2 10%10 Vinae + 2,71 (Sa)

A esta relacion entre la velocidad méaxima de rotacion de las galaxias espirales y su
magnitud absoluta se la conoce como relacién de Tully-Fisher. La importancia de un tal
hallazgo, se nos revela en el hecho de que esta ultima relacién puede ser utilizada como
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un método para la deteminacién de distancias extragalacticas : por medios espectrales
puede obtenerse la curva de rotaciéon de una galaxia espiral en un cimulo de galaxias cuya
distancia es desconocida ; de esta puede ser deducida la velocidad maxima de rotacion ;
el reconocimiento del tipo de Hubble de la galaxia y la utilizacién de la relacién de Tully-
Fisher correspondiente puede proveernos finalmente el valor de su magnitud absoluta que
al ser comparada con la magnitud aparente de la galaxia nos da el médulo de su distancia
y con ella la distancia a la que se encuentra el cimulo de galaxias estudiado.

8.3.3 La estructura espiral

Uno de los aspectos mas sobresalientes de las galaxias que ahora nos ocupan, es el de la
existencia en sus discos de lo que conocemos como brazos espirales.

Los brazos espirales no son otra cosa que regiones del disco de estas galaxias en las que
se acumulan la gran mayoria de estrellas masivas y luminosas de la galaxia misma asi
como una buena parte de las nubes mas densas que la componen. El espacio entre los
brazos no se encuentra completamente vacio, alli es posible encontrar estrellas mucho
menos luminosas y nubes difusas. La presencia de estrellas masivas y luminosas en el
lugar de los brazos (asi como una gran concentracién de nubes densas) es indicativo que
ellas corresponden a activas regiones de formacién estelar.

Observando un gran conjunto de galaxias se puede reconocer la existencia de por lo
menos tres tipos bien diferenciados de estructuras espirales : las denominadas espirales
de gran diseno, las espirales de brazos multiples y las espirales de brazos fragmentados. La
espirales de gran diseno estdan constituidas regularmente por dos brazos espirales simétricos
muy bien definidos. Las espirales de brazos miltiples presentan un conjunto de mas de
dos brazos espirales sin una simetria perfecta. Las espirales de brazos fragmentados, estan
formadas por la coleccién de trozos de una gran cantidad de brazos espirales sin ninuguna
conexiéon. Aproximadamente un 60

La relacién entre el sentido de rotacion de las galaxias espirales y la manera como se en-
vuelven sus brazos permite diferenciar dos tipos adicionales de estructuras: las que aqui
denominaremos estructuras envolventes (trailing structure') y estructuras retrégradas
(leading structure). En el primer caso la rotacién se produce en el mismo sentido en
el que se envuelven los brazos (ver figura 8.9). Aunque parece la méas natural de las
configuraciones, dado que se tiende a creer que los brazos espirales son producidos por la
rotacion diferencial de la materia en el disco de la galaxia, de lo que hablaremos a contin-
uacion, la estructura mas comun entre las galaxias espirales es la estructura retrégrada en
la que la rotacion de la materia en el disco de la galaxia se realiza en direccién contraria
a la direccién en la que se envuelven los brazos.

i, cudl es el origen de los brazos espirales?, ; qué procesos fisicos o aspectos de la dindmica
galactica inducen una tal aglomeracién de estrellas en tan peculiares y regulares zonas del

IEs dificil encontrar un equivalente en castellano de esta expresién. Por esta razén el autor ha op-
tado por introducir una denominacién adecuada en nuestro idioma, sin que esto signifique un cambio
considerable en la idea basica transmitida
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Espiral Envolvente Espiral Retrégrada

Figura 8.9: Tipos de estructuras espirales en funcién de la relacién entre la direccion de
los brazos y el sentido de rotacién del disco.

disco galactico 7.
El mas natural de los modelos utilizados para explicar la existencia de los brazos espirales

adcue como razon fundamental la existencia de una rotacion diferencial de la materia en
el disco de la Galaxia.

Consideremos inicialmente, como lo muestra la figura 8.10, un conjunto de estrellas
alineadas sobre un didmetro de una galaxia espiral. Si dejamos que transcurra algin
tiempo, pequeno comparado con el periodo de revolucién de la més interior de las estrellas,
la distinta velocidad de rotacion que ellas exhiben, hara que las mas exteriores se retarden
respecto a las interiores. El efecto de un tal retrasamiento se reflejarda como una torsion
de la estructura lineal de estrellas, que tiene exactamente la apariencia de un brazo en
espiral. Si dejamos sinembargo que pase un tiempo grande comparado con el periodo
de revolucion de las estrellas mds interiores, descubriremos que lo que en un principio
se habia constituido claramente como un brazo en espiral ha desaparecido por efecto de
un gran retraso de las estrellas que se mueven en las 6rbitas més exteriores respecto a
las interiores : la estructura espiral formada a traves de este mecanismo tiene una vida
limitada. Un calculo preciso del proceso descrito demuestra que la escala tipica de tiempo
en la cudl una galaxia espiral real, formada de este modo, perderia su estructura en un
lapso de tiempo muchisimo menor que la duracién de su vida. Sinembargo las evidencias
observacionales nos revelan que la estructura espiral de las galaxias de este tipo tiene vida
media comparable a la vida total de la galaxia. A este problema, que impide explicar la
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Situacion Inicial Patrén espiral formado Patrén espiral destruido

Figura 8.10: El problema del enrollamiento de los brazos espirales.

formacion de brazos espirales por efecto de la rotacion diferencial de la materia en el disco
de estas galaxias, se lo conoce como el problema del enrollamiento (winding problem).

A mediados de la decada de 1960 aparecidé en el medio tedrico el que es considerado hoy
uno de los mejores modelos para explicar la apriciéon de brazos espirales en los discos
galacticos. El modelo propuesto por C.C. Lin y Frank Shu, explica la aparicién de estas
peculiares estructuras, por efecto del movimiento en el medio interestelar de una onda
acustica de particulares caracteristicas. Esta onda, conocida como una onda de densidad,
tiene, de entrada, una forma espiral y se mueve como un todo rotando a una rapidez
angular caracteristica. En términos de la rotacién de la onda de densidad se puede dividir
el disco de la galaxia en dos distintas regiones. A una distancia definida del centro, la
velocidad angular de rotacién de los cuerpos en el disco es la misma que la correspondiente
a la onda de densidad, alli la materia se encuentra en reposo respecto a un sistema unido
al patrén formado por la onda. A esta distancia se la conoce como radio de corrotacion.
A distancias menores al radio de corrotacion, la rapidez de la materia en el disco es
mayor a la correspondiente a la onda : la materia en estas regiones va a el encuentro
de la onda superandola. La materia més alla del radio de corrotaciéon por el contrario
enfrenta, por su menor rapidez de traslacion respecto a la onda, el paso de la misma.
En ambas regiones, el paso de la onda o el movimiento de la materia adelantandola,
induce en el medio una concentracion de materia inducida por la presencia de la misma.
El tenue medio interestelar que se concentra forma nubes densas, donde las condiciones
para la formacion de estrellas nuevas se ven favorecidas. El encuentro del medio con la
onda de densidad tiene pues como efecto principal la aparicién de una nueva generacion de
estrellas. Entre ellas una pequena fracciéon del total estara en la forma de estrellas masivas,
luminosas y azules, que comenzaran a ionizar el medio interestelar circundante, formando
las regiones HII caracteristicas de los brazos de las galaxias espirales. Las estrellas recién
nacidas continuardn su movimiento en torno al centro galdctico. Las més masivas y azules
culminaran sus cortas vidas antes de abandonar el brazo en el que se han formado, este
da a estas estructuras el compacto aspecto que ellos presentan cuando se las examina
en la luz emitida en la banda azul del espectro visible. Las menos masivas y luminosas
con emisiones principalmente en el rojo, y con vidas tipicas que superan con mucho el
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Figura 8.11: El resultado de una simulacién en la que se muestra el efecto que tiene la
propagaciéon de una onda de densidad sobre el medio presente en el disco de una galaxia
y que induce la formacién de nuevas estrellas.

tiempo que invierten en completar una vuelta en torno al centro galactico, abandonan el
brazo en el que originalmente se forman y pueden en repetidas ocasiones encontrar otros
brazos. Las estrellas de este tipo pueden pasar mas de la mitad de su vida en el interior
de un brazo espiral, el tiempo restante lo pasan en el espacio entre brazos. Por esta razon
cuando se examina la emision de la galaxia en la banda roja del espectro visible, aunque
de nuevo se hacen visibles los brazos su grosor se hace mayor.

Simulaciones informaticas completas muestran que la formacion de brazos espirales por
efecto de la propagacion en el disco de galaxias de ondas de densidad es un proceso
eficiente y que conduce a estructuras como las finalmente observadas (ver figura 8.11).

Aunque algunos cabos quedan sueltos en el modelo de la onda de densidad (cuestiones
como la de qué produce la onda de densidad misma, cudl es su estabilidad) este se presenta
como el mas efectivo medio para explicar la formacién de estructuras espirales de gran
diseno y de brazos multiples.

El origen de la estructura de espirales de brazos fragmentados parece responder a un
mecanismo enteramente distinto. Uno de los méas publicitados modelos que resuelven el
problema estd asociado al denominado proceso de formacién estelar estocéastica autopro-
pagante (Stochastic, self-propagating star formation, SSPSF).

En el modelo se parte de un disco homogéneo de materia interestelar y estrellas. La
muerte de las estrellas mas masivas acaece violentamente en la forma de una explosién de
supernova, que produce una onda de choque en el medio y que puede inducir la formacién
de estrellas nuevas en el vecindario de la estrella progenitora. En estas regiones otras
estrellas nacen y mueren también en la forma de supernovas que inducen también la
formacion de otras estrellas, se crean regiones localizadas del disco de la galaxia, que
por efecto de la rotacion diferencial de la misma adoptan la forma tipica de un trozo de
espiral. De esta manera, muchas regiones de formacién estelar inducida por la explosién
de supernovas vecinas, creadas constantemente en el disco de la galaxia y deformadas por
efecto de la rotacién diferencial de la galaxia misma, crean el efecto de una espiral cuyos
brazos han sido fragmentados.
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Parametro S0 cD E
Mp -17 a -22 -22 a-25 -15a-23
M (M) 101% — 102 | 10 — 10 | 10% — 103
Didmetro (Kpc) | 10 a 100 | 300 a 1000 | 1 a 200
< M/Lg > 10 > 100 10 a 100
< Sy > 5 15 5
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Tabla 8.1: Cardcteristicas de los distintos tipos de galaxias elipticas (1).

Parametro dE dSph BCD
Mg -13a-19 | -8a-15 | -14 a-17
M (M) 10" —10% | 10" — 108 10°
Didmetro (Kpc) | 1a10 | 0.1a0.5 <3
< M/Lg > 10 5a100 | 0.1a10
< Sy > 5 - -

Tabla 8.2: Cardcteristicas de los distintos tipos de galaxias elipticas (2).

8.4 (Galaxias Elipticas

Aunque con una estructura en apariencia mucho mas simple que la exhibida por las
galaxias espirales, las galaxias eliptica son el tipo de galaxias que exhibe una méas compleja
y oscura dindmica. Entre ellas se encuentran las mas abundantes, luminosas y masivas
galaxias del universo.

Contrario a lo que vimos en la seccién anterior, la clasificacién morfolégica de Hubble
no permite establecer correlaciones como las estudiadas, entre el tipo asignado en este
esquema a una galaxia eliptica y las mas importantes propiedades de este tipo de galaxias.
Una mas adecuada clasificacion morfoldgica, que tiene en cuenta ademads las diferencias
entre las caracteristicas fisicas de distintas galaxias elipticas es aquella que considera la
existencia de 5 tipos principales : cD (elipticas supergigantes), gE (elipticas gigantes),
E (elipticas de luminosidad intermedia), cE (elipticas compactas), dE (elipticas enanas),
dSph (elipticas enanas esferoidales), BCD (elipticas azules enanas).

Las diferencias existentes entre cada uno de los tipos mencionado radican en su lumi-
nosidad, tamano, masa, contenido de ctiimulos globulares. Sus caracteristicas generales se
resumen en las tablas 8.1y 8.2.

Las galaxias elipticas supergigantes (cD) son inmensos sistemas comunes en las regiones
centrales de los cumulos de galaxias muy densos. Se caracterizan por tener regiones
centrales muy brillantes y envolturas tenues. Una galaxia de este tipo puede contar con
decenas de miles de cimulos globulares y un altisimo contenido de materia oscura, lo que



244 CAPITULO 8. ESTRUCTURA Y DINAMICA DE LAS GALAXIAS

se refleja en los inmensos valores de la razén masa-luminosidad que las caracteriza (del
orden de 100 My/Lg).

Las galaxias elipticas normales, que pertenecen a los tipos gE, E y cE, son cuerpos central-
mente concentrados con luminosidades y masas intermedias. La razéon masa-luminosidad,
es menor que la que presentan las galaxias supergigantes, pero mayor que la de cualquier
galaxia espiral. Las galaxias lenticulares (de los tipos de Hubble SO y SB0), son clasificadas
a menudo como galaxias elipticas de luminosidad intermedia, E.

las galaxias elipticas enanas (dE) son objetos fundamentalmente distintos de las galaxias
elipticas normales. Representan galaxias de masa y dimensiones pequenas. Una de sus
mas peculiares caracteristicas la constituye una metalicidad levemente menor que la que
exhiben las galaxias elipticas normales, lo que en ultima estd conectado con diferencias
en sus procesos evolutivos.

Las galaxias elipticas esferoidales enanas, son galaxias enanas con una bajisima luminosi-
dad y un brillo superficial muy bajo. Se las ha detectado s6lo en la vecindad de la Via
Lactea.

Finalmente las galaxias enanas azules, son objetos inusualmente azules, con indices de
color < B —V > que oscilan entre 0 y 0,3 , el correspondiente a estrellas de la secuencia
principal del tipo espectral A, lo que indica la existencia en estas galaxias de vigorosos
procesos de formacion estelar.

El brillo superficial (medido en mag-arcsec™) de la mayoria de las galaxias elipticas sigue

el denominado perfil de de Vaucoulers, también llamada la la ley 71/4,

A\ 1/4
w(r) = po + 8, 3268 [(7) - 1]

doénde p, es el brillo superficial medido en el centro de la galaxia y r. es el denominado radio
efectivo, definido como aquel dentro del cual es emitida la mitad de la luz total producida
por la galaxia. La constante 8,3268 ha sido determinada observacionalmente mediante el
estudio de muchas galaxias elipticas que obedecen el perfil y de los abultamientos de las
galaxias espirales que parecen también satisfacer la ley descrita.

Frecuentemente se piensa que las galaxias elipticas son pobres en gas y polvo. Esto
se explica aduciendo un mayor ritmo de formacién estelar en las fases tempranas de la
evolucién de la Galaxia o pérdida del material por efecto de su interaccién con el gas
en el cimulos de galaxias al que pertenecen. Esta creencia se ha visto particularmente
desvirtuada por recientes observaciones que demuestran que aunque en menor cuantia que
en el caso de las "empolvadas” galaxias espirales, las galaxias elipticas normales podrian
contener ingentes cantidades de gas y polvo.

Uno de los mds intrigantes aspectos que rodea el estudio de las galaxias elipticas lo
constituye el origen de su forma.

Una primera tentativa para explicar la peculiar forma de estos sistemas estelares puede
ser el considerar el efecto que tiene sobre un sistema inicialmente esférico de materia,
la rotacién global del sistema. La aparicién de efectos centrifugos sobre el sistema en
rotacién lo obligaria a adoptar una forma elipsoidal con un eje preferido (2 ejes iguales
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Elipsoide Prolato Elipsoide Oblato

Figura 8.12: Tipos de elipsoide.

entre si y uno distinto, ver figura 8.12) : un elipsoide oblato en el que eje preferido tiene
una longitud menor a la de los otros dos ejes o un elipsoide prolato , en el que el eje
preferido es mayor que los ejes iguales. En ambos casos la direccién del eje preferido del
elipsoide coincidiria con la del eje de rotacion de la galaxia como un todo.

Las observaciones demuestran sin embargo que la mayoria de las galaxias elipticas se
ajustan con buena precision a elipsoides triaxiales carentes de cualquier eje preferido, de
modo que no puede ser la rotacién de la galaxia la que que determinan su forma.

Una nueva explicacion ve la luz. El distinto didmetro caracteristico de las galaxias elipticas
en distintas direcciones (su elipticidad) puede también ser explicada por la existencia de
anisotropias en la distribuciéon de velocidades de las estrellas en las tres direcciones que
definen sus ejes : una preferencia a tener componentes de la velocidad mayores en una
direccién haria que las estrellas se alejen del centro de la galaxia a distancias mayores en
esa direccion y el resultado seria el de alargar al sistema en la direccién indicada.

A las galaxias que adoptan su forma por efecto de la rotacion de las estrellas que las
constituye se las denomina galaxias soportadas por la rotaciéon. Por el contrario se las
llama galaxias elipticas soportadas por la presién a aquellas que deben su forma a la
isotropia en la distribucion de velocidades.

Mediante observaciones del movimiento aparente de las estrellas de una galaxia eliptica
es posible establecer si su forma ha sido producida por la rotacién o por la presién de
las estrellas en su seno. En una galaxia que deba su forma a la rotacién, y que sea por
tanto un elipsoide oblato, la relacion entre la velocidad de rotacion de la galaxia, V,, y la
dispersién de velocidades radiales de sus estrellas, o, estara relacionada con su elipticidad

< >ZSO < > /
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Se puede mostrar que para que una galaxia eliptica sea rotacionalmente sostenida, debe

cumplirse que,
V, V,
( rot) >0’7( rot)
o obs o 150

Las observaciones muestran que las galaxias elipticas normales brillantes y en general las
galaxias enanas son soportadas por la presién. Sélo las galaxias elipticas mas brillantes
(—18 > Mp > —20,5), asi como también los abultamientos de la mayoria de las galaxias
espirales, cuya distribucién de brillo superficial se muestra en extremo similar a la que
exhiben las galaxias elipticas, podrian ser rotacionalmente sostenidas.

8.5 Ejercicios

8.1 NGC2639 es una galaxia espiral Sa con una veolcidad maxima de rotacién de 324
km/s y una magnitud aparente B = 12,22 mag,.

a. Utilizando la relacién de Tully-Fisher estimar la magnitud absoluta de la
galaxia en la banda B.

b. Determinar la distancia a la que se encuentra la galaxia.

c. Sabiendo que, el radio 25 (Rys, el radio de la isofota correspondiente a un
brillo superficial de 25 mag arcsec ) de una galaxia espiral se relaciona, por
un resultado empirico, con la magnitud absoluta de la misma asi,

IOgIO(R25/1KpC) = —0, 249MB — 4, 00

Determinar Ry para la galaxia problema.

d. suponiendo que la materia que esta en Ry5 se mueve en orbitas circulares, con
una velocidad tangencial constante igual a V., determinar la masa interior a

Rys.

e. Hallar la razén masa-luminosidad para esta galaxia y estimar a partir de ella
la masa tipica de las estrellas que la constituyen.
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Apéndice A

En las tablas A.1 y A.2 se presenta una lista de algunas constantes astronémicas y fisicas
de interés.
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Nombre
Constante Gravitacional

Simbolo

APENDICE A.

Valor
6,67 x 107! N m? kg2

Velocidad de la luz

3,0 x 10 m s~*

Constante de Planck

6,63 x 10 ¥ j s

Constante de Boltzmann

1,38 x 10 B K !

Constante de Stefan-Boltzmann

5,67 x 1078 W m=—2 K—*

Masa del hidrogeno

1,67 x 102" kg

Masa del electron

9,11 x 10~ kg

Carga elemental

1,6 x 107" C

Unidad de masa atémica

1,66 x 1072 kg

Perm. eléctrica del vacio

8,85x 1002 Fm™!

Nimero de Avogadro

6,02 x 10%* mole~!

Constante de Rydberg

,LI0x 10" m !

Tabla A.1: Cosntantes Fisicas.

Nombre Simbolo Valor
Masa solar Mg 1,989 x 10%° kg
Luminosidad solar Le 3,83 x 10% j st
Radio Solar R 6,96 x 10® m
Temp. efectiva solar | Tissq o770 K
Masa terrestre My 5,96 x 10%* kg
Radio terrestre Ry 6,38 x 10° m
Ano luz a.l. 9,46 x 10® m
Parsec pc 3.2616 a.l.
Unidad Astronémica | U.A. 1,496 x 10! m

Tabla A.2: Constantes Astronémicas.



