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1.1

1.1.1

Desde el momento en que los primeros seres humanos empezaron a observar
el cielo, fue necesario establecer mecanismos para determinar la posicién y ciclos
de movimiento de los objetos celestes. Es por esto que en la primera parte de esta
seccién repasamos algunos conceptos bdsicos de la astronomia de posicidon. Asimismo,
todas las observaciones hechas desde la Tierra dependen de la forma en la que nuestra
atmdsfera interactiia con la radiacién electromagnética proveniente del espacio exterior.
Por ello es fundamental conocer nuestra atmésfera y como ésta influye en nuestras
observaciones. Finalmente, tratamos conceptos bésicos sobre nuestro satélite, la Luna,
sus fases y su relacion dindmica con el Sol y la Tierra a través de los eclipses.

Ubicandonos en el cielo

Al levantar la mirada al cielo, los primeros objetos que llamaran nuestra atencién
(debido a su brillo), son el Sol, la Luna y las estrellas. Luego de algunas horas
notaremos que estos objetos se mueven aproximadamente de la zona del este al oeste;
pero no son los objetos los que se mueven, somos nosotros. Este movimiento aparente
de los objetos celestes es causado por el movimiento de rotacién de la Tierra entorno a
un eje imaginario llamado eje de rotacion. La rotacion de la Tierra también da origen
al dia y la noche. Dependiendo de nuestra posicién en el planeta, notaremos que la
trayectoria este-oeste de estos objetos estard inclinada ligeramente hacia el norte si
nos ubicamos en el hemisferio sur, y al sur, si nos ubicamos en el hemisferio norte
(ver Figura 1.1).

Sistemas de coordenadas

Para determinar la posicién de un objeto en el cielo, no es necesario conocer la
distancia a la cual este se encuentra, sino solo su direccion en el cielo. Esta direccién

Imagen de encabezado: Analema de la Luna, curva que describe la posicién y fases de la Luna.
Crédito: Fotografia de Giorgia Hofer
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Figura 1.1: El movimiento aparente del Sol en el cielo visto desde el hemisferio sur
(izquierda) y el hemisferio norte (derecha) [Crédito: imagen adaptada de University of
Waikato].

Figura 1.2: (Izquierda) Sistema de coordenadas horizontal [Crédito: imagen adaptada
de TW Carlson]. (Derecha) Sistema de coordenadas ecuatorial [Crédito: imagen
adaptada de Creative Commons].

se puede obtener empleando un modelo denominado esfera celeste, que es una esfera
hipotética de radio arbitrario centrada en el observador, y en cuya superficie estdn
ubicados todos los objetos del cielo (planetas, estrellas, galaxias, etc.). La esfera
celeste puede ser utilizada para establecer diversos sistemas de coordenadas, entre
ellos, el sistema de coordenadas horizontal y el ecuatorial[1, 2].

De acuerdo al panel izquierdo de la Figura 1.2, para un observador en Tierra notara
que las salidas y puestas de Sol no se dan exactamente por los puntos cardinal este y
oeste respectivamente, pues notara que a lo largo del afio estas van cambiando. Por
ejemplo, para un observador en el hemisferio sur o el hemisferio norte las Unicas dos
ocasiones en las que el Sol sale exactamente por el Este y se oculta por el Oeste sucede
en los equinoccios y el resto del afio varia.

Sistema de coordenadas horizontal (altacimutal)

Se trata de un sistema de coordenadas local que posee dos coordenadas:
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Figura 1.3: Trayectoria del Sol a lo largo del afio considerando un sistema de coorde-
nadas ecuatorial [Crédito: Wikipedia/Divad].

e Altura (h). Es un dngulo vertical contenido en un plano perpendicular al plano
horizontal del observador, y varia en el intervalo de -90° a 90°. Es medido
a partir del plano horizontal del observador y toma valores positivos cuando
el objeto estd por encima del horizonte y negativos cuando estd por debajo.
Adquiere sus valores extremos cuando el objeto se encuentra en el cenit (90°) o
en el nadir (-90°).

e Acimut (A). Es un dngulo medido en el plano horizontal del observador y varia
entre 0° y 360°. Generalmente es medido a partir del punto cardinal norte y
toma valores positivos cuando es medido en direccién al este.

Sistema de coordenadas ecuatorial

Para comprender como funciona el sistema de coordenadas ecuatorial es necesario
considerar un sistema de referencia geocéntrico. De esta manera, el centro de la Tierra
coincidird con el origen de coordenadas y la prolongacion del eje de rotacidn terrestre
determinard la posicién del Polo Norte y Sur celeste en el modelo de la esfera celeste.
Asimismo, la prolongacién de la linea ecuatorial dara origen al plano del Ecuador
celeste (ver Figura 1.2, derecha).

La ecliptica es la trayectoria que sigue el Sol en la esfera celeste considerando
un sistema de referencia geocéntrico (ver Figura 1.3). Otro componente importante
en este modelo es el Punto de Vernal o Punto de Aries. Como se puede ver en la
Figura 1.3, el Punto de Aries corresponde al nodo ascendente de la interseccién del
plano del Ecuador celeste y el plano de la ecliptica, es decir, el punto en el que el
Sol pasa del hemisferio sur celeste al hemisferio norte celeste). El Punto de Aries
permanece fijo en una escala corta de tiempo (afios o décadas). Sin embargo, en una
escala larga (cientos de afios) su posicion varia respecto al fondo de estrellas debido a
la precesion del eje de rotacion terrestre.

Con estas definiciones, ya podemos establecer las coordenadas que componen el
sistema de coordenadas ecuatorial. Estas coordenadas son:
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e Ascension Recta (@). Es un dngulo, medido en el plano del Ecuador celeste,
partiendo desde el Punto Vernal hasta el meridiano que corresponde al objeto
observado. Su valor puede ser expresado en horas (de Oh a 24h), de manera que
24h corresponde a 360°.

e Declinacion (6). Es un dngulo contenido en un plano perpendicular al plano del
Ecuador celeste, que parte del Ecuador celeste hasta el paralelo correspondiente
al objeto observado. Su valor varia entre -90° y 90°.

1.1.2 Constelaciones

Otra forma de ubicarse en el cielo es usando las posiciones de las estrellas. Para
esto, en la antigiiedad se asociaron conjuntos de las estrellas méas brillantes de la
bdéveda celeste para crear figuras imaginarias de criaturas o seres mitoldgicos. Ademads
de ser una herramienta para la ubicacién, las constelaciones reflejan las creencias,
tradicién y cultura de los pueblos que las crearon.

Historia 1.1.1: Constelaciones Incas

Al igual que otras culturas, la cultura inca tuvo sus propias constelaciones.
Existen dos tipos de constelaciones incas: las oscuras y las brillantes.

o Las constelaciones oscuras se ubican en las regiones oscuras de la Via
Lactea, regiones donde el polvo y el gas molecular bloquean la luz de
las estrellas de fondo. De esta manera se produce un contraste entre
estas regiones oscuras y con el resto de estrellas que conforman nuestra
galaxia. Entre las principales constelaciones oscuras tenemos a: Yakana
(llama negra), Ufia Llama (llama bebe), Atoq (zorro), Michiq (pastor),
Lluthu (perdiz andina), Han’patu (sapo) y Mach’aqway (serpiente).

e Las constelaciones brillantes estaban conformadas por estrellas. Entre
ellas tenemos a la Qollga (almacén o racimo de estrellas) y Urkuchillay
(la llamita de plata).

\. J

Hoy en dia sabemos que las constelaciones son solo una percepcion éptica debido
a que percibimos el cielo en dos dimensiones. En realidad, las estrellas que laa
conforman no necesariamente estan relacionadas espacialmente si consideramos
la profundidad. Es decir, en una constelacion, las estrellas pueden encontrarse por
ejemplo a millones de afios luz una de la otra (ver Figura 1.4). En 1929 la Unién
Astrondmica Internacional (IAU, por sus siglas en inglés) defini6 a las constelaciones
como mapas o secciones de la esfera celeste [3]. En esta asamblea se secciond el cielo
en 88 sectores o constelaciones, en donde en su mayoria se conservaron los nombres
provenientes de la cultura griega.

En el sistema de coordenadas ecuatorial, el Sol recorre el plano de la ecliptica
y en su recorrido anual el astro rey tiene de fondo a las constelaciones del Zodiaco
(Ver Figura 1.5). En nuestros dias las constelaciones del Zodiaco son muy conocidas y
utilizadas en la Astrologia (pseudo-ciencia cuyo origen se remonta a los inicios de la
Astronomia, pero no cuenta con validacion cientifica ni poder explicativo), para la cual
estas son 12. Sin embargo, el recorrido del Sol no es el mismo que en el 3000 o 2000
A.C. y actualmente no solo recorre estas 12 secciones o constelaciones, sino que su
recorrido es a través de 13 secciones o constelaciones, adicionando la la constelacién
de Ofiuco como nueva constelacion. Por lo que podemos decir que para la Astronomia
existen 13 constelaciones Zodiacales (Figura 1.5).
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Figura 1.4: Se observa que las estrellas de la constelacion de Orién se encuentran muy
distantes unas de las otras [Crédito: La bitacora de Galileo].

Figura 1.5: Las 13 constelaciones zodiacales. A diferencia de las 12 constelaciones zo-
diacales antiguas, actualmente el recorrido del Sol incluyen también a la constelacién
de Ofiuco [Crédito: imagen adaptada de German Martinez Gordillo].

Recurso TIC 1.1.1:

Stellarium es un software astronémico que muestra los objetos visibles del cielo
desde tu ubicacién y de acuerdo a la hora de observacion. Ingresa a su versién
web https://stellarium-web.org/ y descubre qué constelaciones son
observables en estas épocas del afio.

1.2 Los movimientos de la Tierra

La Tierra tiene cuatro diferentes movimientos (ver Figura 1.6), que ocurren simul-
taneamente. Los movimientos principales y de mayor impacto en nuestras vidas son
el de traslacion, en su 6rbita alrededor del Sol, y el de rotacién, alrededor de su propio
eje. Ademads de éstos, la Tierra presenta también movimientos mas sutiles que son
el de precesién y nutacidn, los cuales producen cambios en escalas de tiempo muy
largas, imperceptibles para la vida humana.

El movimiento de rotacién origina el dia y la noche, y el movimiento aparente


https://stellarium-web.org/
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Figura 1.6: Los cuatro movimientos de la Tierra [Crédito: imagen adaptada de
Astroaficion.com]

de todos los objetos celestes. La Tierra completa una rotacion sobre su eje en 23 horas,
56 minutos y 4 segundos.

El movimiento de traslacion es el movimiento de la Tierra en su drbita alrededor
del Sol. Esta drbita posee una excentricidad de 0.0167, lo que indica que presenta
una Orbita casi circular [11]. Esto quiere decir que la distancia entre el Sol y la Tierra
practicamente no cambia durante el afio. Esta distancia es de aproximadamente 150
millones de kilémetros, y es usada también como una unidad bdsica de distancia en la
astronomia denominada una Unidad Astronémica (UA). La érbita de la Tierra tiene
un periodo de un afo, y es este movimiento lo que define nuestro concepto de afio.

Durante su traslacion alrededor del Sol, la Tierra mantiene su rotacion entorno a
un eje inclinado (Figura 1.7). Esta inclinacién forma un dngulo de 23°26° con el plano
de la ecliptica. Esta inclinacién del eje terrestre, en combinacién con la traslacién
alrededor del Sol, es lo que da el origen a las estaciones del aiio: verano, otofio,
invierno y primavera. Es muy importante resaltar que las estaciones del aflo no tienen
ninguna relacion con la distancia de la Tierra al Sol. Ya que la 6rbita de la Tierra es
casi circular, la distancia de la Tierra al Sol no varia significativamente a lo largo del
afo.

A su vez, esta inclinacién ocasiona que, en el sistema de coordenadas ecuatoriales,
la interseccion del plano de la ecliptica con el plano del ecuador de la esfera celeste
no coincidan, sino que formen el angulo de 23°26° (ver Figura 1.3). En los puntos
de interseccion de estos dos planos (punto de Aries y punto de Libra) ocurren los
equinoccios (otofno y primavera). En estas fechas la duracién del dia y la noche son
iguales. Por otro lado, los solsticios (invierno y verano) son fechas en las que el
Sol tiene su maxima separacion del plano del ecuador, haciendo que en verano la
duracién del dia sea mds largo y las noches mds cortas, mientras que en invierno los
dfas son mas cortos y las noches son més largas. Este efecto es especialmente notorio
en localidades lejanas al Ecuador y cercanas a los polos. En el Perd, por encontrarse
cercano al Ecuador, esta diferencia no es tan marcada.
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Figura 1.7: Movimiento de traslacién de la Tierra en torno al Sol y las estaciones del
afio, las cuales se originan debido a la inclinacién (23°26’) del eje de rotacién de la
Tierra. [Crédito: imagen adaptada de Toucan Guides, costa-rica-guide. com]

La atmésfera terrestre

Toda la radiacién electromagnética que nos llega desde el espacio exterior (la luz
del Sol, de la Luna, de las estrellas, de galaxias, etc.) interactiia con nuestra atmdsfera
antes de llegar a nosotros, los observadores. Por ello, conocer nuestra atmésfera y sus
propiedades es fundamental para la astronomia. La atmésfera es la capa mds externa
de la Tierra, la cual estd constituida principalmente por nitrégeno (78 %), oxigeno
(21 %) y una pequeiia cantidad de gases como el argén, el diéxido de carbono, el helio
y el neén. El vapor de agua y el polvo también son parte de la atmdsfera terrestre [4].

Capas de la atmédsfera

Tropésfera. La troposfera es la capa mas baja de la atmésfera (hasta 6-10km)
donde se desarrollan los diferentes sistemas climaticos debido a que contiene casi todo
el vapor de agua de la atmdsfera. Con el incremento de la altitud la densidad del aire
disminuye y con ello la temperatura. Es por eso que las cimas de las montafias suelen
ser mucho més frias que las zonas costeras.

Estratosfera. Debido a que en esta capa los vientos son horizontales, la poca
turbulencia permite que los aviones puedan volar por esta capa de la atmdsfera. Dentro
de la estratosfera existe una capa denominada capa de ozono, la cual posee una
considerable concentracion de ozono. Esta capa es importante para la vida porque
absorbe la radiacion ultravioleta proveniente del Sol y evita que llegue a la superficie
de la Tierra. Al mismo tiempo, este proceso de absorcién ocasiona un incremento de
la temperatura con la altitud en la estratosfera.

Mesésfera. Los meteoros que atraviesan la atmdsfera terrestre son visibles en
la mesésfera. Estos son particulas del tamafio de un grano de arena que despiden
luz debido a la friccién que se produce con los gases y particulas que componen la
mesosfera. La mayoria de estos objetos se queman y no llegan a alcanzar la superficie
s6lida de la Tierra. Sin embargo, si se trata de objetos con mayor densidad y tamafio,
pueden sobrevivir su paso por la atmdsfera y alcanzar la superficie (adquiriendo asi el
nombre de meteorito).


costa-rica-guide.com
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Figura 1.8: Capas de la atmdsfera [Crédito: imagen modificada de NOAO].

Termésfera. En esta capa de la atmésfera también encontramos objetos artificiales
en Orbita como el Telescopio Espacial Hubble (HST, por sus siglas en inglés) y la
Estacion Espacial Internacional (ISS, por sus siglas en inglés). Debido a la altitud de
su 6rbita, se dice que estos objetos se encuentran en la “6rbita terrestre baja”.

Exésfera. La exdsfera es la region mas alta de la atmoésfera cuya densidad es muy
baja y se confunde con la densidad del espacio exterior por la mayor presencia de
atomos de hidrégeno y helio.

Ventanas atmosféricas

Una de las caracteristicas mas importantes de la atmdsfera terrestre es que ésta
interactda tanto con la radiacién electromagnética proveniente del espacio exterior,
asf como con la radiacién emitida por la superficie terrestre. Un tipo de interaccién
se denomina absorcion, y consiste basicamente en que gases como el vapor de agua
(H70), el diéxido de carbono (CO;) y el ozono (O3) logran absorber la radiacién
correspondiente a ciertas regiones del espectro electromagnético, impidiendo que ésta
llegue a la superficie terrestre. En contraste, existen otras regiones del espectro elec-
tromagnético (ver Caja 3.1.3, para mas detalles) donde la atmdésfera es transparente
(poca o ninguna absorcién de radiacién). Estas bandas de longitud de onda se conocen
como “ventanas atmosféricas”, ya que permiten que la radiacién pase facilmente a
través de la atmdsfera hasta la superficie de la Tierra (o salgan al espacio exterior).

Como podemos apreciar en la Figura 1.9, las principales regiones del espectro
electromagnético que pueden atravesar la atmdsfera son la ventana dptica, la ventana
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Figura 1.9: Ventanas atmosféricas [Crédito: NASA].

de radio y varias ventanas infrarrojas estrechas [5, 6, 7]. Por esta razén, existen muchos
telescopios Opticos y telescopios de radio terrestres, mientras que los telescopios que
observan en bandas ultra-violetas y de rayos-X se encuentran principalmente en el
espacio, fuera de nuestra atmésfera. Ciertas longitudes de onda infrarrojas se pueden
detectar desde la Tierra, pero para observar en el infrarrojo lejano se necesita ir al
espacio.

El color del cielo

Otro tipo de interaccién que tiene la luz con la atmdsfera es la dispersion. Al
incidir la luz solar en la atmdsfera, ésta interactda con las particulas y moléculas que
la componen, ocasionando que la luz se disperse en todas direcciones. El grado de
dispersion esta ligado a la longitud de onda del rayo incidente: la luz de longitud de
onda més corta se dispersa mds que la radiacién de longitud de onda larga [8, 9].

El color azul del cielo. Cuando el Sol esta ubicado en lo alto del cielo, el haz
de luz que incide en la atmdsfera recorre una distancia mds corta para llegar al
observador si lo comparamos con la posicién del Sol al amanecer o atardecer (ver
Figura 1.10). Al interactuar con las moléculas de nitrégeno y oxigeno, la luz es
dispersada principalmente en la longitud de onda corta correspondiente al azul y en
menor medida en la longitud de onda larga correspondiente al rojo. De esta manera, la
luz azul es dispersada por todo el cielo, dando origen a su color caracteristico.

El rojo de los atardeceres. Al caer el dia el Sol se encuentra muy abajo en el
cielo, entonces el camino que tiene que recorrer su luz antes de alcanzar al observador
es claramente mds largo que al mediodia. A lo largo de todo su recorrido, la luz azul
habr4 sido dispersada en un mayor grado si la comparamos con el mediodia. Dado
que la porcién roja de la luz es menos dispersada que la azul, la mayor parte de la luz
que alcanzara al observador corresponderd a la longitud de onda correspondiente al
rojo 0 naranja.
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Figura 1.10: Los distintos grados de dispersién dan origen a los distintos colores del
cielo. [Crédito: explainingscience.org].

Gravedad 1.3.1: Ley de gravitacion universal de Newton

Segtin la fisica cldsica, o Newtoniana, la gravedad es la fuerza con la que
un objeto atrae hacia su centro todo objeto con masa. La Ley de Gravitacion
Universal dice que toda particula de materia en el universo atrae a todas las
demads particulas con una fuerza directamente proporcional a la masa de las
particulas e inversamente proporcional al cuadrado de la distancia que los
separa. De manera cuantitativa tenemos:

_ GMi M

Fy - (1.1)

’
Doénde M y M, son las masas de las particulas expresadas en kilogramos (kg),
la distancia entre ellas, 72, en metros (m) y el valor numérico de la fuerza, su
modulo, es expresado en Newtons (N). Si combinamos esta ecuacién con la
Segunda Ley de Newton, podremos hallar la aceleracién de la gravedad (g) en
la superficie de cualquier planeta o luna, y esto a su vez nos permitird hallar el
peso de un objeto en dicha superficie con la siguiente ecuacion:

P =mg (1.2)

Donde P es el peso expresado en Newtons (N), m es la masa del objeto en kg y
g es la aceleracion de la gravedad en m/s®. La masa es una cantidad invariante:
no importa en qué parte del universo nos encontremos, siempre vamos a tener
la misma masa. El peso, en cambio, depende del campo gravitacional en el que
nos encontremos. Por ejemplo, para una persona con una masa de 60 kg:

Planeta | g (m/s®) | Peso (N)
Tierra 9,81 588.,6
Luna 1,72 103,2
Marte 3,71 222.6
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La Luna

La Luna es el satélite natural de nuestro planeta, y es el mayor de los satélites
planetarios en nuestro sistema solar. La hipdtesis mds aceptada sobre su origen es la
Ilamada “hipétesis del gran impacto”. Esta hip6tesis sostiene que hace 4 400 millones
de afios un planeta mis o menos del tamafo de Marte, llamado Theia (o Tea), chocd
con la Tierra, y de esta manera, parte del material lanzado al espacio se termind
reagrupando por efecto de la gravedad, dando origen a nuestro satélite. Esto explicaria
por qué la Tierra y la Luna son geoquimicamente similares [12]. Se calcula que la
Luna tiene m4s de 300 mil crateres con tamafio mayor a 1 km, producto del impacto
de asteroides y meteoroides sobre su superficie. Su radio es de 1 737,5 km y nos separa
de ella una distancia de 384 400 km, es decir unas 30 Tierras juntas aproximadamente.

La Luna, al igual que la Tierra, tiene un movimiento de rotacién en torno a su
eje y otro de traslacidon alrededor de la Tierra. Para la Luna, el periodo de rotacion es
igual al periodo de traslacion, entonces un afio lunar es igual a un dia lunar. Esto se
conoce como rotacién sincronica y explica por qué la Luna siempre nos muestra la
misma cara. La Tierra y la Luna se encuentran unidas por la gravedad y esto las obliga
a moverse alrededor de un punto comuin denominado baricentro (ver Caja 4.2.1). En
otras palabras, tenemos una danza de dos cuerpos que se mueven alrededor de su
baricentro. Sin embargo, debido a que la masa de la Tierra es casi 100 veces mayor a
la masa de la Luna, el baricentro se encuentra muy pegado al centro de la Tierra, 1700
km bajo nuestros pies. Es por esto que, de forma simplificada, podemos afirmar que la
Luna orbita alrededor de la Tierra, en un periodo de 27,3 dias, también llamado mes
sidéreo [13].

¢Como influye la Luna sobre la Tierra?

Seguramente hemos escuchado hablar de los efectos de la Luna sobre nuestro
planeta. Muchos de estos estdn basados en evidencia cientifica, pero muchos otros son
parte de mitos y leyendas. Vamos a revisar este punto brevemente.

El principal efecto de la Luna es originado por su atraccion gravitatoria sobre
nuestro planeta. En particular, ya que la fuerza de gravedad es mayor cuando las masas
son mayores, este efecto es visible sobre las mayores concentraciones de masa que se
encuentra sobre la superficie terrestre, los océanos. Los océanos son sometidos a la
atraccion de la Luna, la cual origina cambios periddicos del nivel del mar conocidos
como mareas (ver Figura 1.11).

Teniendo en cuenta que la atraccién gravitatoria entre dos cuerpos es proporcional
a las masas e inversamente proporcional a la distancia entre los cuerpos, podemos
entender que, aunque la influencia de la Luna sea significativa para cuerpos masivos
como los océanos, no lo es para cuerpos de poca masa, como los seres humanos. En
efecto, en base al mismo razonamiento, podemos calcular que incluso la atraccién
gravitatoria de un ser humano a otro es mucho mayor que el efecto que puede tener la
Luna sobre nosotros.

Fases de la Luna

Las fases lunares son cambios aparentes en el aspecto de la Luna que percibe un
observador en Tierra, y que se producen conforme cambia la parte iluminada de la
Luna por el Sol a medida que nuestro satélite orbita en torno a la Tierra. El tiempo
que transcurre en cada ciclo de las fases lunares se denomina lunacién y tiene una
duracién de 29.5 dias. Podemos dividir una lunacién en cuatro fases principales:
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Figura 1.11: Las mareas en el mar y océanos son originadas por la atraccién gravitatoria
de la Luna sobre la Tierra. [Crédito: www.alcaidesamarina.com]

Figura 1.12: Luna en fase de luna llena. [Crédito: José y Hugo Santivafiez, M. Leslie
Quiroz, Observatorio y planetario Discovery, Per.]
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Figura 1.13: Fases lunares observadas desde el hemisferio sur [Crédito: imagen
adaptada de Orion 8 (Creative Commons)].

e Durante una luna nueva, la Luna se ubica entre el Sol y la Tierra. El porcentaje
de iluminacidn es nulo, por eso no podemos observar a la Luna en esta fase.

e En los cuartos creciente y menguante el hemisferio lunar que esta orientado a
la Tierra posee una iluminacién del 50 %. En el cuarto creciente, un observador
ubicado en el hemisferio sur observard que la mitad izquierda iluminada y la
derecha a oscuras. En la fase de cuarto menguante, el efecto es el contrario.

e Tenemos una luna llena cuando la Tierra se ubica entre el Sol y la Luna, de
esta manera el hemisferio lunar que estd orientado a la Tierra se encuentra
completamente iluminado.

1.4.3 Eclipses
Eclipses solares

Los eclipses solares ocurren cuando la Luna se encuentra en fase de luna nueva, es
decir cuando la Luna se encuentra entre la Tierra y el Sol. Ademads la Luna debe estar
muy préxima al plano de la ecliptica. Al estar la Luna entre la Tierra y el Sol, ésta
proyecta un cono de sombra sobre la superficie de la Tierra. Dicho cono de sombra
tiene dos zonas bien marcadas: la sombra mds oscura se llama umbra y la menos
oscura penumbra [14]. Los tipos de eclipses solares son:

e Un eclipse total de Sol ocurre cuando la zona de la umbra logra alcanzar la
superficie de la Tierra. En este caso, las personas ubicadas dentro de la umbra
observaran que la Luna cubre completamente el disco del Sol. Este hecho ocurre
por una singular circunstancia, el Sol es 400 veces mds grande que la Luna, pero
al mismo tiempo, estd 400 veces mas alejado. Es por esto que ambos objetos
aparentan tener las mismas dimensiones en el cielo.

e Un eclipse parcial de Sol ocurre cuando el observador es alcanzado por la zona
de la penumbra. En este caso la Luna cubre parcialmente el disco del Sol.

e Un eclipse anular ocurre cuando la Luna se ubica en el punto de su 6rbita mas
alejado de la Tierra (apogeo). En este caso el observador en Tierra es alcanzado
por el cono de sombra opuesto de la umbra (la antumbra). De esta manera, se
podra apreciar un anillo luminoso durante la fase central del eclipse debido a
que el tamaiio aparente de la Luna es menor que la del Sol.

e Los eclipses solares hibridos ocurren cuando durante un mismo evento un
eclipse empieza siendo un eclipse anular, pasa a ser un eclipse total y finaliza
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Figura 1.14: Tipos de eclipses solares [Crédito: https://www.drishtiias.com].

como un eclipse anular.

Eclipses lunares

Para que sea posible un eclipse lunar, la Luna debe encontrarse en fase de luna
llena y estar ubicada muy cerca al plano de la ecliptica. En este caso, el cono de
sombra es proyectado por la Tierra, y al igual que en los eclipses solares, este también
se divide en una zona de umbra y otra de penumbra. Los tipos de eclipses lunares son:

e Un eclipse total de Luna ocurre cuando la Luna ingresa por completo en la
zona de la umbra. Durante la fase central de este tipo de eclipse, se observa que
la Luna adquiere un color rojo-naranja. Esto se debe a que los rayos solares
que atraviesan la atmésfera de la Tierra son refractados y dispersados por
las particulas y moléculas que componen la atmoésfera terrestre. El grado de
dispersion es mayor en el azul, es por esto que solo la radiacién correspondiente
al rojo logra llegar a la superficie lunar.

e Un eclipse parcial de Luna ocurre cuando la Luna solo entra parcialmente en
la umbra.

e Un eclipse penumbral de Luna ocurre cuando la Luna pasa a través de la
penumbra terrestre. Un tipo especial de eclipse penumbral es un eclipse lunar
penumbral total, durante el cual la Luna se encuentra exclusivamente dentro de
la penumbra de la Tierra.
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Figura 1.15: Tipos de eclipses lunares [Crédito: Imagen traducida de nineplanets.
org].
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Durante el dia podemos observar al Sol y a medida que éste se va ocultando
por el oeste aparecen mas objetos brillantes aunque de menor tamaifio. Seguido del
Sol, la Luna es el objeto mas brillante, y después de ella, se observa una infinidad de
puntos brillantes esparcidos por todo el cielo. A simple vista podemos ver algunos
de los planetas del sistema solar: Mercurio y Venus al amanecer y al atardecer por
estar ubicados entre la Tierra y el Sol; Marte, de un caracteristico color rojo. Aunque
Japiter y Saturno son visibles a simple vista, con un telescopio pequeilo podemos ver
maés detalles como las lunas Galileanas de Jupiter y los anillos de Saturno. Urano y
Neptuno estdn muy lejos y son muy débiles para poder verlos a simple vista. ;Qué
otros objetos forman parte de nuestro sistema solar? ;Conocemos sus limites? ; Qué
tan lejos han llegado las exploraciones espaciales?

Imagen de encabezado: Impresion artistica del sistema solar. Crédito: IAU/Kornmesser
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Figura 2.1: El Sol es el objeto mas grande de nuestro sistema y contiene el 99,8 % de
la masa total. Distancias no a escala [Crédito: Julian Graeve, Beinahegut (Wikipedia)].
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Figura 2.2: Planetas rocosos. De izquierda a derecha: Mercurio, Venus, la Tierra y
Marte. [Crédito: NASA]

Componentes del sistema solar

Nuestro sistema solar estd formado por una sola estrella, el Sol, y por todos los
objetos celestes que estdn unidos a €l por gravedad. Esto abarca ocho planetas, cinco
planetas enanos, decenas de satélites naturales o también llamadas lunas, millones de
asteroides (tanto de roca como de hielo), cometas y meteoroides.

El Sol: nuestra estrella

Es una estrella enana amarilla, una bola caliente de gas incandescente en el corazén
de nuestro sistema solar. El Sol es la principal fuente de energia de la Tierra, la cual
recibimos como luz, producto de la fusién de dtomos de hidrégeno en helio. El Sol se
compone de 73 % de hidrégeno, 25 % de helio y pequeiias cantidades de elementos
maés pesados. Aunque es especial para nosotros, el Sol es una de aproximadamente
10! estrellas esparcidas por la Via Lictea, en un universo con 10'! galaxias.

Mercurio: una roca sin atmosfera

Es el planeta més pequeiio del sistema, con un tercio el radio de la Tierra, y es de
tamafio similar a nuestro satélite natural, la Luna. La corta distancia entre Mercurio y
el Sol (0.3 UA) que ambos objetos se ven “extendidos” (no podemos asumir que son
puntos, ver cajita de gravedad), de tal forma que su 6rbita estd anclada por fuerzas
de mareas. De la misma forma en que el efecto gravitatorio de la Luna produce la
subida y bajada de mareas en los océanos de la Tierra, el efecto gravitatorio del Sol
hace que Mercurio tenga una forma oblongada y esto afecta su periodo de rotacion,
haciéndolo mas lento. Como consecuencia, 58 dias terrestres en Mercurio equivalen a
1 dia y 88 dias terrestres a un afio, lo que se conoce como una resonancia 3:2 entre
rotacion-orbita.

Mercurio estd tan cerca del Sol que recibe entre 5 y 11 veces la irradiaciéon que
recibe la Tierra (Tierra: 1.366 W/m?). Esta alta radiacién ha hecho que la atmésfera
de Mercurio se evapore al punto que solo queda una delgada capa llamada exdsfera
y estd compuesta principalmente de oxigeno, sodio, hidrégeno, helio y potasio. Esta
resonancia y la falta de atmésfera en Mercurio hace que la temperatura entre dia y
noche varie mas que en cualquier otro planeta del sistema solar, yendo desde 100 K
(-173°C) en la noche, hasta 700 K (427° C) durante el dia en las regiones ecuatoriales.
Las regiones polares siempre estan a menos de 180 K (-93° C). La inclinacion axial
de Mercurio (el dngulo entre su eje de rotacién y su plano orbital) es la menor de
todos los planetas del sistema solar (0.01°) y como consecuencia, Mercurio no tiene
estaciones.
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Gravedad 2.1.1: Aproximaciones

En Fisica, hacemos aproximaciones para generar modelos que nos permiten
explicar el universo. Una aproximacién que usamos frecuentemente es la
de objetos puntuales. La fuerza de gravedad es una fuerza central que se
manifiesta desde el centro de masa de un objeto al centro de masa de otro, de
tal forma que podemos considerar a cada objeto como un punto que acarrea
toda su masa. Cuando no podemos usar la aproximacién de objetos puntuales,
tenemos que considerarlos como objetos extendidos, y aparecen fuerzas de
superficie, como la friccién y las fuerzas de mareas.

Venus: el gemelo de la Tierra

Venus es el segundo planeta desde el Sol (0.7 UA) y el planeta mds cercano a la
Tierra. Venus es uno de los dos planetas del sistema que rota en sentido opuesto a la
rotacion de los demads planetas del sistema solar; el otro es Urano. A este movimiento se
le conoce como movimiento retrégrado y como consecuencia de esto, si un habitante en
la superficie de este planeta observase el movimiento aparente del Sol, se darfa cuenta
que sale por el oeste y se oculta por el este. La razén del movimiento retrégrado no se
conoce con claridad, pero se piensa que puede haber sido producto de una colisién
durante el periodo de formacién de Venus con otro cuerpo del sistema. Después de
la colisién, Venus habria desacelerado y cambiado su direccién de rotacién. Un dia
en Venus equivalen a 243 dias terrestres y un aflo, a 225 dias, lo que significa que en
Venus, un dia es més largo que un afio.

Venus ha sido llamado el gemelo de la Tierra por la similitud en sus dimensiones
y masa, a pesar que su atmoésfera es totalmente distinta a la nuestra. El1 98 % de
la atmdsfera de Venus es diéxido de carbono (CO,), con capas de nubes de acido
sulfirico (H,SO4) y didxido de azufre (SO;). El alto porcentaje de CO, y la presencia
de acido sulftirico son consecuencia de su intensa actividad volcanica. Estos gases
crean condiciones para un intenso efecto invernadero que se manifiesta en la constante
y elevada temperatura de la superficie del planeta, 735 K (462 °C), convirtiéndolo en
el planeta m4s caliente del sistema solar. Los compuestos de las nubes son altamente
reflectantes, por ello, Venus es el planeta mds brillante visto de la Tierra, y es el
tercer objeto celeste mas brillante del cielo visto desde nuestro planeta. Simulaciones
climatolégicas estiman que hace 3 mil millones de afios Venus puede haber tenido
agua liquida y condiciones habitables por 700-750 millones de afios [15].

Unidades 2.1.1: Billon

En el mundo de habla hispana, un billén equivale a 10'2. En el mundo de habla
inglesa, un billén equivale a 10°, lo que en espafiol equivale a mil millones
o un millardo. Esta diferencia la debemos tomar en cuenta al leer literatura
cientifica en inglés. El prefijo giga siempre significa 10°.

Tierra: el planeta azul

Nuestro planeta Tierra es el Unico planeta que conocemos con agua liquida y vida
en su superficie. Por definicion, la Tierra se encuentra a 1 UA del Sol, dentro de la
zona habitable de esta estrella. Su radio ecuatorial es de 6374 km, y en los polos
es 22 km menor. Esta diferencia se debe a la rotacion de la Tierra, pues un punto
en el Ecuador se mueve mds distancia que un punto cerca al polo durante el mismo
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periodo de rotacion, haciendo que la velocidad y la fuerza centrifuga sean mayores
en el Ecuador. La Tierra completa una rotacion alrededor de su eje en 23 horas y 56
minutos. La érbita de la Tierra es casi circular, con una excentricidad de 0,0167 y
un periodo orbital de 365,25 dias. Ese cuarto de dia extra es la causa de que cada
cuatro afios se afiada un dia mas al calendario, lo que da origen a los afos bisiestos. La
inclinacién de 23,45° del eje de rotacién de la Tierra con respecto al plano de su drbita,
produce las estaciones. Por la segunda ley de Kepler y la drbita circular de la Tierra,
las cuatro estaciones tienen casi la misma duracién. Con una masa de 5,972 x 10%*kg,
la Tierra es el planeta rocoso mds masivo del sistema solar. Posee un tnico satélite
natural, la Luna, que posiblemente se form6 como consecuencia de un impacto.

La atmdsfera de la Tierra estd compuesta principalmente por nitrégeno (78 %),
oxigeno (21 %) y otros gases como argén, didxido de carbono y neén. Cuando la luz
solar llega a la atmdsfera y atraviesa estas moléculas, ellas absorben ciertas longitudes
de luz y reflejan con mayor intensidad la luz de color azul, por ello vemos al cielo de
ese color. La atmdsfera también afecta el clima global a largo plazo y el clima local a
corto plazo y nos protege de gran parte de la radiacién dafiina proveniente del Sol.

Unidades 2.1.2: Unidad Astronomica (UA)

Una Unidad Astronomica (UA) es la distancia promedio entre la Tierra y el
Sol y equivale a 1,5 x 107 km.

Marte: el planeta rojo

El radio de Marte es aproximadamente la mitad del de la Tierra y su eje de
inclinacién es de 25° respecto a su plano orbital, por ello, Marte presenta estaciones
al igual que en la Tierra. Sin embargo, la 6rbita de Marte es mucho mas excéntrica
(e =0,0935) que la terrestre, lo cual lleva al planeta bastante mas lejos del Sol durante
el verano en el polo sur, haciendo que el polo sur esté mds frio que el polo norte
durante esa estacién. Marte posee casquetes polares formados por hielo seco (CO; en
estado solido) y hielo ordinario, los cuales varfan en drea dependiendo de la estacién
del planeta. Mediciones del Rover Spirit de 1a temperatura en Marte registran extremos
de —153° (120K) a 20° (210 K) en su superficie, ademds de fuertes vientos de mds de
100 m/s que arrastran grandes cantidades de polvo.

Marte tiene un décimo de la masa de la Tierra (6,39 x 10 kg) y 62,5 % menos
gravedad que la Tierra, entonces si una balanza marca 60 kg para una persona en
la Tierra, marcaria 22.5 kg en Marte. La baja masa y gravedad superficial de Marte
ocasiona que su atmdsfera sea poco densa y relativamente delgada (30 km aproxima-
damente). A pesar de estar compuesta principalmente por CO,, el efecto invernadero
no es tan significativo en la atmésfera de Marte. En la superficie se observan matices
de colores entre marrones, dorados y rojos, pero es conocido como el planeta rojo
debido a la oxidacion del hierro en las rocas y la superficie. Marte tiene dos satélites
naturales, Fobos y Deimos, los cuales tienen caracteristicas mds similares a asteroides
que a otras Lunas del sistema solar, indicando que probablemente fueron capturados
por el campo gravitatorio del planeta [16].

Unidades 2.1.3: Unidades solares (®)

Las cantidades con las que nos encontramos en astronomia estelar son tan
grandes que es conveniente definir unidades con respecto al Sol. Por ejemplo,
una masa solar equivale a 1 M, = 1,989 x 10**kg.
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Figura 2.3: Planetas gaseosos. De izquierda a derecha: Jdpiter, Saturno, Urano y
Neptuno [Crédito: NASA].

Japiter: el gigante gaseoso

Jupiter es el planeta més grande del sistema solar, siendo su radio 11 veces el radio
terrestre. También es el mds masivo, con una masa de 1,898 x 10%” kg, que equivale a
0,1 % de la masa del Sol y a 2,5 veces la masa de todos los demds planetas del sistema
solar juntos. Jupiter es tan masivo, que el centro de gravedad de Jupiter y el Sol se
encuentra fuera del Sol, a una distancia de 1,068 R, desde el centro del Sol.

Su periodo de rotacién es el mds corto de los planetas, con dias que duran solo 9
horas y 55 minutos. Esta rotacién también es responsable de crear fuertes vientos en su
atmoésfera que separan los gases causando las bandas alternantes de color paralelas a
su ecuador, las cuales se mueven en direcciones opuestas creando vortices y remolinos
turbulentos. La Gran Mancha Roja, uno de estos vortices, es una tormenta persistente
por mds de 300 afios aproximadamente del tamaiio de la Tierra.

La atmésfera de Jupiter contiene hidrégeno (86 %) y helio (13,6 %) principalmente
y es mds similar a la atmdsfera del Sol en cuanto a composicién que a las de los
planetas rocosos. Ademds también contiene agua, metano (CHy), sulfuro de hidrégeno
(H»S), amoniaco (NH3) y fosfano (PH3). Sin embargo, ain no existe una teoria que
describa la dindmica atmosférica de Jupiter.

El planeta parece no tener una superficie sélida, causando una conveccion vertical
a través de todas sus capas. Es posible que exista un niicleo sélido de hierro y niquel
del tamafio de la Tierra, que se vuelve difuso hacia capas mds superficiales. Este
nicleo estaria rodeado por una capa de hidrégeno liquido metalico, donde la tempe-
ratura superaria los 10000 K y la presion estaria a 3 millones de atmésferas. Estas
condiciones de presién provocan que el gas hidrégeno se configure en una estructura
metalica, reticular, o cristalina de protones con electrones libres.

Jupiter irradia el doble de energia que recibe del Sol, lo que parece indicar que el
planeta continda en su proceso de contraccién gravitacional como consecuencia de su
formacion. Cuenta con un anillo tenue y mds de 60 satélites naturales, de los cuales
Io, Ganimedes, Calisto y Europa son los més grandes, habiendo sido observados por
primera vez por Galileo Galilei con la invencién del telescopio.

Saturno: el seior de los anillos

Saturno es el segundo planeta mas grande del sistema solar con un radio 9 veces
el terrestre y una masa 95 veces la de la Tierra (5,68 x 10%° kg). Esto hace que su
densidad sea 0.687 g/cm?, lo que quiere decir que Saturno podria flotar en el agua si
tuviéramos un contenedor suficientemente grande. Su periodo de rotacién dura 10
horas y 45 minutos, lo cual ocasiona una forma esferoide aplanada en los polos al
igual que en Jupiter. Su eje de rotacién estd inclinado 27° respecto a su plano orbital
por lo que los polos norte y sur pueden ser observados cada 15 afios.

La caracteristica que mas resalta de este planeta es el sistema de anillos que lo
rodea en su plano ecuatorial. Los anillos estdn hechos de hielo de agua y el tamaiio de
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Figura 2.4: La imagen representa la escala aproximada del tamafo de los planetas
enanos, sin considerar el orden en las distancias al Sol. Solo las imadgenes de Plutén
y Ceres corresponden a fotografias, mientras que Eris Haumea y Makemake son
modelos hechos con predicciones matematicas. [Crédito: NASA]

las particulas oscila entre micras y trozos del tamafio de un camién. La razén de su
origen es ain desconocido: se creia que era particulas residuales de la formacion del
planeta, pero datos recientes enviados por la sonda Cassini podrian indicar que estos
anillos se formaron después que el planeta.

La atmésfera de Saturno tiene aproximadamente un 75 % de hidrégeno y un
25 % de helio con trazas de otras sustancias como metano, amoniaco y hielo de agua
formando neblinas. Su estructura interna es similar a la de Jupiter, aunque la capa de
hidrégeno metdlico es de menor grosor. Saturno irradia 2,8 veces mds calor del que
recibe del Sol en longitudes de onda infrarrojas, pero ya que tiene una masa menor a
la de Jupiter, se cree que el origen de su energia interna es distinto.

Urano: el planeta lateral

Urano tiene un radio sé6lo 4 veces el radio terrestre y una masa 14,5 veces la
masa de la Tierra, lo que le confiere la segunda densidad m4s baja del sistema solar,
después de Saturno. La inclinacién de su eje de rotacion es de 98° respecto a su plano
orbital, posiblemente a causa de una colisién. Debido a esta caracteristica, los polos
estdn iluminados o en oscuridad durante décadas: cuando el Sol brilla directamente
sobre un polo, sumerge a la otra mitad del planeta en un oscuro invierno de 21 afios
aproximadamente. El periodo de rotacién, confirmado por las mediciones del Voyager
2 en 1986, es de 17,3 horas.

Neptuno: el planeta mas lejano

Su existencia fue predicha por el astrénomo francés Urbain Le Verrier en 1845
dadas irregularidades observadas en la 6rbita de Urano con respecto a predicciones de
la ley gravitacional de Newton. Al afio siguiente, el planeta fue observado a solo 1° de
la posicion predicha. A Neptuno le demora 165 afios en dar una vuelta alrededor del
Sol, y segtn los datos del Voyager 1, su periodo de rotacién es de 16 horas. Su eje
de rotacioén estd inclinado 29° con respecto al plano orbital por lo que experimenta
estaciones como los otros planetas de similar oblicuidad. Sin embargo, cada estacién
dura més de 40 afios debido a su 6rbita de 30 UA.

Los planetas enanos

Desde la década de 1990, se descubrieron varios objetos mds alld de la 6rbita de
Neptuno (objetos trans-Neptunianos), algunos de los cuales eran incluso més grandes
que Plutén. Plutén siempre ha sido un planeta peculiar, con una érbita altamente
excéntrica (e = 0,2488) que hace que su distancia al Sol varie entre 30-49 UA, a
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Figura 2.5: (Izquierda) Cometa NEOWISE, pasando por cielo peruano [Crédito: José
y Hugo Santivafiez, Observatorio y Planetario Discovery, Pert]. (Centro) Asteroide
Bennu [Crédito: NASA]. (Derecha) Meteorito caido en Tambo Quemado, Ayacucho,
Pert; muestra del Museo Nacional de Historia Natural [Crédito: INGENMET].

veces moviéndose dentro de la érbita de Neptuno. Plutén, a diferencia de los gigantes
gaseosos, es un planeta relativamente pequefio y principalmente rocoso, con una masa
de 0.002 veces la masa de la Tierra y 0.19 veces su radio. Es decir, Plutén es més
parecido a los objetos trans-Neptunianos descubiertos recientemente que a los planetas
gaseosos del sistema solar que se encuentran cerca a él. Por esta razon, la IAU declaré
en el 2006 una nueva definicién de planeta, suplementandola con una definicién de
planeta enano. Para llamarse planeta, un objeto debe cumplir con 3 requisitos:
1. Debe orbitar alrededor del Sol (no alrededor de cualquier otra estrella)
2. Debe contar con suficiente masa para estar en equilibrio hidrostitico para
adoptar una forma casi esférica
3. Debe ser lo suficientemente grande para haber “limpiado” la vecindad de su
orbita, es decir, debe ser el objeto mds prominente a su distancia del Sol
Bajo esta definicion, si movemos a la Tierra mds alld de la 6rbita de Neptuno, jno
la llamarfamos planeta! En el caso de Plutén, éste no cumple con la tercera condicidn.
Los planetas enanos son aquellos que cumplen con los dos primeros requisitos. La
IAU reconoce a cinco planetas enanos en nuestro sistema solar: Ceres, Plutén, Eris,
Haumea y Makemake.

Cometas, asteroides y meteoroides

Los cometas son “bolas de nieve sucias” que vienen a visitarnos desde las partes
maés alejadas de nuestro sistema solar: el cinturén de Kuiper (30-50 UA) y la nube
de Oort (2 000-200 000 UA). Estos son reservorios de rocas sobrantes de cuando se
formaron los planetas del sistema solar. Los cometas estdn formados por rocas, polvo
y hielo, con un nicleo de hielo de unos pocos kilémetros de didmetro. A medida que
se acercan al Sol, el calor hace que el hielo se sublime, creando una formando una
cola larga y brillante llamada “coma”.

A diferencia de los cometas, los asteroides vienen del cinturén de asteroides que
se encuentra entre las orbitas de Marte y Jupiter (2,2 — 3,2 UA). Los asteroides estan
compuestos principalmente por roca y polvo y no contienen hielo por encontrarse mas
cerca al Sol. El enorme campo gravitacional de Jipiter en cercania al de Marte evita
que los fragmentos de roca en el cinturén de asteroides se coagulen para formar un
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Cinturén de Kuiper Nube de Oort

Figura 2.6: Ilustracién que muestra los dos reservorios principales de cometas en el
Sistema Solar, el Cinturén de Kuiper, a una distancia de 30 a 50 UA, y la Nube de
Oort, que puede extenderse hasta 200 000 UA del Sol. Se piensa que el cometa Halley,
uno de los cometas mds famosos proviene de la Nube de Oort [Crédito: ESA].

planeta nuevo, aunque la masa total de todos los asteroides combinados es menor que
la de la Luna. La mayoria de éstos no representan ningin peligro, siempre y cuando
pasen a una distancia mayor a 0,5 UA de la Tierra. Ain no queda claro si fue un
asteroide o cometa (10 — 80 km de didmetro) el que impact6 la Tierra hace 65 millones
de afios y extingui6 a los dinosaurios.

Los meteoroides son fragmentos pequefios de roca, provenientes de colisiones
de cometas y asteroides. Pueden ser rocosos, metdlicos o una combinacién de ambos.
Se le llama meteoro a un meteoroide que ingresa a la atmdsfera. La friccion del aire
erosiona al meteoro por la alta velocidad a la que cae y se puede ver como una estrella
fugaz. Si el meteoro logra impactar con la Tierra, recibe el nombre de meteorito.

¢Como se formo el sistema solar?

La composicién y ubicacién de los componentes del sistema solar nos ayuda a
entender su formacién como consecuencia de la formacién del Sol. Notamos que el
Sol es el objeto con mayor masa del sistema solar y por lo tanto, el que ejerce la mayor
influencia gravitacional sobre los demds objetos. También es la fuente principal de
energia para todos los objetos del sistema solar. Los planetas rocosos son de menor
tamafios que los gaseosos y se encuentran entre el Sol y Jupiter. A partir de Jupiter,
todos los planetas son gaseosos.

Luego de la formacién del Sol hace 4 600 millones de afios, quedd una nube de
polvo y gas que giraba a su alrededor. El calor del Sol evapora la mayoria de los
compuestos volétiles en su cercania, dejando rocas y polvo de donde se formaron
los planetas rocosos o terrestres. Fragmentos de polvo y rocas chocan unos contra
otros en colisiones ineldsticas formando fragmentos cada vez mas grandes, hasta
eventualmente llegar al tamafio de un planeta. Creemos que el mismo proceso ocurrié
con los planetas gaseosos para formar un nicleo rocoso y luego adquirir una atmésfera
gaseosa recolectando gases durante su Orbita gracias a su propia gravedad. Estos
planetas, al estar més alejados del Sol, se encuentran en una zona de menor temperatura
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La Ley de los Periodos de Kepler
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Figura 2.7: La grafica muestra la proporcionalidad entre el cuadrado del periodo orbital
y el cubo del semieje mayor comprendida en la tercera ley de Kepler [Crédito: imagen
adaptada de HyperPhysics].

con un reservorio con mayor cantidad de gases. Hoy en dia, las orbitas de los planetas
estan alineadas (+3°) con el plano ecliptico definido por la 6rbita de la Tierra alrededor
del Sol. Esto nos indica que los planetas se originaron de un mismo disco.

Los cometas, asteroides y meteoritos son restos de rocas que no lograron formar
parte de un planeta, y ofrecen pistas sobre el origen del agua y las materias primas
que hicieron posible la vida en la Tierra.

Recurso TIC 2.2.1:

En el siguiente enlace: https://phet.colorado.edu/sims/html/
gravity-and-orbits/latest/gravity-and-orbits_en.html puede
encontrar una simulacidn interactiva para investigar los pardmetros que definen
una 6rbita estable.

Orbitas

Todos los objetos del sistema solar siguen una trayectoria alrededor del Sol,
enteramente definida por su gravedad. Los antiguos griegos y egipcios creian que la
Tierra era el centro del universo y que todos los planetas y estrellas giraban en torno a
ella. En el siglo XII, astrénomos drabes fueron los primeros en sugerir que los planetas
se movian como consecuencia de un intercambio de energia. En 1543, el modelo de
Nicolaus Copernicus postulaba que los planetas giraban en torno al Sol. Sin embargo,
entre 1609 y 1616, Johannes Kepler le dio sentido a los datos de posiciones planetarias
de Tycho Brahe, resumiendo sus movimientos en tres leyes.


https://phet.colorado.edu/sims/html/gravity-and-orbits/latest/gravity-and-orbits_en.html
https://phet.colorado.edu/sims/html/gravity-and-orbits/latest/gravity-and-orbits_en.html
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Figura 2.8: (Derecha) El médulo lunar con el que descendieron a la superficie lunar
los tripulantes del Apolo 11 [Crédito: NASA]. (Izquierda) El satélite Sputnik durante
pruebas técnicas [Crédito: ROSCOSMOS].

Gravedad 2.3.1: Leyes de Kepler

1. Ley de orbitas: los planetas se mueven en 6rbitas elipticas con el Sol
en uno de los focos.

2. Ley de areas: los planetas recorren dreas iguales en tiempos iguales.
Las dreas estdn definidas por el vector que une al Sol y al planeta en
cuestion.

3. Ley de periodos: el cuadrado del periodo de traslacién de un planeta
(P) es proporcional al cubo del semieje mayor de su 6rbita (a).

P’ =<’ 2.1

. J

En el siglo XVII, al postular Isaac Newton su ley de gravitacion universal, logré

explicar las leyes empiricas de Kepler como manifestaciones de la gravedad:

1. Ley de 6rbitas: los planetas se mueven en Orbitas elipticas como resultado de
la proporcionalidad inversa de la distancia al cuadrado. Podemos pensar que
el planeta esta “‘cayendo” hacia el Sol de la misma forma que una pelota cae
hacia el piso, pero como el planeta tiene una velocidad tangencial en su 6rbita,
entonces continda avanzando.

2. Ley de dreas: los planetas cubren dreas iguales en tiempos iguales como con-
secuencia de la conservacién de momento angular: cuando el planeta estd mas
cerca al Sol, se mueve més rdpido y cuando se aleja del Sol se mueve mds lento.

3. Ley de periodos: la constante de proporcionalidad en la ley de periodos es la
constante de gravitacion universal, G.

P? = <2(7;> a (2.2)

2.4 Exploracion del sistema solar

Durante la guerra fria entre Estados Unidos y la Unidn Soviética en la década de
1960, ambas partes buscaban mejorar su tecnologia en vuelos espaciales. Durante esta
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época fueron lanzadas misiones tripuladas y no tripuladas para explorar el sistema
solar. Aqui detallamos algunas de las misiones mds importantes:

1.

Sputnik-1 (1957): Es el primer satélite artificial del mundo puesto en 6rbita,
tenia aproximadamente el tamafio de una pelota de playa (58 cm de didmetro)
y su masa era solo de 83,6 kg. Este lanzamiento marcé el comienzo de nuevos
desarrollos politicos, militares, tecnolégicos y cientificos.

Apolo XI (1969): Apolo fue un programa disefiado para la exploracion lunar
que constd de 11 misiones, de las cuales la primera en pisar suelo lunar fue
el Apolo 11. Los astronautas lograron traer muestras de rocas lunares para su
estudio, con las cuales se pudo determinar, por ejemplo, que la edad de la Luna
es similar al de la Tierra.

Pioneer (1972): Fue la primera nave espacial en viajar a través del cinturén
de asteroides y la primera nave espacial en realizar observaciones directas y
obtener imégenes de cerca de Jupiter. Dejo de enviar sefiales en 2003.
Voyager 1 y II (1977): Esta mision cuenta con dos satélites gemelos lanzados
al mismo tiempo que contindan viajando por el sistema solar. Voyager I tenia
como misién principal la exploracién de las atmdsferas de Jupiter y Saturno,
gracias a la cual se descubrieron los volcanes en lo y nos brind6 detalles de la
complejidad de los anillos de Saturno. Desde el 2012, el Voyager I alcanz6 el
espacio interestelar y se encuentran a una distancia de 40 UA.

Cassini (1997): Esta nave espacial no tripulada se dedic6 a explorar princi-
palmente a Saturno y sus lunas. , con los datos enviados se pudo observar el
hexdgono polar de nubes que tiene este planeta, y puso a Encelado, una de sus
lunas, como candidata a albergar vida. La mision culminé el 2017.

Juno (2011): Es una sonda enviada para explorar Jupiter. El principal objetivo
es comprender el origen y la evolucién de Jupiter, con los datos enviados se
esperar describir mejor la atmésfera y magnetésfera de este planeta gigante. La
misién terminard en el 2025.
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(3. Estrellas

Las luces brillantes que la humanidad ha observado con asombro desde tiempos
antiquisimos en una noche despejada son lo que hoy en dia conocemos como estrellas.
Las estrellas no son mds que otros soles similares al nuestro en su naturaleza, con
propiedades fisicas casi enteramente determinadas por su masa. En este capitulo
vamos a hablar sobre las estrellas, brindando una perspectiva general sobre el estudio
de estas, mostrando sus caracteristicas generales y las leyes que las gobiernan.

¢Como funcionan las estrellas?

Las estrellas son gigantes esferas de plasma de hidrégeno y helio que se mantienen
unidas gracias a su propia gravedad. El plasma es un estado de la materia que ocurre
cuando un gas se calienta a temperaturas tan altas que sus dtomos se han ionizado, de
tal forma que los electrones, neutrones y protones se encuentran libres. La gravedad
de las capas superiores de la estrella hace que la presion se incremente hacia el nticleo,
y como consecuencia, también incrementa la temperatura. Las altas temperaturas y
presiones en el nicleo de una estrella crean las condiciones idéneas para la fusién
de dtomos de hidrégeno en helio y esta reaccion nuclear expulsa radiacién que se
dirige del nicleo hacia la superficie. El continuo balance de la fuerza de gravedad
(que apunta hacia adentro) y la presion termal causada por la fusién de hidrégeno (que
apunta hacia afuera) hace que las estrellas se mantengan del mismo tamafio emitiendo
una cantidad constante de energia por millones de afios. A esta lucha constante entre
la fuerza de gravedad y la presién termal de la estrella, se le conoce como la ley de
equilibrio hidrostatico (Figura 3.2).

Imagen de encabezado: Por la rotacién de la Tierra las estrellas parecen girar en torno al polo
norte celeste. Fotograffa de larga exposicion tomada en el Observatorio El Teide, Islas Canarias, Espaiia
[Crédito y copyright: Gabriel Funes].
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El motor: la fusidon de hidrégeno

Las estrellas generan energia a través de la fusion de dtomos de hidrégeno en helio.
Estas estdn compuestas de ~ 90 % hidrégeno, ~ 10 % helio y trazas de otros elementos.
Los astrénomos llamamos “metales” a todos los elementos con nimeros atdémicos
mayores a 2 que corresponde a helio por la gran abundancia de hidrégeno y helio en
el universo. Todos los elementos quimicos que constituyen el universo fueron creados
en el ndcleo de las estrellas (nucleosintesis estelar) o en eventos altamente energéticos
(supernovas, fusién de estrellas de neutrones, etc.), excepto por los elementos mas
ligeros (hidrégeno, helio y litio) que fueron creados durante el Big Bang.

Fisica 3.1.1: Introduccion a la fisica de particulas

Recordemos que en el universo hay 3 particulas principales que forman los
4tomos: protones, neutrones y electrones.

El protén y el neutrdn tienen casi la misma masa, con la diferencia de que el
proton tiene carga positiva y el neutrén tiene carga neutra. El electron tiene
una masa casi 2 mil veces menor que el protdn y neutrén, pero tiene una carga
negativa igual a la del protén. Lo que dicta la identidad de cada elemento
quimico es el nimero de protones (también llamado nimero atémico), por
ejemplo, el hidréogeno (H) tiene 1 protdn, el helio (He) tiene 2 protones y el
hierro (Fe) tiene 56 protones.

La principal via de produccién de energia para estrellas como el Sol es la cadena
protén-protén. La fusion de cuatro dtomos de hidrégeno produce un dtomo de helio
y energia en un proceso llamado la cadena protén-protén. Se necesitan entre 100 mil
y 1 millén de afios para que la energia generada en el centro de la estrella se irradie
al espacio, es decir, el tiempo que le toma a un fotén producido en el niicleo de una
estrella para llegar a la superficie del Sol. En el ambiente ionizado de las estrellas, un
atomo de hidrégeno tiene solo un protén. Este complejo proceso se resume en tres
pasos principales:

1. Dos protones se fusionan para crear deuterio o hidrégeno pesado, liberando
un “positrén” (una particula con la misma masa de un electrén pero con carga
positiva) y un neutrino (una particula muy ligera). Uno de los protones se
convierte en neutrén al liberar al positrén, lo que hace que el nicleo restante
consista de un protén y un neutrén. Este nicleo tiene la misma carga que el
hidrégeno, pero su masa es el doble, es el hidrégeno pesado o deuterio.

2. Un protdn colisiona con un deuterio para crear energia y helio-3, que es un
is6topo de helio con dos protones y un neutrén. Este helio tiene el mismo
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Figura 3.1: La cadena protén-protén [Crédito: imagen adaptada de CESAR booklet.]

nimero atdmico que el helio comun, pero es mds ligero en masa.
3. Al repetir los pasos 1y 2 otra vez, tenemos 2 atomos de helio-3, los cuales se
fusionan para crear un dtomo de helio comin y dos dtomos de hidrégeno.
En esta cadena, cuatro nicleos de hidrégeno han formado un nicleo de helio.

El tipo de luz: depende de su temperatura

Estrellas més calientes emiten radiacién m4s energética y estrellas més frias emiten
radiacién con menos energia. Como consecuencia, estrellas mds calientes, emiten mas
luz con longitud de onda corta y viceversa. El espectro de emisién de una estrella se
puede representar como la emisién de cuerpo negro. Un cuerpo negro, es un modelo
tedrico definido como un objeto que absorbe y reemite toda la radiacién que recibe,
sin reflejarla ni dispersarla, de tal forma que se calienta y emite radiacién en todas las
longitudes de onda. Sin embargo, lo que caracteriza la radiacién de un cuerpo negro es
su temperatura (independientemente de su forma, material y constitucién interna, jpor
que es un modelo tedrico!). La distribucion de intensidad de radiacién de un cuerpo
negro en longitudes de onda sigue la ley de Planck (Figura 3.3). De hecho el ejemplo
mads cercano y real que tenemos de un cuerpo negro son las estrellas.

Basados en la Figura 3.3, podemos encontrar la longitud de onda en la cual se
alcanza el pico mdximo de intensidad de la ley de Planck (en matématicas, a esa
operacion se le llama derivacién). A esta relacidn se le conoce como la ley de Wien:

P 2,898 x 103 mK
max —— T

3.1

De esta manera demostramos lo que dijimos al inicio: que las estrellas mds
calientes producen radiacién que alcanza su punto maximo en longitudes de onda mas
cortas, mds energéticas y mds “azules”, mientras que las estrellas mds frias producen
radiacién que alcanza su punto mdximo en longitudes de onda més largas, menos
energéticas y mas “rojas”, como se muestra en la Figura 3.3.

La luminosidad: depende de su temperatura

Al sumar la intensidad de la ley de Planck sobre todas las longitudes de onda
emitidas por el cuerpo negro (en matematicas, a esta operacion se le llama integracion),
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Figura 3.2: El balance entre la gravedad que trata de comprimir a la estrella (flechas
verdes) y la presion termal o calor producido por las reacciones nucleares en el nicleo
de la estrella (flechas azules y rojas) se conoce como equilibrio hidrostatico [Crédito:
NASA Science Space Place, https://spaceplace.nasa.gov/].

obtenemos la ley de Stefan-Boltzmann, la cual establece que un cuerpo negro emite
radiacién proporcional a la cuarta potencia de su temperatura:

F=0oT*  06=5678x10Wm 2K (3.2)

Donde F es el flujo del cuerpo negro (en unidades de W /m?), es decir, la energia
total irradiada por unidad de area, T es la temperatura del cuerpo negro (en K), y o es
la constante de Stefan-Boltzmann. Cuando hablamos de estrellas, usamos el término
“temperatura efectiva” (T, sz, en inglés) para referirnos a la temperatura de cuerpo
negro que mejor reproduce a la estrella. Por ejemplo, el Sol tiene una temperatura
efectiva de ~ 6000 K. Una estrella roja como Préxima Centauri, la estrella mas cercana
al Sol, tiene una temperatura efectiva de ~ 3000 K. Por la ley de Stefan-Boltzmann, el
flujo del Sol (F) vendria a ser 16 veces el flujo de Préxima Centauri (Fpc):

4 4
Fy _ 0(6000K) <6000) 16

~ \ 3000

_ - 3.3
Fre  0(3000K)* 3-3)

El flujo lo podemos entender como la cantidad de energia que cruza de forma
perpendicular una unidad de 4rea en una unidad de tiempo. A partir del flujo, podemos
calcular la luminosidad de una estrella, que viene a ser la energia total irradiada por
una estrella en una unidad de tiempo. Mientras que el flujo proveniente de la estrella
depende de la distancia a la que hacemos la medicion (Figura 3.4), la luminosidad es
una propiedad intrinseca de la estrella. Para obtenerla, tenemos que multiplicar el flujo
(que es energia por unidad de drea) por el 4rea de la superficie de la estrella, 47TR?,
donde R es el radio de la estrella:

L=AF = (4nR*)(cT*) (3.4)


https://spaceplace.nasa.gov/
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Figura 3.3: Esta imagen muestra la distribucién de intensidad de radiacién de un cuerpo
negro, conocida como la ley de Planck. A menores temperaturas, el pico de intensidad
de radiacién se encuentra a longitudes de onda mds largas y menos energéticas. A esta
relacién entre temperatura y longitud de onda para el pico de intensidad se le conoce
como ley de Wien [Crédito: E. F. Schubert (Cambridge University Press)].

Figura 3.4: La luminosidad es la energia total que emite la estrella en el centro,
mientras que el flujo depende de la distancia a la que se hace la medicién. Conforme
incrementa la distancia desde la estrella, crece el radio de la esfera y se reduce el flujo,
o la luminosidad por unidad de drea [Crédito: Dale E. Gary (New Jersey Institute of
Technology)].
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La luz visible es la radiacién electromagnética que puede ser detectada por
el ojo humano, aproximadamente 400 nm para la luz violeta hasta 700 nm
para la luz roja. Sin embargo, la luz abarca un rango mucho mds amplio
de longitudes de onda, llamado el espectro electromagnético. Desde ondas
de radio de baja energia con longitudes de onda que se miden en metros,
hasta rayos gamma de alta energfa con longitudes de onda inferiores a 10712
metros, la radiacién electromagnética describe las fluctuaciones de los campos
eléctricos y magnéticos que transportan energia a la velocidad de la luz (que
es de 300000 km/s en el vacio). La luz visible no es inherentemente diferente
de otras partes del espectro electromagnético, con la excepcion de que el ojo
humano puede detectar ondas visibles.

La luz también se puede describir en términos de una corriente de fotones:
paquetes de energia sin masa, cada uno de los cuales viaja a la velocidad de la
Iuz. Un fotén es la cantidad mas pequefia (cudntica) de energia que puede ser
transportada y equivale a:

E=hv 3.5)

donde E es la energia de un fotén de frecuencia vy h = 6,626 x 1073* T s es
la constante de Planck. Cabe recordar que la frecuencia es la cantidad inversa a
la longitud de onda A y se relacionan a través de la velocidad de la luz, c:

c=Av (3.6)

Comprender que la luz viajaba en cuantos discretos significé el origen de
la teoria cudntica. La luz es algo que escapa de nuestro entendimiento, por
eso usamos modelos de ondas y particulas como convenga [Crédito: imagen
adaptada de Wikipedia/Creative Commons].
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Magnitudes estelares

Casi toda la informacién que los astrénomos han recibido sobre el universo mas
alla de nuestro Sistema Solar proviene del estudio cuidadoso de la luz emitida por
estrellas, galaxias y nubes interestelares de gas y polvo. Nuestra comprensién moderna
del universo se ha hecho posible mediante la medicion cuantitativa de la intensidad de
la luz en cada parte del espectro electromagnético. Sin embargo, antes de observar
estrellas con telescopios, astronomos ancestrales observaban estrellas a simple vista.
El ojo humano ha evolucionado para identificar cantidades en escalas logaritmicas
(a esto se le conoce como la ley de Weber—Fechner, para los curiosos) para asegurar
su supervivencia. Por eso, a simple vista podemos diferenciar entre uno y varios
pumas que nos amenazan, pero nos cuesta ver si hay 30 o 32 alpacas en un rebafio.
De la misma forma, al ver estrellas de diferente brillo, estamos haciendo calculos
logaritmicos sin darnos cuenta.

En Ia seccién anterior aprendimos sobre flujo y luminosidad de forma teérica. En
la prictica, medir cantidades como el radio, la temperatura, o incluso la longitud de
onda al que ocurre el pico de intensidad de una estrella es dificil o imposible. Por esta
razon, los astrénomos se valen de cantidades més accesibles para poder inferir las
propiedades fisicas de una estrella.

La magnitud aparente de una estrella es andloga al flujo

El astrénomo griego Hiparco fue uno de los primeros observadores en catalogar
las estrellas que vio. Hiparco inventé un sistema numérico en escala para describir
cudn brillante es una estrella en el cielo. El asigné una magnitud aparente m =1 ala
estrella mas brillante en el cielo, y dio a las estrellas mds tenues visibles a simple vista
una magnitud aparente de m = 6. Desde los tiempos de Hiparco hasta nuestros dia,
los astronomos han ampliado y mejorado la escala de la magnitud aparente, de modo
que cuanto menor sea el valor de la magnitud aparente, mas brillante es la estrella y
viceversa. Podemos expresar la magnitud aparente de dos estrellas en funcién del flujo
que recibimos de ellas de la siguiente manera:

F
mi —my = —2.5log1o (FD (3.7)

La magnitud absoluta de una estrella es andloga a la luminosidad

Si s6lo sabemos la magnitud aparente de una estrella, no podemos determinar si
estamos viendo a una estrella lejana muy brillante y caliente o una estrella cercana
débil y fria. Podriamos resolver nuestro problema si pudiéramos traer a todas las
estrellas a la misma distancia para comparar sus brillos. La magnitud absoluta (M)
se define como la magnitud aparente de una estrella a una distancia de 10 pc.

d

m—M =5logio| —— (3.8)
10 pc

donde m es la magnitud aparente de la estrella, M es la magnitud absoluta, y d es
la distancia de la estrella desde la Tierra.
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Unidades 3.2.1: Paralaje trigonométrico

El método que usamos para medir distancias a estrellas cercanas se conoce co-
mo paralaje trigonomeétrico, que viene a ser el cambio de posicién aparente
de una estrella con respecto al fondo distante de estrellas “fijas” debido al mo-
vimiento anual de la Tierra. Si estiramos un brazo frente a nosotros, levantamos
un dedo y abrimos y cerramos un 0jo a la vez, vemos como si nuestro dedo se
moviera de derecha a izquierda. De la misma forma, a medida que la Tierra
orbita al Sol, podemos medir la posicién de una estrella con respecto al fondo
de estrellas mds distantes con 6 meses de diferencia. El movimiento aparente
de la estrella cercana forma una linea que viene a ser la base de un tridngulo.
El dngulo opuesto a esta “base” es el doble del paralaje. Por la propiedad de
tridngulos semejantes, ese dngulo es el vértice de otro tridngulo cuya base es
el didmetro de la 6rbita de la Tierra. Como muestra la Figura 3.2.2, podemos
encontrar la distancia a la estrella en parsecs midiendo la tangente del paralaje,
p, en segundos de arco y sabiendo que el radio de la 6rbita de la Tierra es 1 UA:

tanp =~ p = ﬂ 3.9
d

Un parsec es el “paralaje de un arcosegundo”. Al hacer cambios de unida-
des correspondientes de radianes a arcosegundos (1”7 = 1/3600°) y de uni-
dades astronémicas a metros, encontramos que 1 pc = 206265 UA. Incluso
para las estrellas més cercanas, los dngulos de paralajes son mindsculos. Para
Proxima Centauri, la estrella mas cercana al Sol, el paralaje es de tan solo
077687+0"0003. Actualmente, la misién Gaia estd midiendo el paralaje de
10'2 estrellas con precisiones de microarcosegundos [Crédito: imagen modifi-
cada del libro Fundamental Astronomy].

3.3 La huella “dactilar” de una estrella

En 1814, Joseph Fraunhofer, astrénomo, ingeniero y vidriero aleman, puso un
prisma frente a un telescopio y vio que la luz de la estrella Sirius mostraba lineas
oscuras en un orden diferente al de las lineas oscuras del Sol. As{ se dio cuenta que
la razén no podia ser la atmésfera de la Tierra y que eran una especie de firma o
“huella dactilar” de cada estrella. M4s atin, al comparar los espectros de las estrellas
con experimentos de gases calientes en laboratorios de quimica, los cientificos se
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Figura 3.5: Saltos de nivel de energia dentro de un 4&tomo. Cuando un electrén emite
un fotdn, baja de nivel de energia y viceversa [Crédito: Lisseth Gonzales].

dieron cuenta que la luz emitida por ciertos gases correspondian en longitud de onda
a las lineas oscuras. De esta forma se descubrié que las lineas oscuras indicaban los
componentes de la atmdsfera de las estrellas.

Para entender este proceso, tenemos que visualizar la interaccién entre los dtomos
y la luz (Figura 3.5). Los 4tomos estdn compuestos por un nicleo denso que contiene
protones y neutrones y rodeados por “orbitales” de electrones. Los electrones ocupan
ciertos niveles de energia que siguen reglas de mecdnica cudntica. Cuando un electrén
absorbe un fotén de luz, su energia total se incrementa y el electrén tiene que “saltar” a
un nivel mds energético. De la misma forma, si un electrén emite un fotén, su energia
se reduce y tiene que saltar a un nivel menos energético. La energia perdida por el
electrén es llevada por un solo fotén.

Como vimos en la Seccion 3.1.2, un cuerpo negro produce un espectro continuo
(Figura 3.3), como un arco iris sin las lineas espectrales oscuras que vio Fraunhofer.
Un gas denso y caliente o un objeto sélido caliente también produce un espectro
continuo (Figura 3.6), en cambio un gas difuso y caliente produce lineas de emisién
brillantes. Las lineas de emision se producen cuando un electrén hace una transicion
descendiente de una 6rbita de més energia a una 6rbita de menos energia. Por otro
lado, un gas frio y difuso frente a una fuente de espectro continuo produce lineas de
absorcion oscuras en el espectro continuo. Las lineas de absorcién se producen cuando
un electrén hace una transicién de una 6rbita de menor a una de mayor energia.

El espectro del Sol que observé Fraunhofer nos permite identificar los elementos
que lo componen. El Sol es un cuerpo negro que produce un espectro continuo y
también es un gas caliente que produce lineas de emision. Sin embargo, cuando la luz
producida por el Sol atraviesa su atmdsfera, que es relativamente mads fria, los gases
absorben fotones “quitando” ciertas lineas del espectro (las lineas de Fraunhofer). A la
Tierra nos llega un espectro casi continuo al cual le faltan lineas en longitudes de onda
especificas, que sabemos que corresponden a hidrégeno, helio y otros gases trazas.
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Figura 3.6: En la imagen se observa el espectro continuo (A), el espectro de emision
(B) y el espectro de absorcién (C) de una fuente [Crédito: Carlos Rudamas, El Salvador
Ciencia y Tecnologia (2007)].

Clasificacion espectral

Dado que podemos identificar a las estrellas por su espectro, los astrénomos
disefiaron un sistema de clasificacion estelar basado en espectros. El esquema de
clasificacion espectral de las estrellas usado actualmente fue desarrollado por el
Observatorio de Harvard a inicios del siglo XX. El trabajo fue iniciado por Henry
Draper, quien en 1872 tom6 la primera fotografia del espectro de la estrella Vega. Més
adelante, Mary Anna Draper, viuda de Draper, don¢ el el equipo de observacién junto
una a una suma de dinero al Observatorio para continuar con el trabajo de clasificacion.

La mayor parte de la clasificacion fue realizada por Annie Jump Cannon , junto
con un grupo de astrénomas, usando espectros de prisma tomados en Perd. El catdlogo
Henry Draper (HD) fue publicado en 1918 - 1924. Este contenia 225 estrellas hasta
una magnitud de 9. En total 390 estrellas fueron clasificadas por las “computado-
ras” de Harvard. La clasificacion espectral estaba denotada por letras maytsculas
(O-B-A-F-G-K-M), de acuerdo a su temperatura. La secuencia abarca desde la méas
caliente (tipo O) hasta la m4s fria (tipo M) como se muestra en la Figura 3.7. En la
actualidad, se han afiadido las letras L, T e Y continuando la secuencia més alld de M,
las cuales representan a las enanas marrones [22, 23]. El Sol es una estrella de tipo
G2.

Historia 3.4.1: Las computadoras de Harvard

Se le conoce como “las computadoras de Harvard” a un grupo de mujeres
quienes trabajaban calculando, clasificando e investigando placas fotogréficas
de estrellas de todo tipo espectral tomadas en los observatorios de Harvard en
Cambridge, Massachusetts (E.E.U.U.) y Carmen Alto en Arequipa, Perd. Entre
las figuras mas representativas de este grupo tenemos: Williamina Fleming,
Annie Jump Cannon, Henrietta Swan Leavitt, Cecilia Payne-Gaposchkin y
Antonia Maury.
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Figura 3.7: Espectros 6pticos de acuerdo al tipo espectral. Las estrellas mds calientes
emiten luz en longitudes de onda mds cortas y viceversa, tal como descrito por la ley
de Wien [Crédito: imagen adaptada de KPNO 0.9-m Telescope, AURA, NOAO, NSF].

La tabla periédica de las estrellas

Alrededor de 1910, Ejnar Hertzsprung y Henry Norris Russell estudiaron la
relacién entre el tipo espectral de las estrellas y su magnitud absoluta. Ellos descu-
brieron que les estrellas se organizan de acuerdo a su temperatura en el diagrama
de Hertzsprung-Russell (Figura 3.8), que usa el color de las estrellas en el eje x y la
luminosidad o magnitud absoluta en el eje y. A partir de la ubicacién de una estrella en
el diagrama de HR se puede conocer su luminosidad, tipo espectral, color, temperatura,
masa, radio, metalicidad, edad e historia evolutiva. El lugar que ocupan las estrellas en
el diagrama HR se llama la secuencia principal. A continuacién describimos algunas
propiedades fisicas de las estrellas organizadas en el diagrama HR:

1. Color/Temperatura/Tipo espectral: dado que las estrellas mds calientes emi-
ten luz en longitudes de ondas mds energéticas (ley de Wien), su color tiende al
azul y se ubican en el lado izquierdo del diagrama, mientras que las estrellas
mds frias se ubican al lado derecho. De acuerdo a la morfologia de su espectro,
las estrellas se clasifican en tipos espectrales O-B—A-F-G-K-M, que también
indican una clasificacion en temperatura. De este modo, las estrellas tipo O se
encuentran en el lado izquierdo del diagrama y las estrellas tipo M en el lado
derecho.

2. Brillo/Luminosidad/Magnitud absoluta: por la ley de Stefan-Boltzmann, la
temperatura de una estrella influye en su produccién total de energia. Por lo
tanto las estrellas mds calientes son también las mas luminosas y se ubican en
la parte superior del diagrama, mientras que las estrellas mds frias y menos
luminosas se ubican en la parte inferior.

3. Masa: la propiedad fundamental de las estrellas es su masa, a partir de la cual
se determinan todas las demds propiedades fisicas. Mientras mayor sea la masa
de una estrella, mayor serd su temperatura efectiva. Por lo tanto, en el diagrama
HR, las estrellas de mayor masa se encuentran hacia el lado izquierdo y las
estrellas de menor masa, al lado derecho.

4. Radio: para las estrellas en la secuencia principal, a mayor masa, mayor radio,
de tal forma que la estrellas mds grandes se ubican en la parte superior y las
estrellas més pequeiias, en la parte inferior del diagrama.

Las estrellas “ingresan” al diagrama de HR cuando después de su formacién

logran estabilizar su tasa de fusién de hidrégeno dependiendo de su masa inicial. Una
vez que encuentran su lugar en el diagrama de HR, se quedan en el mismo punto la
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Figura 3.8: El diagrama Hertzsprung-Russell muestra la secuencia principal donde se
ubican estrellas durante la parte de su vida donde fusionan hidrégeno en su nicleo.
Las estrellas mas masivas son mds luminosas y de mayor temperatura, mientras que
las estrellas menos masivas presentan temperaturas mas bajas y son menos luminosas
[Crédito: Ricardo J. Tohmé].

mayor parte de su vida, hasta las tltimas etapas de su evolucion cuando se les acaba
el combustible que tienen para producir luz. Solo cuando las estrellas evolucionan a
estrellas gigantes y enanas blancas, cambian su posicidn en el diagrama de HR.

Recurso TIC 3.5.1:

Ingrese al siguiente enlace: http://astro.unl.edu/mobile/HRdiagram/
HRdiagramStable.html y varie el radio, color y temperatura de una estrella
para observar en que regién del diagrama de HR se encuentra.

La vida de las estrellas
¢Como nacen las estrellas?

Las estrellas se forman en nubes de gas y polvo, llamadas nebulosas o nubes
moleculares (Figura 3.9). Las nubes moleculares se extienden por 20-200 pc, a una
temperatura promedio de 10K y estdn compuestas por varios millones de masas
solares de gas y polvo. Las nubes moleculares se estabilizan compensando su propia
gravedad con el movimiento termal de las particulas que la componen. Sin embargo,
perturbaciones en la nube pueden ocasionar una reaccién en cadena donde la gravedad
“gana” en escalas locales y partes de la nube colapsan en fragmentos individuales.


http://astro.unl.edu/mobile/HRdiagram/HRdiagramStable.html
http://astro.unl.edu/mobile/HRdiagram/HRdiagramStable.html
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Figura 3.9: La nebulosa cabeza de caballo es un “semillero” de estrellas [Crédito:
NASAL.

Estos fragmentos o “nucleos” alcanzan densidades mas altas que el material que
los rodea y por su propia gravedad logran atraer material que incrementa su masa total
y la temperatura de su interior. La adicién y choque de estos fragmentos nuevos hace
que el nicleo empiece a girar y para conservar momento angular, se achata formando
un disco protoestelar. En la regién central se encuentra la protoestrella, que continua
atrayendo mds materia del disco y reduciendo su tamafio. Cuando el interior de la
protoestrella alcanza unos 13 millones de Kelvin, se inicia la fusién de hidrégeno y ha
nacido una estrella. Todo este proceso dura alrededor de un millén de afios. Se cree
que el material que queda del disco contribuye a la formacién de planetas.

¢Qué pasa si no hay suficiente masa para iniciar la fusion de hidréogeno?

Si una estrella en formacién tiene una masa de 8 % la masa del Sol (0.08 M)
0 menos, no logrard llegar a las temperaturas y presiones necesarias para iniciar y
mantener la fusién de hidrégeno en su niicleo. En este caso, su propia gravedad
comprime el objeto hasta mds o menos el radio de Jupiter, que es alrededor de 10 %
del radio del Sol. Estos objetos se llaman enanas marrones.

¢Como mueren las estrellas?

La vida y evolucién de una estrella depende enteramente de su masa. Estrellas
mads masivas requieren una alta tasa de fusién nuclear para mantener una alta presion
termal interna y poder contrarrestar su propia fuerza de gravedad. Por esta razén, a
pesar de tener mucha mds masa, utilizan su combustible mds rdpidamente que una
estrella de baja masa y viven vidas mucho mas cortas. Las estrellas tipo O viven en
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Figura 3.10: Evolucién estelar desde la formacion de una estrella en una nebulosa
o nube molecular, hasta su colapso en enana blanca, estrella de neutrones o agujero
negro, dependiendo de su masa inicial [Crédito: Wikipedia, Creative Commons].

promedio 3 millones de afios, mientras que las estrellas tipo M pueden vivir por 10'3
afios, que es ~ 7700 veces la edad del universo. Podemos clasificar el destino final de
las estrellas dependiendo de su masa en tres posibles finales.

Enanas blancas

Las estrellas de masa intermedia (0.5-1.5 M) fusionan hidrégeno en su nicleo
durante millones de afios. Al acabarse el hidrégeno en el niicleo de la estrella, se rompe
el equilibrio hidrostético. La fuerza de gravedad de las capas superiores presiona al
nicleo que ya no genera reacciones nucleares y la estrella se empieza a contraer. Esto
hace que aumente la densidad y temperatura en toda la estrella. Con el incremento de
temperatura, empieza una nueva etapa de fusién de hidrégeno en las capas superiores
de la estrella, haciendo que se expandan y la estrella entra en la fase de gigante roja.
En este momento, la estrella abandona la secuencia principal del diagrama de HR
y se mueve hacia la esquina superior derecha donde residen estrellas muy grandes,
muy calientes y muy rojas. Cuando el Sol se vuelva una gigante roja dentro de 5 mil
millones de afios, su radio se expandird hasta la érbita de la Tierra. En el nicleo, las
altas temperaturas y presiones hacen que sea factible la fusién de d&tomos de helio en
carbono y oxigeno.

Si la estrella es muy masiva, al acabarse el helio, otra vez mds se comprime el
nucleo y se inicia fusidn de helio en las capas superiores, mientras que en el nicleo,
se inicia la fusién de carbono en silicio. De lo contrario, la estrella expulsa sus capas
superiores formando una nebulosa planetaria y dejando a su nicleo comprimido
en el centro, una enana blanca. Un ejemplo famoso de nebulosa planetaria es la
nebulosa del cangrejo. El nombre de nebulosa planetaria tiene su origen en el siglo
XIX, debido a que en ese entonces algunas de ellas visualmente parecian ser planetas,
como Urano. Sin embargo, no tienen nada que ver con estos.

Las enanas blancas generalmente estdn compuestas de carbono y oxigeno y llegan
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Figura 3.11: Las reacciones nucleares en una estrella evolucionada ocurren en capas
de acuerdo a la presion y temperatura de cada una de ellas. En la capa superior, se
alcanza la temperatura necesaria para quemar hidrégeno y helio, mientras que en
el nicleo de la estrella, las presiones y temperaturas son suficientemente altas para
obtener hierro [Crédito: Fundamental Astronomy].

a temperaturas de 10 000 K. Tienen masas de hasta 1.4 M, pero por estar comprimidas
en un tamario similar al de la Tierra, son extremadamente densas. Alrededor del 97 %
de todas las estrellas en la Via Lactea terminardn su vida como enanas blancas [24].

Estrellas de neutrones

En estrellas masivas de 10-25 M, ocurren los mismos pasos previos que para
las estrellas de masa intermedia: entran a la fase de gigantes rojas al acabarse el
hidrégeno y se calienta el nicleo al punto donde es factible fusionar helio en carbono
y oxigeno y carbono en silicio. De la misma forma, al acabarse el carbono, se elevan
las temperaturas otra vez para fusionar silicio, oxigeno, magnesio y otros metales en
hierro. En las capas superiores de la estrella también ocurren reacciones nucleares de
acuerdo a su presion y temperatura (Figura 3.11). El hierro es el 4tomo mds estable
de toda la tabla periddica y fusionar hierro no libera energia. Una vez llegado a este
punto, no se puede continuar con ningtin tipo de fusién, lo que hace que el ntcleo
de la estrella se comprima por su propia gravedad hasta colapsar en una explosién
extremadamente luminosa llamada supernova. La cantidad de energia liberada por
una supernova equivale a la luminosidad de 10 mil millones de Soles, por lo que
una sola estrella al término de su vida es tan brillante como una galaxia entera. En
promedio, ocurre una supernova cada 50 afios en nuestra Via Lactea.

Una supernova deja atrds al nicleo comprimido de la estrella, que viene a ser
una estrella de neutrones con una masa mixima de 2-3 My de unos 10 km de radio.
La propia gravedad de la estrella de neutrones es tan alta que hace que protones y
electrones se fusionen en neutrones. La densidad de una estrella de neutrones es tan
alta que una cucharadita de su material en la Tierra “pesaria” mas de 10 millones de
toneladas.

Agujeros negros

En las estrellas mds masivas, después de una supernova, no queda ningtin residuo.
La fuerza de gravedad comprime toda la masa del niicleo de la estrella a un punto, que
virtualmente tiene una densidad y gravedad infinitas y del que ni siquiera la luz puede
escapar. Aprenderemos mas sobre agujeros negros en el Capitulo 5.3.






4.1

Mundos distantes

En los capitulos anteriores hemos estudiado algunos de los objetos mas conocidos
que podemos observar en el cielo nocturno, como los planetas de nuestro sistema solar
y las estrellas que habitan nuestra galaxia. Con los conocimientos que tenemos hasta
ahora podemos preguntarnos: ;podrian haber planetas alrededor de otras estrellas? Y
de ser asi, ;como podriamos estudiarlos?

Hasta inicios de la década de 1990, los astronomos Unicamente conocian de la
existencia de los 8 planetas que orbitan el Sol, y por lo tanto, todas nuestras teorias
acerca de la formacién de sistemas planetarios se basaban en observaciones de nuestro
sistema solar. Sin embargo, hoy sabemos que los planetas son muy comunes en nuestra
galaxia, al menos tan abundantes como las estrellas mismas. En promedio, hay 1.6
planetas por cada estrella, y alrededor de cien mil millones de estrellas (10'!, [25]) en
nuestra galaxia. Aquellos planetas que orbitan otras estrellas que no son el Sol reciben
el nombre de planetas extrasolares o exoplanetas.

El estudio de los exoplanetas es un campo relativamente reciente de la astronomia,
que ha crecido gracias a avances tecnoldgicos y nuevas técnicas de andlisis desa-
rrolladas en las dltimas décadas. Observar exoplanetas es una tarea inherentemente
dificil, ya que los planetas son muy pequefios en comparacién con las estrellas que
orbitan, y son mucho menos brillantes que ellas, por lo que la luz de una estrella lejana
domina por completo cualquier imagen tomada de esta y es muy complejo distinguir
la emision proveniente de un planeta. Cabe resaltar que la dnica luz visible que podria
detectarse de la mayoria de planetas es en realidad luz proveniente de su estrella que es
reflejada por la superficie del planeta. Sin embargo, existen varias técnicas para poder

Imagen de encabezado: Impresion artistica de la estrella TRAPPIST-1 rodeada por sus siete planetas
de tamafio parecido a nuestra Tierra. Crédito:NASA/JPL-Caltech
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detectar exoplanetas, de manera directa o indirecta, y obtener informacioén importante
sobre ellos.

Métodos de deteccion de exoplanetas
Deteccidn directa

La deteccion directa, como su nombre lo indica, consiste en obtener la imagen
de un planeta con la cdmara de un telescopio. Para poder observar planetas de este
modo, éstos deben ser jévenes, es decir, que han sido formados hace solo unos pocos
millones de afios y por lo tanto contindan calientes (T.ss 2 1000 K, [26]), de tal
forma que su temperatura los hace lo suficientemente brillantes para ser detectados
directamente. También deben tener un gran tamafio, mayor incluso que el de Jupiter,
para que la luz que emiten sea suficientemente intensa para ser detectada. Finalmente,
deben orbitar a su estrella a una gran distancia de ella, de modo que la luz proveniente
de los planetas pueda distinguirse claramente de aquella de la estrella. Este método de
deteccion permite restringir la 6rbita del planeta. Ademads, una ventaja de realizar este
tipo de observaciones es que, idealmente, uno podria obtener un espectro directamente
del planeta de interés, y asi deducir informacién crucial acerca de su composicién
atmosférica y temperatura. Captar imagenes de un planeta es mds viable en luz
infrarroja que en luz visible, ya que los planetas emiten luz infrarroja debido a su
temperatura [27]. No obstante, esta técnica solamente ha podido usarse para detectar
alrededor de 50 planetas, debido a las restricciones que mencionamos anteriormente.
Telescopios mds avanzados en el futuro podrdn alcanzar contrastes mds altos entre
estrellas y planetas para poder observar planetas mds frios, mas pequefios y en orbitas
m4s cercanas, pero es probable que el nimero de detecciones directas posibles contintie
siendo muy limitado. Los siguientes métodos de deteccidon que describiremos son
indirectos, es decir, consisten en analizar el comportamiento de la luz proveniente de
una estrella para deducir la presencia de planetas en drbita.

Gravedad 4.2.1: Centro de Masa

Comiunmente se piensa que los planetas orbitan alrededor de sus respectivas
estrellas mientras que éstas se quedan quietas, pero lo que realmente ocurre es
que tanto los planetas como la estrella misma orbitan alrededor de su centro
de masa comin, también llamado baricentro. Este es el centro exacto de
toda la materia del sistema, y se ubica més cerca del cuerpo mas masivo. Por
ejemplo, el centro de masa del sistema Sol-Jipiter se encuentra muy cerca
de la superficie del Sol, pues el Sol contiene la mayor parte de la masa del
sistema. Ambos se mueven en torno a este punto, pero el movimiento del Sol
es mucho menos notable, ya que su distancia al baricentro es mucho menor
(ver Figura 4.2). Asi, se dice que los planetas tienen un efecto gravitacional
sobre sus estrellas que causa que estas oscilen periédicamente, lo cual es clave
para comprender dos de los métodos de deteccion indirecta de exoplanetas.

Monitoreo astrométrico

La astrometria consiste en la medicién precisa de la posicién de las estrellas en el
cielo, asi como del cambio de sus posiciones con el paso del tiempo. Existen varios
telescopios y misiones espaciales dedicadas a esta tarea (como Gaia, por ejemplo)
con el objetivo de obtener mapas precisos de la ubicacién de las estrellas en nuestra
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Figura 4.1: Esta imagen infrarroja tomada desde el Telescopio Keck muestra la
deteccion directa de un sistema de cuatro planetas orbitando la estrella HR 8799. La
luz de la estrella fue bloqueada durante esta observacion. Estos planetas son mucho
mas grandes y brillantes que los del Sistema Solar [Crédito: Jason Wang (Caltech) /
Christian Marois (NRC Herzberg)].

Figura 4.2: Este diagrama muestra cémo el Sol y Jupiter orbitan en torno a su centro
de masa comiin, el cual se encuentra muy cerca al Sol. El diagrama no est4 a escala, y
el tamafio de la drbita del Sol ha sido exagerado para que sea mas notable [Crédito:
imagen adaptada de Pearson Education].
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galaxia, pero también han permitido descubrir nuevos planetas extrasolares. Varias
mediciones astrométricas han revelado estrellas que no permanecen estiticas en una
Unica posicidn ni se mueven en lineas rectas en el cielo, sino que oscilan ligeramente
en torno a un punto invisible. Esta oscilacién se debe al movimiento sutil de la estrella
causado por la influencia gravitacional de un planeta, el cual no puede verse pues la
estrella es mucho mds brillante. Tanto la estrella como el planeta se mueven alrededor
del baricentro del sistema, y los astrénomos pueden observar el movimiento de la
estrella [28]. En imégenes de una estrella solitaria, el “centro de luz” la estrella (la
parte del disco con la maxima intensidad de luz) siempre coincide con el centro de
la imagen. En cambio, si la estrella tiene un planeta en 6rbita, cuando se comparan
imagenes de ella tomadas en épocas diferentes, se puede ver que el centro de la estrella
se desplaza trazando una pequefia Orbita, que es proporcional a la érbita del planeta
alrededor de la estrella.

Recurso TIC 4.2.1:

En la siguiente pdgina web podrds visualizar los métodos de de-
teccion de exoplanetas, con explicaciones de los instrumentos utili-
zados en la prictica: https://exoplanets.nasa.gov/alien-worlds/
ways-to-find-a-planet/#/5.

El método astrométrico es eficiente en detectar planetas de gran masa y separados
una distancia intermedia de su estrella. Esto se debe a que los planetas de masa muy
grande tienen mayores efectos gravitacionales sobre sus estrellas, lo cual produce
mayores oscilaciones que son mds faciles de observar. Ademads, es un método com-
plementario a la deteccion directa y velocidad radial en cuanto a la separacién entre
estrella y planeta. Mientras que es mas factible utilizar la deteccién directa para un
planeta a una separacién larga, y mas efectivo utilizar el método de Doppler para una
separacion muy corta (ver Seccion 4.2.3), el método astrométrico funciona mejor en
separaciones intermedias. Esto se debe a que mientras mas lejos esté el planeta de la
estrella, el centro de masa del sistema también se aleja mds del centro de masa de la
estrella, haciendo que la oscilacién de la estrella con respecto al centro de masa del
sistema sea m4s notable.

Este método permite medir el periodo orbital del planeta, correspondiente al
periodo de oscilacién de la posicién de la estrella. Si también se conoce la masa de la
estrella, My, y la separacion entre el planeta y la estrella, a,, se puede calcular la masa
del planeta, M), usando la férmula general de la Tercera Ley de Kepler[27]:

Am’a, = GMioa P, 4.1

donde G es la constante universal de gravitacion, M, = M, + M, es la masa
total del sistema y P, es el periodo orbital del planeta, el cual equivale al periodo de la
estrella alrededor del centro de masa del sistema. Este método es dificil de aplicar ya
que requiere mediciones de posiciones extremadamente precisas y por lo tanto, solo
un planeta 28 veces tan masivo como Jupiter ha sido descubierto de esta forma [29],
aunque con este método se ha confirmado la presencia de varios planetas tras haber
sido descubiertos con otros métodos.


https://exoplanets.nasa.gov/alien-worlds/ways-to-find-a-planet/#/5
https://exoplanets.nasa.gov/alien-worlds/ways-to-find-a-planet/#/5

4.2 Métodos de deteccidn de exoplanetas

El efecto Doppler es un fenémeno que describe la relacion entre la frecuencia de
una onda y la velocidad relativa entre la fuente de dicha onda y un observador,
lo que causa que este tltimo perciba una mayor frecuencia de la onda cuando
la fuente se acerca hacia él, y una menor frecuencia cuando ésta se aleja. Este
efecto se observa en situaciones cotidianas con ondas de sonido, como cuando
uno oye el sonido de un tren al pasar. Cuando el tren se acerca, los frentes de la
onda sonora se encontrardn mds cerca entre si que si el tren estuviera estético,
por lo que el observador percibira una mayor frecuencia y oira el sonido mas
agudo. Andlogamente, si el tren se aleja, los frentes de onda estardn mads
espaciados entre si, causando que se perciba una menor frecuencia y un sonido
mds grave. Sin embargo, este fendmeno también se observa en otros tipos de
onda, como la luz, lo cual permite obtener informacién sobre la velocidad
relativa de un cuerpo. Asi, cuando uno observa el espectro de una fuente de luz
con un espectrémetro, vera que este espectro se encuentra desplazado hacia
frecuencias mds altas o mds bajas si esta fuente estd acercdndose o alejdndose,
respectivamente, del observador. La imagen inferior ilustra cémo el efecto
Doppler actia en ondas de sonido y de luz. Los circulos representan los frentes
de onda expandiéndose en todas direcciones [Crédito: Pearson Education].

Tren estacionario Tren moviéndose a la derecha

a. El sonido de un tren estacionario es el b. Para un tren en movimiento, el sonido que
mismo sin importar donde se encuentre uno.  se escucha depende de si el tren se mueve
alejandose o acercandose a uno.

Fuente de luz moviéndose a la derecha

c. El mismo efecto se observa en el caso de
una fuente de luz en movimiento, aunque los
cambios suelen ser muy pequefios para notar
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Figura 4.3: Esquema de deteccién de un planeta mediante el método de Doppler.
Cuando la estrella se mueve hacia la Tierra (arriba), su espectro se desplaza hacia el
azul. Cuando la estrella se aleja (abajo), el espectro se desplaza hacia el rojo [Crédito:
ESA].

Método de Doppler

El método de Doppler o de velocidad radial también aprovecha la influencia
gravitacional de un planeta sobre su estrella, la cual causa que ambos orbiten alrededor
del baricentro de su sistema. Desde nuestro punto de vista fijo en la Tierra, a veces la
estrella se mueve hacia nosotros y a veces se aleja de nosotros. La componente de la
velocidad de la estrella en la direccién de nuestra linea de vision se llama velocidad
radial. La otra componente es la velocidad tangencial, que es la proyeccién del vector
de velocidad en el plano del cielo. Conforme el exoplaneta y su estrella orbitan el
baricentro del sistema, la velocidad radial de la estrella relativa a la Tierra ird variando,
y podemos medir esa variacion haciendo uso del efecto Doppler. En un momento
dado, la estrella se moverd acercdndose hacia la Tierra, lo que hard que su espectro
de emisién se desplace hacia el azul (equivalente a menores longitudes de onda).
Notamos la diferencia al comparar las longitudes de onda de lineas de emision o
absorcién atémica en el espectro de la estrella con respecto a las longitudes de onda
de lineas de emisién de los mismos gases medidos en condiciones de laboratorio en la
Tierra. Cuando la estrella se aleje de la Tierra mientras sigue su 6rbita, su espectro se
desplazard hacia el rojo (a mayores longitudes de onda). Al observar desplazamientos
periédicos en el espectro de una estrella, alternando entre el rojo y el azul, podemos
deducir la presencia de un planeta que ejerce un efecto gravitacional sobre ella [28]
(ver Figura 4.3).
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Figura 4.4: Este diagrama muestra la convencién para el dngulo de inclinacién i de
la érbita de un exoplaneta visto desde la Tierra. El dangulo i = 0° corresponde a un
sistema orientado “de cara”, mientras que i = 90° corresponde a una orientacion “de
borde” [Crédito: Thomson Learning].

El método de Doppler es muy apto para detectar planetas de gran masa y planetas
que orbitan muy cerca de su estrella, pues asi el efecto gravitacional que tengan
sobre la estrella serd mayor [30]. Por otro lado, si el dngulo de inclinacién de la
orbita (denotado por i) es definido tal como se muestra en la Figura 4.4, entonces el
componente radial de la velocidad de la estrella estd dado por vsen(i), donde v es
la magnitud de la velocidad orbital. Esto quiere decir que solo es posible observar
planetas con este método si el plano de su 6rbita no estd orientado “de cara” con
respecto a la Tierra, pues en ese caso la velocidad de la estrella no tiene un componente
radial [29]. Estudiar la velocidad radial de la estrella en funcién del tiempo permite
calcular ciertas propiedades del exoplaneta. El periodo de oscilacion de la velocidad
radial corresponde al periodo orbital, a partir del cual se puede calcular la separacién
entre el planeta y la estrella usando la Tercera Ley de Kepler. Si se conoce la masa de
la estrella, también es posible determinar la masa del planeta a partir de la relacion de
conservaciéon de momento lineal (en la direccidn radial):

M, = M,v,, 4.2)

donde v, es la velocidad radial de la estrella obtenida con este método, y la
velocidad del planeta v, se calcula a partir de su periodo y distancia orbital[27]. Si la
Orbita del planeta no tiene una orientacién “de borde” con respecto a la Tierra, la masa
que se calcula con este método es solo un limite inferior, equivalente a M, sen(i);
por ello, para conocer el valor exacto de la masa del planeta es necesario conocer la
inclinacidn de su 6rbita, lo cual no siempre se puede observar.
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Figura 4.5: Este diagrama representa como se observan los trdnsitos y eclipses de
exoplanetas, usando como ejemplo el planeta que orbita la estrella HD 189733. Las
curvas de luz muestran que cada trdnsito dura 2 horas, en las cuales el brillo de la
estrella disminuye en 2.5 %. Los eclipses son observables en el infrarrojo, pues la
estrella bloquea la luz infrarroja del planeta. Los transitos y eclipses ocurren una vez
por cada 6rbita del planeta [Crédito: imagen adaptada de Pearson Education].

Historia 4.2.1: La primera deteccion de un exoplaneta

En el afio 1995, los astrénomos suizos Michel Mayor y Didier Queloz anuncia-
ron la primera deteccion de un exoplaneta orbitando una estrella similar al Sol,
en este caso la estrella 51 Pegasi. Este descubrimiento se realiz6 utilizando el
método de Doppler, y le valié a estos cientificos el Premio Nobel de Fisica en
el 2019 debido a su gran aporte a la ciencia de planetas extrasolares.

Transitos

El método del transito consiste en medir continuamente el brillo aparente de una
estrella por un tiempo prolongado, y observar disminuciones en el brillo que se repiten
regularmente [30]. Esto se debe al trdnsito de un planeta, el cual bloquea parte de
la luz de la estrella al pasar frente a ella, al igual que la Luna bloquea la luz del Sol
durante un eclipse solar. Para poder detectar este tipo de sefial, es necesario que el
plano de la 6rbita del planeta esté orientado “de borde” con respecto a la Tierra, o que
tenga un dngulo de inclinacién relativamente alto (i > 70°), pues si estuviera orientado
de otra forma jamas se le observaria transitar frente a su estrella.

Este método también nos permite conocer el periodo orbital de un planeta, el
cual corresponde al intervalo de tiempo entre dos minimos en el brillo aparente de la
estrella. Por otro lado, al medir la fraccién de la luz de la estrella que es bloqueada,
podemos calcular el tamaio del planeta, ya que planetas mas grandes bloquearan més
luz que planetas mds pequefios. En algunos casos, también es posible comparar la
cantidad de luz infrarroja que se observa antes de y durante un eclipse (cuando el
planeta es bloqueado por la estrella), para obtener la cantidad que es emitida solo por
el planeta y asf calcular su temperatura superficial.
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Figura 4.6: Imagen del disco protoplanetario alrededor de la estrella HL Tauri, tomada
con el sistema de antenas ALMA. Los anillos oscuros son regiones en las que el
contenido de gas y polvo ha disminuido en el proceso de formacién de planetas
[Crédito: ALMA (NRAO/ESO/NAOQJ)].

Formacioén de exoplanetas

Una de las mayores preguntas sin responder sobre los exoplanetas es como se
forman. El gran nimero de planetas extrasolares hasta ahora detectados da fundamento
a la hipétesis de que la formacién de planetas es un fendmeno muy comtn en el
universo, y probablemente sea una consecuencia directa del proceso de formacién
estelar. De hecho, el mecanismo mas aceptado de formacion de planetas, conocido
como “acrecién de nicleo” [31], describe cdmo los planetas se forman naturalmente a
partir del material que se encuentra en los discos protoplanetarios que se encuentran
alrededor de estrellas jovenes. Conforme estos discos se enfrian, las moléculas mds
ligeras y volatiles se evaporan, dejando a las més pesadas en el disco. Estas moléculas,
mayormente metales, pueden condensarse para formar particulas de polvo, las cuales
colisionan unas con otras y se unen entre si, formando particulas cada vez més grandes
que con el tiempo formardn rocas, asteroides y cometas. Si estos llegan a acumular
suficiente masa, su propia gravedad los hard adoptar una forma esférica, y formaran
planetas rocosos como la Tierra. Ademads, su gravedad les permitird capturar moléculas
mds ligeras que formardn su atmdsfera, mientras que aquellos de mayor masa podran
acumular atmosferas muy extensas y densas, dando asi lugar a los planetas gigantes y
gaseosos como Jupiter. Esta teorfa es apoyada por simulaciones computacionales, asi
como por observaciones directas de discos protoplanetarios [32] que han detectado
regiones en las que las particulas de polvo se acumulan, y que posteriormente pueden
convertirse en planetas que orbiten las estrellas recientemente formadas [33].

Poblaciones de exoplanetas
Numero de descubrimientos por aino

En tan solo 30 afios, el nimero de planetas que conocemos ha aumentado de 8
a més de 4 mil [34], y nuevos planetas son descubiertos cada afio. Al principio, la
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Figura 4.7: Este grafico muestra el nimero acumulado de exoplanetas detectados por
afio desde 1989. Los colores indican el método de deteccién que fue usado, incluyendo
algunos métodos adicionales a los que hemos descrito en este capitulo [Crédito: NASA
Exoplanet Archive].

mayoria de estos descubrimientos fueron realizados con el método de Doppler, pero
durante la década de los 2000 empezaron a aumentar las detecciones por transitos, y el
nimero de estas crecid incluso mds con el éxito de la misién Kepler. Este telescopio
espacial de la NASA fue puesto en érbita en el afio 2009, con el objetivo de medir
continuamente el brillo de las estrellas en una pequeiia region del cielo, y asi buscar
transitos de planetas con periodos orbitales similares al de la Tierra. Con los miles
de planetas confirmados en los datos de Kepler, los transitos se han convertido en el
método de deteccion mds exitoso hasta ahora, y se proyecta que muchos planetas méas
sean descubiertos por misiones como el Satélite de Sondeo de Exoplanetas en Trdnsito
(TESS, por sus siglas en inglés), el sucesor de Kepler, que empezo6 a funcionar en
el 2018 y ya ha revelado mas de 100 planetas nuevos. Nuevos instrumentos, como
aquellos incluidos en el Telescopio Espacial James Webb o el Telescopio Europeo
Extremadamente Grande (E-ELT, por sus siglas en inglés), ayudaran a detectar y
caracterizar aiin més planetas en los préximos afios.

Recurso TIC 4.4.1:

Descubre las caracteristicas de otros sistemas planetarios en el enlace https:
//exoplanets.nasa.gov/eyes-on-exoplanets/. Ademads, podrds ver
las estrellas, los planetas que los orbitan y compararlos con nuestro sistema
solar.

4.4.2 Tipos de exoplanetas detectados

Los exoplanetas hasta ahora encontrados son extremadamente variados en sus
tamafios, masas y distancias orbitales. Basdndose en estas propiedades, los astrénomos
han disefiado distintas categorias para clasificar la mayoria de planetas descubiertos,
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Figura 4.8: Este grafico muestra la relacion entre la masa y el radio para planetas,
determinada con datos de exoplanetas detectados. Las distintas regiones en el grafico
con pendientes diferentes corresponden a diferentes tipos de planetas. También se
muestra la relacién correspondiente a estrellas [Crédito: adaptado de Chen & Kipping
(2017)].

algunos de los cuales son muy diferentes a cualquier planeta de nuestro Sistema Solar
[35]:

e [os gigantes gaseosos o mundos jovianos tienen tamafios similares al de
Japiter y atmdsferas muy densas, pero algunos de ellos, conocidos como “Jupiter
calientes” tienen temperaturas superficiales extremadamente altas debido a que
orbitan muy cerca de sus estrellas.

e [os planetas “neptunianos’ son similares en tamafio a Neptuno y Urano,
aunque algunos son mucho mds pequefios, y se caracterizan por tener atmdsferas
compuestas principalmente de hidrégeno y helio.

e Los super-Tierras son mas masivos que la Tierra pero menos masivos que
Neptuno, estan tipicamente compuestos de roca y pueden poseer atmoésfera.

e [os planetas “terrestres”, son del tamafio de la Tierra o mds pequefios, estdn
principalmente compuestos de rocas y metales y podrian tener atmosferas,
pero auin no se sabe si contienen océanos u otros ambientes potencialmente
habitables.

Habitabilidad

La principal motivacion para querer detectar y observar exoplanetas es la biisqueda
de vida fuera de la Tierra, para saber si los seres humanos estamos solos en el universo.
Para ello, los astrénomos buscan encontrar planetas que orbiten dentro de la zona
habitable de una estrella, la regién alrededor de la misma que se encuentra a una
distancia ideal, tal que podria existir agua liquida en la superficie de un planeta. De
estar muy cerca a la estrella, la alta irradiacion en el planeta incrementa la temperatura
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Zona Habitable

Muy caliente :
Temperatura justa
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Figura 4.9: Esquema que muestra de la zona habitable alrededor de una estrella, donde
la temperatura es justa para que puede haber agua liquida en la superficie de un planeta
[Crédito: NASA].

en su superficie, haciendo que el agua se evapore, pero de estar muy lejos, el agua se
congelard. Ya que estrellas de distintos tipos irradian luz con diferente intensidad, la
delimitacién exacta de la zona habitable depende del tipo de estrella. La presencia de
agua es un indicador importante debido a que este es un ingrediente crucial para el
desarrollo de formas de vida en la Tierra, pero incluso si un planeta se encuentra en la
zona habitable de su estrella, esto no implica necesariamente que haya agua liquida
en su superficie, ni mucho menos que exista vida en él. De hecho, se han encontrado
varios exoplanetas que se encuentran en la zona habitable, pero la mayoria de ellos
orbitan enanas rojas, estrellas que emiten grandes cantidades de radiacién ultravioleta
que podrian resultar muy peligrosas para los seres vivos. Idealmente, se esperaria
encontrar planetas orbitando la zona habitable de estrellas similares al Sol, pero estos
sistemas son mucho menos comunes y mds dificiles de identificar [36]. Aunque se
conocen exoplanetas de masa y tamafio similar al de la Tierra, y otros que orbitan en
la zona habitable, ain no se ha encontrado un planeta realmente andlogo al nuestro,
que tenga las condiciones perfectas para albergar vida como la conocemos, por lo que
la bisqueda todavia continta.

Crisis ambiental

La buisqueda de exoplanetas nos ha llevado a descubrir mundos distantes muy
variados, pero nuestro planeta es el inico que sabemos que es capaz de albergar vida,
por lo que es importante que cuidemos de él y de los ecosistemas que alberga. Actual-
mente, la Tierra y las especies que viven en ella se ven amenazadas por una severa
crisis ambiental, que es causada en gran parte por el incremento de las actividades
industriales.
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El efecto invernadero

De todos los factores que determinan el clima a nivel global, el mds importante
es el efecto invernadero, un fenémeno natural que ocurre en los planetas que tienen
una densa atmoésfera, como la Tierra o Venus, mediante el cual parte de la energia
que el planeta recibe del Sol se queda “atrapada” en la atmésfera. Las superficies de
estos planetas, calentadas con la luz solar, emiten radiacién infrarroja, pero gran parte
de esta radiacién es absorbida por las moléculas de algunos gases que se encuentran
en la atmésfera, conocidos como gases de efecto invernadero. Luego de absorber
los fotones infrarrojos, estos son emitidos en direcciones aleatorias, algunos hacia
el espacio y otros de vuelta hacia la superficie. Muchos de ellos son absorbidos y
re-emitidos repetidas veces por varias moléculas, lo cual ralentiza su escape hacia el
espacio, y permite que la energia se disperse en el aire de la atmdsfera baja y aumente
la temperatura (ver Figura 4.10). En condiciones normales, este proceso mantiene la
temperatura superficial de la Tierra a niveles adecuados para los seres vivos que la
habitan. Sin embargo, cuando la concentracién de gases de efecto invernadero es muy
alta, la energia se acumula gradualmente en la atmdsfera, y causa el incremento de la
temperatura promedio en la superficie, al cual se le conoce como cambio climético
o calentamiento global. Desde hace varias décadas, los cientificos han mantenido
registros de la temperatura en la atmésfera, y lo que han observado es un incremento
sostenido de la temperatura promedio. El consenso de la comunidad cientifica es
que esta tendencia es causada por las emisiones de gases de efecto invernadero
por las actividades humanas, principalmente la quema de combustibles fosiles que
liberan diéxido de carbono, un potente gas de efecto invernadero. Las mediciones
de la concentracién de diéxido de carbono en la atmésfera también muestran un
sostenido aumento que data desde la revolucién industrial, cuando se inici6 el uso de
combustibles fésiles como fuente de energia, y este incremento coincide con el alza
de las temperaturas promedio (ver Figura 4.11).

Consecuencias del calentamiento global

El incremento descontrolado de la temperatura promedio, incluso solo un par
de grados centigrados, puede tener devastadoras consecuencias para el ambiente,
incluyendo el derretimiento de glaciares, el alza del nivel del mar, y el aumento en
la severidad de desastres naturales como tormentas, incendios forestales y sequias.
Estos efectos no solo amenazan los ecosistemas naturales y las especies de plantas y
animales salvajes, sino que también ponen en peligro a los humanos, ya que el alza
del nivel del mar implica que muchas comunidades costeras se verdn inundadas dentro
de pocas décadas, y las sequias hacen mads dificil cultivar y cosechar alimentos para
sustentar a la poblacién. Todavia estamos a tiempo de evitar las peores consecuencias
del calentamiento global, pero eso requerird que hagamos un esfuerzo conjunto como
sociedad para detener el calentamiento global. Debemos adoptar medidas para dis-
minuir las emisiones de gases de efecto invernadero, abandonando los combustibles
fésiles como principal fuente de energia en favor de alternativas ecoamigables como
la energia solar, hidroeléctrica, geotérmica o e6lica. También es importante que priori-
cemos iniciativas para reforestar y preservar los bosques, ya que estos son uno de los
principales mecanismos naturales para absorber el didxido de carbono de la atmdsfera,
pero actualmente no son capaces de hacerlo a un ritmo que contrarreste las continuas
emisiones de este gas.
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Figura 4.10: Este diagrama muestra como los gases de efecto invernadero en la
atmésfera hacen que la radiacion infrarroja quede atrapada, por lo que la temperatura

en la superficie es mayor que si estos gases no estuvieran presentes [Crédito: Pearson
Education].
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Figura 4.11: (Arriba) Incremento de la concentracion de diéxido de carbono en la
atmésfera en los ultimos 50 afios [Crédito: Scripps CO2 Program]. (Abajo) Variacién
de la temperatura promedio en la superficie terrestre desde 1880 [Crédito: NASA’s
Goddard Institute for Space Studies]. Los aumentos en la concentracién de didxido de

carbono en la atmdsfera y en la temperatura promedio estan fuertemente correlaciona-
dos.






Nuestro Sol y todas las estrellas que vemos brillar en el cielo nocturno son parte
de nuestra galaxia, una gran estructura de cientos de miles de millones de estrellas,
llamada la Via Lactea. Asi como la Tierra orbita alrededor del Sol, el Sol orbita
alrededor del centro de la Via Lictea, el cual se encuentra a unos 25 000 afios luz
de nuestro sistema solar. El Sol, que es una estrella ni muy cercana ni muy lejana al
nucleo galéctico (se encuentra, aproximadamente, a mitad de camino desde el centro
hacia el borde de la galaxia), tarda unos 250 millones de afios en completar una vuelta.

Desde la tierra, la Via Lictea puede verse
a simple vista en una noche despejada, como
una larga banda luminosa y blanca formada
por estrellas que atraviesa el cielo. Por eso,
se atribuye el nombre de “Via lactea”, el cual,
al igual que la palabra “galaxia”, se origina
del griego gala, galactos y significa “Camino
de leche”. Para aprender mas sobre la Via
Lactea la exploraremos en la actividad API
5 (capitulo 11).

La Via Lictea es una de muchas galaxias
en nuestro universo, el cual contiene mas de
dos billones de galaxias, seglin estimaciones
recientes [45]. En el presente capitulo se da-
rd a conocer las caracteristicas bdsicas de
las galaxias y su comportamiento dentro del
universo. Ademas se hablard acerca de los
enigmdticos agujeros negros y algunas de sus
propiedades.

Figura 5.1: La Via Léactea foto-
grafiada desde Santiago de Tuna
(Huarochiri, Lima, Perd) [Crédito:
astrofotoperu.com]

Imagen de encabezado: Galaxia Espiral NGC 1566. Crédito: Telescopio Hubble, NASA/ESA
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¢Qué es una galaxia?

Una galaxia es un complejo sistema conformado principalmente por estrellas, nu-
bes de gas, polvo y materia oscura, el cual se mantiene unido por la gravedad. Ademas,
se estima que muchas, o todas, las galaxias contienen agujeros negros supermasivos en
sus centros. Las galaxias son consideradas los bloques de construccidon fundamentales
del universo.

Las distancias entre galaxias son tan grandes que estas practicamente no se pueden
observar desde la Tierra a simple vista, con unas pocas excepciones. Estas excepciones
comprenden a las tres mds cercanas a la Via Lactea, las cuales, en noches muy
despejadas y sin contaminacion luminica, pueden ser observadas a simple vista o
con un telescopio pequefio. Dos de estas son galaxias enanas, llamadas las nubes de
Magallanes, que podemos ubicar cerca a las constelaciones Mensa y Dorado y se
encuentran a aproximadamente 160 000 afios luz. En direccién a la constelacidn de
Andrémeda también podemos observar a simple vista a la galaxia espiral mas cercana,
llamada Andrémeda, o “Messier 317, la cual es visible desde el hemisferio sur durante
los tdltimos meses del afio.

A pesar de ser la galaxia espiral mis cercana, Andromeda se encuentra a 2.5
millones de afios luz de la Tierra. Es decir que la luz que podemos ver en Andromeda
en realidad fue emitida y empez6 su camino hacia nosotros hace 2.5 millones de
afos, lo que significa que al observar objetos celestes tan lejanos como esta galaxia,
jestamos observando el pasado! Este efecto, que se origina gracias a que la luz tiene
una velocidad constante, nos permite estudiar la historia del universo observando el
universo profundo, usando telescopios como nuestras miquinas del tiempo.

Historia 5.1.1: El gran debate

Aunque ahora sabemos que nuestra Via Lictea es tan solo una de muchas
galaxias, esta es una nocion relativamente nueva producto de un largo proceso
de investigacion cientifica. Un evento que marcd el inicio simbdélico de la astro-
nomia extragaldctica fue “el gran debate”, que se llevé a cabo en 1920 entre los
astronomos Harlow Shapley y Heber Curtis. En este debate, Shapley postulaba
que la Via Lictea comprendia todo el universo observable, y que los objetos
que en aquel tiempo eran llamados ‘nebulosas’ (como Andrémeda y las nubes
de Magallanes) eran solo objetos dentro de la Via Léctea. Curtis, por encontra-
rio, sefialaba que estas ‘nebulosas’ eran galaxias externas a la nuestra, también
denominadas ‘universos isla’. El debate fue resuelto en base a la evidencia
encontrada por Edwin Hubble en 1925, quien, gracias a estudios previos de
la astronoma Henrietta Swan Leavitt , detecté cefeidas en varias de esas
nebulosas, utilizdndolas como puntos de referencia para medir las distancias
en las que estas nebulosas se encuentran. De esta manera se demostré que la
hipétesis de Curtis era correcta, estas ‘nebulosas’ son efectivamente galaxias a
enormes distancias de la nuestra, naciendo asi la astronomia extragalactica.

Estructura y dindmica de una galaxia

Se observa que las estrellas y el resto de la materia visible en una galaxia giran en
Orbitas circulares o elipticas alrededor del centro galactico por efecto de la gravedad,
de la misma forma que la gravedad mantiene a los planetas en 6rbita alrededor del Sol.
Pero la materia visible en una galaxia es tan solo una parte mindscula del contenido
galdctico total, como veremos a continuacion.
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Segtin la ley de gravitacion de Newton, las estrellas més lejanas al centro de la
galaxia deberian orbitar mds despacio que las mds cercanas, y por lo tanto deberian
tardar mucho mas tiempo en dar una vuelta completa a la galaxia. Esto serfa equivalente
a lo que observamos en los planetas del sistema solar, en el cual los planetas mas
alejados del Sol como Urano y Neptuno, tienen velocidad circulares mucho menores
que los planetas mds cercanos como Mercurio o Venus (ver capitulo 2).

Sin embargo, esto no ocurre en las
galaxias. Las velocidades circulares de
las estrellas no disminuyen a mayores
distancias del centro gal4ctico. Esta ob-
servaciéon se explica por el efecto gra-
vitatorio de una materia invisible que
se distribuye hasta radios muy lejanos
del centro, la cual es denominada mate-
ria oscura. Ademds de ser uno de los
elementos mas enigmaticos de la fisica
moderna, es extremadamente importan-
te para entender la composicién de una
galaxia. En base a la medicién de velo-
cidades del gas y las estrellas, se estima

que la materia oscura puede compren-  gjor, 5.2: Galaxia espiral NGC 3344, ubi-
der mds del 90% de la materia en una cada a unos 20 millones de afos luz de

galaxia. Esto significa que es la materia  j;c200i0 [Crédito: NASA/ESA]

oscura es lo que en realidad sostiene y

mantiene unida a una galaxia. Exploraremos mas sobre la materia oscura en el capitulo
6.3.2.

Recurso TIC 5.1.1:

Usando el programa Stellarium (stellarium.org), puede elegir la opcién
“galaxias” para ubicar algunas de las pocas galaxias cercanas que pueden ser
observadas con ayuda de un telescopio pequeiio.

Clasificacion de galaxias

Observaciones profundas del cielo con telescopios de diferentes longitudes de
onda han demostrado que el Universo contiene galaxias de una gran diversidad de
formas, tamafios, masas y luminosidades, como se puede ver en la Figura 5.3. Por
ello, clasificar a las galaxias es importante para entender su formacién y estructura,
aunque no es siempre una tarea simple. El criterio de clasificacién mas comun es la
morfologia, es decir, que las galaxias son clasificadas en base a su forma y apariencia.
Las clases generales en las que se agrupan las galaxias segun este criterio son las
siguientes:

o Galaxias espirales: se caracterizan por tener un disco plano y brazos espirales,

de los cuales obtienen su nombre. Las estrellas se concentran en el disco y
orbitan el centro galdctico de manera ordenada. Ese movimiento giratorio es
causante de su forma distintiva. Algunas de estas galaxias, como la Via Lactea,
tienen en su centro una estructura en forma de barra lineal, de cuyos extremos
se extienden los brazos espirales. En el espectro visible, las galaxias espirales
suelen verse de color blanco o azul, lo que indica que contienen estrellas de
distintas edades y probablemente haya formacion estelar continua en su interior.


stellarium.org
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Figura 5.3: Compilacién de galaxias a escala, demostrando la diversidad de formas,
colores y tamafios en relacién a nuestra Via Lictea (mostrada en el centro). [Crédito:
Rhys Taylor, usando imdgenes de NASA/ESA]

Figura 5.4: (Izquierda) Galaxia espiral NGC 1232. (Centro) Galaxia gigante eliptica
NGC 1316. (Derecha) Galaxia irregular UGC 12682 [Crédito: ESO].
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Figura 5.5: Secuencia de Hubble. [Crédito: Zooniverse]

¢ Galaxias elipticas: se caracterizan porque sus estrellas no estan concentradas
en un disco, sino que se distribuyen en un volumen mds grande, y se mueven en
orbitas elipticas de orientacion aleatoria, por lo que estas galaxias tienen una
apariencia redonda y ovalada. Las galaxias elipticas pueden ser pequefias, inclu-
yendo las llamadas galaxias elipticas enanas, pero dentro de este tipo también
se encuentran las galaxias mds grandes conocidas del universo, denominadas
galaxias elipticas gigantes. En el espectro visible, las galaxias elipticas suelen
tener colores rojizos, lo que indica que estin compuestas principalmente por
estrellas antiguas.

e Galaxias irregulares: las galaxias irregulares carecen de una forma distintiva,
no son redondas ni similares a discos. A menudo adquieren esta apariencia
por la influencia gravitacional de otras galaxias cercanas, o incluso porque se
formaron como producto de una colision de galaxias que atin estd en curso.

La secuencia de Hubble es un esquema desarrollado por Edwin Hubble en 1926,
en el que los diversos tipos de galaxias descritos anteriormente son ordenados en una
secuencia. Las galaxias elipticas y lenticulares, conjuntamente llamadas galaxias de
tipo “temprano”, se caracterizan porque su distribucién de estrellas no presenta mucha
estructura, lo que les da una apariencia difusa. Las galaxias espirales, a veces llamadas
de tipo “tardio”, muestran una estructura clara, caracterizada por brazos espirales.
Como se puede ver en la Figura 5.5, este grupo se divide en dos ramas, las espirales
normales y las espirales barradas, las cuales tienen una barra central que conecta sus

brazos. Ademads, Hubble también incluy6 una clase de galaxias irregulares.

Recurso TIC 5.1.2:

Puede clasificar galaxias con sus alumnos y ayudar a los cientificos a en-
tender las formas de las galaxias en el proyecto de ciencia ciudadana “Ga-
laxy Zoo”. Puedes acceder a los datos y a la actividad también disponible
en espafiol aqui: https://www.zooniverse.org/projects/zookeeper/
galaxy-zoo/classify.



https://www.zooniverse.org/projects/zookeeper/galaxy-zoo/classify
https://www.zooniverse.org/projects/zookeeper/galaxy-zoo/classify
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Las galaxias son ejemplos prominentes de emisién multi-onda en el Universo,
ya que su compleja composicion resulta también en una compleja combinacién
de procesos fisicos. Estos procesos incluyen, entre otros, a la fisica de las estre-
llas y la fisica del polvo y el gas en el medio interestelar. Estos procesos emiten
radiacién de diferentes energias que van mds alld de la luz 6ptica, produciendo
radiacion “invisible”, tanto en longitudes de onda de menor energia (infrarojas
y radio), como a mayor energia (ultra-violeta, rayos X). Un claro ejemplo de
esto es la Via Lictea, en la cual podemos reconocer estructuras de sombra
producidas por el polvo, que impiden el paso de la luz 6ptica en esas regiones
[Crédito A. Mellinger].

Si observamos nuestra via lactea en ondas infrarrojas entonces se aprecia,
ademds de una parte de la radiacidn estelar, la emision infrarroja brillante del
polvo, que ha sido calentado por la luz de las estrellas, como demuestra esta

imagen del telescopio IRAS [Crédito: NASA/NIVR/SERC].

Finalmente también podemos observar la emision del gas, en base a cémo
elementos especificos interactian con la radiacién. En éste caso observamos
como la radiacién de hidrégeno molecular esta distribuida en nuestra galaxia
[Crédito: NASA].

5.1.3 Componentes de una galaxia

A pesar de la gran diversidad de galaxias que observamos en el universo, éstas
tienen varios componentes en comtin, los cuales se distinguen por su forma y por las
poblaciones de estrellas que se encuentran en ellos. En general, los distintos tipos
de estrellas tienden a estar distribuidos de manera diferente dentro de las galaxias.
Por ejemplo, los brazos espirales en una galaxia espiral suelen contener una mayor
densidad de estrellas jévenes o recién nacidas, por lo que deducimos que dentro de
ellos deben formarse estrellas nuevas con mas frecuencia. Sabemos esto porque los
brazos de las galaxias espirales suelen tener colores mds azules que el resto de su disco.
Recordemos que las estrellas azules, que son muy calientes, tienen un periodo de vida
més corto que las estrellas rojas, que son mds frias. Por lo tanto, las regiones de las
galaxias que se ven mds azules son donde las estrellas deben haberse formado més
recientemente, mientras que en las regiones mas rojas abundan las estrellas “viejas” y
no ha habido formacioén estelar reciente.

En el caso de las galaxias espirales, como la Via Lictea o Andrémeda, los
componentes principales son los siguientes:

e Disco: El disco es una region aplanada en donde se encuentra la mayor parte de

las estrellas de la galaxia, las cuales se distribuyen en brazos con forma de espiral.
El disco de la Via Lactea, por ejemplo, tiene 100 000 afios luz de didmetro y
1000 afios luz de espesor. El disco contiene estrellas de distintas edades, asi
como polvo y grandes cantidades de gas, a partir del cual se forman estrellas



5.1 {Qué es una galaxia? 77

» ANATOMIA DE LA VIiA LACTEA @:esa

—— Cumulos globulares

=

Disco y
brazos

" Halo Estelar

www.esa.int European Space Agency

Figura 5.6: Representacion artistica de la de la Via Lactea y esquema de sus com-
ponentes, como ejemplo de una galaxia espiral. [Crédito: adaptado de imagen de la
Agencia Espacial Europea (ESA)].

nuevas. Aunque el gas y el polvo son invisibles y aparecen como sombras en
longitudes de onda Optica o “visible”, estos son brillantes al observarlos en
otras longitudes de onda (ver la caja de luz 5.1.2). Las estrellas dentro del disco
orbitan alrededor del centro galdctico de manera muy ordenada, todas en la
misma direccién y con 6rbitas muy semejantes a circulos.

e Bulbo: El bulbo es una estructura redonda que se concentra en la regién central
de la galaxia, y estd compuesta principalmente de estrellas antiguas. La forma
redondeada del bulbo se debe a que las estrellas que lo componen, a diferencia
de aquellas en el disco, orbitan el niicleo galactico en diferentes direcciones, y
sus Orbitas tienen inclinaciones muy variadas. El bulbo de la Via Léctea tiene
aproximadamente 10000 afios luz de diametro.

e Halo: El halo es una estructura redondeada que engloba a la galaxia en su
totalidad y se extiende mds alld de los bordes del disco. Tiene una apariencia
difusa, pues la concentracién de estrellas en él es mucho menor que en el disco.
Las estrellas del halo suelen ser muy antiguas, estin mayormente concentradas
en conjuntos llamados “ctimulos globulares”, y sus 6rbitas también tienen
inclinaciones variadas. Sin embargo, en base a las mediciones de las velocidades
de las estrellas mds lejanas, resulta evidente que el componente principal del
halo es la materia oscura, la cual no podemos ver, pero podemos deducir su
presencia debido a su influencia gravitacional. Se estima que el halo de la Via
Lactea tiene mas de 130 000 afios luz de didmetro.

Un afio luz es la distancia que recorre la luz en el vacio en un afio terrestre. La
luz viaja a una velocidad de ¢ = 3 x 108 m/s, de tal forma que un afio luz viene
aser 11y =946 x 10> m, 0 63241 AU.

Las galaxias elipticas no presentan componentes tan claramente definidos como
los de las espirales. Estas galaxias carecen de un disco, por lo que todas sus estrellas se
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Figura 5.7: (Izquierda) Ctimulo de galaxias Cl 0024+17 (ZwCl 0024+1652) fotografia-
da por el Telescopio Espacial Hubble [Crédito: NASA/ESA]. (Derecha) Distribucién
de galaxias vistas a gran escala dentro de una simulacién cosmoldgica (masa bari6éni-
ca), distribuidas en ctimulos y filamentos [Crédito: Illustris TNG].

encuentran en un bulbo central y en el halo esferoidal que lo rodea, aunque puede ser
dificil distinguir entre ambos pues las poblaciones de estrellas que los componen son
muy similares. Estas son principalmente estrellas antiguas, que le dan a las galaxias
colores rojizos o amarillos, con muy poco contenido de gas y polvo. Esto nos indica
que en las galaxias elipticas se forman estrellas nuevas a un ritmo mucho menor que en
las espirales. Ademads, a diferencia de las galaxias espirales, la dindmica de las estrellas
en una galaxia eliptica estd dominada por movimientos aleatoria y desordenados de
las estrellas.

Familias y ciudades de galaxias

La mayorfa de las galaxias no se encuentran aisladas en el Universo, si no que se
distribuyen en grupos de galaxias, formados por menos de 50 galaxias, o en ciimulos
de galaxias, los cuales pueden contener de cientos a miles de galaxias.

De igual modo, los cimulos forman conjuntos mds grandes llamados supercimu-
los, los cuales a su vez forman estructuras en forma de filamentos. La Via Lactea se
encuentra dentro del Grupo Local, conformado por mas de 50 galaxias, el cual forma
parte del Superctimulo de Virgo.

Interacciones entre galaxias

Las galaxias interactdan entre ellas también a través de la gravedad, cuando las
distancias entre ellas son relativamente cortas. Las interacciones menores se dan
entre una galaxia principal y otra més pequefia que orbite alrededor de esta, llamada
galaxia satélite. Por ejemplo, la gravedad de la galaxia satélite puede atraer a uno de
los brazos espirales de la galaxia principal, e incluso puede llegar a capturar algunas
de las estrellas de la galaxia principal. Este proceso también puede ocurrir al revés, de
modo que la galaxia principal le arrebate estrellas a la galaxia satélite.

Por otro lado, las interacciones mayores, como su propio nombre indica, son
perturbaciones gravitatorias de mayor magnitud que las interacciones menores, y son
sucesos frecuentes en la evolucién de las galaxias. Un tipo de interaccién mayor es
la colisién de dos galaxias, proceso en el cual puede ocurrir uno de los siguientes
escenarios:
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Figura 5.8: (Izquierda) Galaxia NGC4676, conocida como ‘“galaxia los ratones” es
producto de la colisién entre dos galaxias [Crédito: NASA/ESA]. (Derecha) Represen-
tacion artistica de cémo se veria el cielo nocturno en 4 mil millones de afios producto
de la colisi6n entre Andrémeda y la Via Lictea [Crédito: NASA].

1. Que las galaxias se atraviesen, de tal modo que cada una conserve la mayor
parte de su material y su forma permanece pricticamente inalterada.

2. Que las galaxias prosigan su camino, pero que pierdan parte de su material
galactico durante la colisién, mientras que su estructura y forma cambien nota-
blemente

3. Que las galaxias se fusionen, lo que suele suceder cuando dos galaxias chocan
y no tienen suficiente cantidad de movimiento para continuar el viaje después
de la colision. En ese caso, el material de las dos galaxias se une poco a poco
hasta formar una sola galaxia.

Este dltimo tipo de colisién, por ejemplo, ocurrird en el futuro entre nuestra galaxia
y la galaxia Andromeda, la galaxia espiral mds cercana a la Via Lictea. Mediciones
de las velocidades en la galaxia de Andrémeda usando el corrimiento al azul de los
espectros (debido al efecto Doppler), revelan que ésta se estd acercando a nuestra
galaxia con una velocidad de 100-300 km/s respecto al Sol [46] y por lo tanto se estima
que las galaxias se acercardn dentro de aproximadamente 4-6 mil millones de afios.
Cabe resaltar que esta colisién no tendrd un gran impacto en la vida humana. Debido
a las grandes distancias entre las estrellas dentro de una galaxia, en una colisién
entre galaxias la probabilidad que dos estrellas y sus sistemas planetarios coincidan
y colisionen es casi inexistente. Ademads, se estima que en la escala de tiempo en la
que ocurrird la colisiéon con Andrémeda, la Tierra ya no serd habitable debido a los
cambios de luminosidad de nuestro Sol.

Agujeros negros

Anteriormente mencionamos que muchas galaxias contienen agujeros negros en
su centro, pero ;qué es un agujero negro? Un agujero negro es una regién en el
espacio donde la fuerza de atraccion de la gravedad es tan fuerte que ningin tipo
de materia o particula, ni la luz, puede escapar. La gravedad es tan fuerte porque un
agujero negro contiene una gran concentracién de masa en un espacio relativamente
diminuto, es decir, un agujero negro es un objeto de densidad extremadamente alta
(ver caja 5.3). Por esta razén, los agujeros negros pueden tener cualquier tamaio,
desde muy pequeiios (del tamafio de dtomos) hasta miles de kilémetros, lo importante
es que una determinada masa esté contenida en un volumen suficientemente pequefio,
determinado por el radio de Schwarzschild (ver definicién en la caja 5.3) .
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April 11, 2017

Figura 5.9: (Izquierda) Simulacién de las orbitas que siguen las estrella en torno
a Sagitario A*, el agujero negro supermasivo que vive en el corazén de nuestra
galaxia [Crédito: ESO/L. Calcada/spaceengine.org]. (Derecha) Fotografia del disco de
acrecion del agujero negro en la galaxia M87, capturada por el telescopio de Horizonte
de Eventos. Crédito: Colaboracién EHT

Gravedad 5.3.1: Velocidad de escape

En fisica se denomina velocidad de escape a la velocidad debe tener un objeto
para escapar del campo gravitatorio de otro. Por ejemplo, la velocidad inicial
de un cohete para vencer la fuerza de la gravedad de la Tierra y escapar al
infinito es de 11 km/s. La velocidad de despegue de un planeta o una estrella
esta directamente relacionada con el tamafio y la masa de éste. En particular,
el cuadrado de la velocidad de escape es directamente proporcional a la masa
del planeta (o de la estrella) e inversamente proporcional a su radio. Asi, si
conocemos dos de estos pardmetros podemos calcular el tercero.

=11.2km/s

r
.. t"{'&}'l“

1, GMm
- =
2

r

_ [26m
Ve seupe r

. .

El concepto de agujero negro empezd como una idea puramente tedrica, una
prediccion matematica de la Teorfa de la Relatividad General de Einstein ya en
1916 (ver més sobre relatividad general en el Capitulo 6.1.2). Un largo proceso de
investigacion tedrica por el fisico Roger Penrose concluy6 que la formacién de estos
objetos tedricos era viable en el universo observable, empezando asi una larga aventura
de busqueda y caracterizacion de estos objectos. Hoy en dia tenemos una gran cantidad
de observaciones astronémicas que muestran evidencia de que estos objetos realmente
existen. Una de ellas es el seguimiento de estrellas en la region central de nuestra
propia galaxia, cuyas orbitas demuestran que debe existir un objeto muy masivo en el
centro y que este ocupa un volumen tan pequefio que solo puede tratarse de un agujero
negro. La astrénoma Andrea Ghez y el astrénomo Reinhard Genzel, quienes lideraron
investigaciones que confirmaron la presencia de este agujero negro en nuestra galaxia,
denominado Sagitario A*, fueron recientemente galardonados con el premio Nobel
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2020. Otra observacién importante se realizé en el 2017, cuando se logré captar la
primera imagen de la sombra de un agujero negro, aquel ubicado en el centro de la
galaxia M87, usando el Telescopio de Horizonte de Sucesos [47]. Ademas, las altas
luminosidades encontradas en los centros de muchas galaxias pueden ser explicadas
por materia orbitando y siendo consumida por un agujero negro supermasivo (disco
de acrecidn), ademds de emision en ondas de radio, lo cual sugiere que la mayoria de
galaxias, si no todas, contienen este tipo de agujeros negros en sus centros.

Gravedad 5.3.2: El radio de Schwarzschild

Recordemos que la densidad de la materia se define como la masa contenida
en un determinado volumen, por lo que si se reduce el volumen de un objeto
manteniendo constante su masa, su densidad serd mayor:

: _ masa
densidad = volumen

El radio de Schwarzschild de un objeto es el radio que éste deberia tener para
que la velocidad de escape (ver caja 5.3) desde su superficie sea igual a la
velocidad de la luz. El tamafio de dicho radio depende tnicamente de la masa
del objeto, por lo que si se conoce uno de estos pardmetros es posible calcular
el otro. Un objeto podria convertirse en un agujero negro si toda su masa es
comprimida hasta adquirir un radio menor a su radio de Schwarzschild. Ya
que la velocidad de escape seria igual a la velocidad de la luz, y ningtn objeto
puede superar esta velocidad, entonces ningiin objeto, ni siquiera la luz, es
capaz de escapar de un agujero negro.

Veamos algunos ejemplos del radio de Schwarzschild de objetos conocidos.
Para transformar a la Tierra en un agujero negro, habria que comprimir su
tamafio actual (6357 km de radio) hasta 9 milimetros de radio, es decir toda la
masa de la Tierra quedaria contenida en un volumen menor al de un grano de
arroz. Por otro lado, para transformar al Sol en un agujero negro habria que
comprimirlo desde su tamafio actual (700 000 km de radio) hasta solo 3 km
de radio. Es como si tratdramos de meter toda la masa del Sol en un astro del
tamafio de un pueblo.

¢Coémo funciona un agujero negro?

Aunque el término “agujero negro” puede sugerir la idea de un espacio vacio, y
conlleva una fuerte connotacién de misterio, es importante comprender que en realidad
se trata de un objeto compacto y muy masivo, cuya atraccién se debe a la fuerza de
gravedad, la misma fuerza que mantiene a los planetas en drbita alrededor de sus
estrellas. Por ello, la atraccion gravitacional que un agujero negro ejerce sobre los
objetos ubicados a grandes distancias no es muy diferente de aquella que ejercen las
estrellas, o cualquier otro objeto con masa. Por ejemplo, si el Sol llegara a convertirse
en un agujero negro, la érbita de la Tierra no se veria afectada, ya que un agujero
negro con la masa del Sol es tan pequefio (3 km) comparado con la distancia orbital
de la Tierra (150 000 000 km), que su influencia gravitacional sobre nuestro planeta no
cambiaria. Sin embargo, a menores distancias la historia es distinta.

Aunque no nos es posible saber qué ocurre dentro de un agujero negro, podemos
inferir su presencia estudiando su efecto gravitacional sobre su entorno inmediato, asi
como los procesos fisicos que ocurren a consecuencia de este y que pueden llegar a ser
muy luminosos. Aqui presentamos una descripcién de los distintos componentes que
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Figura 5.10: Anatomia de un agujero negro. Crédito: Imagen adaptada de ESO,
ESA/Hubble, M. Kornmesser.

pueden identificarse en un agujero negro y sus alrededores, los cuales estdn ilustrados
en la Figura 5.11 (contenido y figura adaptados de ESO Astronomy).

Cuando la materia experimenta el potencial gravitatorio en la cercania de un
agujero negro, ésta empieza a orbitar en torno a él en un conjunto de circulos de
materia difusa, acercandose a €l en una espiral, con una velocidad cada vez mayor
a medida que la materia se acerca al centro. En este proceso, la materia forma un
disco en torno al agujero negro conocido como disco de acrecion. Por la fuerza de la
gravedad y la friccidn, las temperaturas en el disco de acrecion son extremadamente
altas, produciendo altos niveles de energia luminosa. En el caso de muchos agujeros
negros supermasivos ubicados en el centro de las galaxias, los discos de acrecién
pueden llegar a ser los fendmenos mas luminosos del Universo, emitiendo radiacion
de las més altas energias: Optica, ultra-violeta, y rayos X (ver caja 5.3.3).

En ocasiones, parte del material del disco es liberado en corrientes estrechas,
largas y rapidas, llamadas jets o chorros, que pueden llegar a extenderse a escalas
gigantescas y son muy luminosos en ondas de radio. Estos chorros emergen desde el
agujero negro, generalmente en direcciones opuestas, en muchos casos perpendiculares
al plano del disco de acrecidn. El origen fisico de estos chorros, sin embargo, es atin
una pregunta abierta en la fisica extragalactica.

El borde interior de un disco de acrecién es conocido como la tdltima érbita
estable, ya que a menores distancias del agujero negro la materia ya no puede orbitar
de manera estable, por lo que caera hacia el centro. A una distancia incluso més corta
del centro se encuentra la esfera de fotones. La esfera de fotones es un lugar donde
la gravedad es tan fuerte que la luz, que usualmente viaja en lineas rectas, empieza
a viajar en circulos por la gravedad del agujero negro. Si uno viera directamente un
agujero negro, veria la luz proveniente de la esfera de fotones como una delgada
circunferencia luminosa, y en su interior no veria mis que oscuridad, la llamada
sombra del agujero negro. Esta ‘sombra’ es la que se lleg6 a observar en el agujero
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Rangos de masa observados en Agujeros Negros

gujeros neg Agujeros negros gujeros Negro|
Estelares| De masa intermedia Supermasivos

Masa del objeto
(en masas solares)

Figura 5.11: Tipos de agujeros negros observados, de acuerdo a su masa [Crédito:
adaptado de NASA/JPL-Caltech].

negro central de la galaxia M87 con el Telescopio de Horizonte de Sucesos.
Finalmente, el horizonte de sucesos es el “punto sin retorno” del agujero negro,
del cual nada puede escapar, y toda materia o luz que llegue a cruzarlo caerd inevi-
tablemente hacia el centro. No se trata de una barrera fisica, sino de una superficie
imaginaria que rodea el agujero negro y marca la regién en donde la velocidad de
escape (ver caja 5.3) es igual a la velocidad de la luz. El radio del horizonte de sucesos
que determina el tamafio del agujero negro es equivalente al radio de Schwarzschild y
depende directamente de la masa del agujero negro (ver caja 5.3). Debido a la intensa
gravedad, la materia se comprime hasta un volumen diminuto, llamado singularidad ,
que tiene esencialmente una densidad infinita. Es probable que las leyes de la fisica
tal como las conocemos se rompan en la singularidad. Ya que ni siquiera la luz puede
escapar tras haber cruzado el horizonte de sucesos, es imposible observar u obtener
cualquier informacién de lo que ocurre en este punto. La investigacién sobre lo que
ocurre dentro de un agujero negro es por lo tanto materia del campo de la fisica tedrica.

Tipos de Agujeros negros

Tradicionalmente, los astrénomos han identificado dos clases bésicas de agujeros
negros, los que tienen masas de 5 a 20 veces la del sol, que se denominan agujeros
negros de masa estelar, y los que tienen masas de millones a miles de millones de
veces la del sol, que son llamados agujeros negros supermasivos (Figura 5.10). La
aparente ausencia de agujeros negros de masa intermedia es atin una incdgnita en la
investigacion astronémica actual.

o Los agujeros negros de masa estelar se forman cuando una estrella masiva
se queda sin combustible, por lo que su propia gravedad hace que colapse
hasta un volumen diminuto (ver seccién 3.6.2). Se encuentran dispersos por
toda la galaxia, en las mismas regiones donde encontramos estrellas, ya que
empezaron su vida como estrellas. Algunos de estos comenzaron siendo parte de
un sistema estelar binario, y luego de convertirse en agujeros negros contindan
orbitando su estrella acompanante. La forma en que el agujero negro afecta a
su acompafante y su entorno puede servir como una pista para los astrénomos
sobre su presencia.

e [.os agujeros negros supermasivos se encuentran en el centro de todas las
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galaxias. Aunque hay diversas teorias, aun no se sabe exactamente como se for-
man, por lo que esta es un drea activa de investigacién en astronomia. Diversos
estudios han demostrado que la masa del agujero negro estd correlacionada con
la masa de la galaxia, por lo que se cree que debe haber alguna conexién entre
la formacién del agujero negro y la galaxia.

5.3.3 Galaxias de nucleo activo o AGNs

Muchos agujeros negros supermasivos, que residen en los nicleos de las galaxias,
son considerados activos, es decir que se encuentran acretando o “tragando” materia
con una eficiencia muy alta, por lo tanto estdn en crecimiento. Estos nicleos activos,
0 “AGN” por sus siglas en inglés, pueden ser tan brillantes que la regién central es
mucho mds luminosa que el resto de la galaxia. La principal fuente de la luminosidad
en estos niicleos activos es naturalmente el disco de acrecion en torno al agujero negro
supermasivo (ver seccién 5.3.1).

Existe una gran variedad de AGNs, incluyendo quésares, radio-galaxias, y galaxias
Seyfert entre los mds destacados. Los mds luminosos entre estos, los quésares, reci-
bieron su nombre (derivado del término “fuente cuasi-estelar”) por su intenso brillo,
similar al de una estrella de nuestra Via Lactea, a pesar de encontrarse a distancias
extremadamente lejanas. En efecto, los quésares son las fuentes de luz constante mas
luminosas en todo el universo.

Radio - VLA X-Rays, Radio & Visible Light

Los nicleos activos de galaxia, o AGNs, son también ejemplos prominentes
de radiacién “invisible”, adicional a aquella de la galaxia (caja 5.1.2). Un
buen ejemplo de este fendmeno multi-onda es el AGN Centaurus A, cuyas
fotografias podemos apreciar aqui usando un telescopio de radio (izquierda),
un telescopio de rayos X (derecha), o una combinacién de estos y un telescopio
optico (centro). Los chorros o jets son estructuras brillantes en ondas de radio
que pueden abarcar escalas de tamafio muy superiores al tamafio de la propia
galaxia. De forma similar las altas energias que se producen en las inmediacio-
nes de un agujero negro también producen una potente emision energética en
rayos-X.
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6.1.1

(6. Cosmologia

La Cosmologia es el estudio del origen, naturaleza y evolucién de nuestro universo.
Pitagoras fue el primero en llamar a los cielos “cosmos”, lo que significa orden. Desde
Pitdgoras, que sugeria que la Tierra, el Sol y otros cuerpos celestes son esferas
perfectas y se mueven en circulos perfectos alrededor de un fuego invisible, mucho ha
evolucionado en el estudio del cosmos. Actualmente, el modelo del Big Bang es la
teoria m4s ampliamente aceptada sobre el origen y la evolucién de nuestro universo.
Postula que hace aproximadamente 13 mil millones de afios, la porcién del universo
que podemos ver hoy, era microscopica. Desde entonces, se ha expandido de este
estado denso y caliente al cosmos vasto y mucho mas frio que habitamos actualmente.
Podemos ver las sefiales de esta materia densa y caliente como la radiacion de fondo
de microondas césmica, ahora muy fria, que todavia impregna el universo y es visible
para los detectores de microondas como un brillo uniforme en todo el cielo. En este
capitulo exploraremos los tltimos descubrimientos en la cosmologia, principalmente
en el contexto del modelo del Big Bang.

Pilares de la cosmologia

La cosmologia sienta sus bases en conceptos de fisica moderna, especialmente
en la Teoria de Relatividad General y la fisica de particulas, junto con hallazgos
observacionales que describiremos a continuacion.

Las leyes del universo

Todas las interacciones en el universo estdn gobernadas por cuatro fuerzas fun-
damentales. A grandes escalas, es decir aquellas escalas que podemos percibir con
nuestros sentidos (de milimetros a metros) y a escalas césmicas (de miles de parsecs,

Ilustracidn a escala logaritmica del universo observable. Crédito: Imagen adaptada de Wikipedia/Pa-
blo Carlos Budassi.
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kpc), gobiernan la fuerza electromagnética y la fuerza de gravedad. Por otro lado, la
fisica del reino microscépico del nicleo atémico estd determinada por la fuerza fuerte
y la fuerza débil.

Fisica 6.1.1: Las 4 fuerzas fundamentales del Universo

Las cuatro fuerzas fundamentales del Universo son:

e El electromagnetismo que controla la interaccidn entre el nicleo atémico
y los electrones y es responsable por la electricidad, el magnetismo y los
procesos quimicos.

e [a gravedad que media entre objetos con masa y energia, es responsable
de la dindmica terrestre y de los astros.

e [a fuerza nuclear débil que rige el comportamiento del niicleo atémico
y es responsable por la radioactividad.

e [a fuerza nuclear fuerte que mantiene unidos los neutrones y protones
del nicleo.

6.1.2 Relatividad General: De Newton a Einstein

Como resulta evidente de los capitulos anteriores, la gravedad, formulada en
la fisica Newtoniana como una fuerza de atraccion, tiene un rol protagénico en la
fisica del Universo. Sin embargo, nuestro conocimiento sobre la gravedad cambié
categéricamente en el siglo XX. En 1915, Albert Einstein public6 su Teoria General
de la Relatividad, que propuso una nueva teoria de la gravedad. Esta teoria generaliza
la ley de la gravitacién universal formulada por Isaac Newton, encontrando una
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Figura 6.1: Curvatura del espacio-tiempo alrededor de un objeto masivo. En la Teo-
ria General de la Relatividad de Einstein, el movimiento de la Luna alrededor de
la tierra, puede ser explicado como un simple movimiento uniforme sobre una su-
perficie curva, en este caso las 4 dimensiones del espacio-tiempo. No obstante, en
una imagen s6lo podemos representar 3 dimensiones de modo ilustrativo [Crédito:
scienceatyourdoorstep.com].

descripcién que es vélida tanto para cuerpos en movimiento uniforme o acelerado,
como para cuerpos en reposo. La gravedad de Newton sélo es valida para cuerpos
en reposo 0 que se mueven muy lentamente en comparacién con la velocidad de
la luz. Recordamos al lector que para la percepcién humana en nuestro dia a dia,
la fisica Newtoniana describe perfectamente el efecto de la gravedad, ya que las
velocidades que experimentamos son siempre mucho menores a la velocidad de la
luz. Sin embargo, esto cambia cuando estudiamos el Cosmos, ya que uno de los més
importantes mensajeros sobre los eventos en el espacio exterior es precisamente la luz
que viaja por millones de kilémetros para finalmente atravesar nuestra atmdsfera y
llegar a nosotros.

Un concepto clave de la Relatividad General es que la gravedad ya no se describe
mediante una fuerza y un “campo” gravitacional, sino que en la descripcién de Einstein
la gravedad es una distorsion del espacio-tiempo en si. Para entender la gravedad en
la Relatividad General es conveniente imaginarse el efecto que tienen la masa (por
ejemplo, un globo o una piedra pesada) cuando es colocada sobre una tela eléstica
estirada, que representa el espacio-tiempo: al ser colocada, la masa deforma la tela,
y dependiendo de su densidad, la deformacion o “curvatura” es diferente (un globo
deformaria la tela menos que la piedra pesada). Esta deformacidn de la estructura del
espacio-tiempo es lo que causa que las trayectorias de los objetos cambien cuando se
encuentran cerca de un objeto masivo, lo cual observamos como "fuerza de gravedad".
Asi como en la superficie de la Tierra, las distancias mds cortas entre dos puntos son
circulos y no lineas rectas, de igual forma las trayectorias mds directas entre objetos
en el espacio-tiempo, son regidas por la curvatura del espacio-tiempo causadas por la
masa y la energia de otros objetos.

El fisico John Wheeler lo expres6 bien cuando dijo: “La materia le dice al es-
pacio como curvarse, y el espacio le dice a la materia cémo moverse”. En un caso
extremo de esta curvatura, los agujeros negros son objetos en el espacio tan masivos
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y densos que la luz no podia escapar de ellos. Estos fueron predichos por la Teorfa
de la Relatividad General de Einstein ya en 1916 y fueron recientemente observados
directamente por la colaboracién del Event Horizon Telescope en el 2019, que junto
con otras observaciones indirectas de las dltimas décadas, proveen fuerte evidencia
de su existencia (ver mas detalles sobre agujeros negros en el Capitulo 5.3). Otra
prediccion de la teorfa de la relatividad general es la existencia de ondas gravita-
cionales, que son perturbaciones del espacio tiempo producidas por ejemplo, por la
fusién de dos agujeros negros. La primera deteccion experimental de estas ondas por
las colaboraciones LIGO, Virgo y GEO600 en el 2016, fue otra evidencia a favor de la
teoria de relatividad general.

Gravedad 6.1.1: Teoria cientifica

(Serd lo mismo una teoria que una ley o un concepto?

Una teoria es una explicacion extensamente fundamentada de un aspecto del
mundo natural que puede incorporar leyes, hipétesis y hechos. La teorfa de la
gravitacién, por ejemplo, explica por qué las manzanas caen de los arboles y
los astronautas flotan en el espacio.

Una teoria no solo explica hechos conocidos; también permite a los cientificos
hacer predicciones de lo que deberian observar si una teoria es cierta. La nueva
evidencia debe ser compatible con una teoria. Si no es asi, la teorfa se refina o
se rechaza; es decir, son comprobables. Cuantas mds observaciones predice y
mads hechos explica, mds pruebas pasa y mds sélida es la teoria

Principio cosmoldgico: isotropia y homogeneidad

Después de la introduccion de la Relatividad General, varios cientificos, incluido
Einstein, intentaron aplicar la nueva dindmica gravitacional al universo en su conjunto.
En ese momento, esto requeria una suposicién sobre como se distribuia la materia en el
universo. La suposiciéon mds simple que se puede hacer es que si se viera el contenido
del universo con un filtro suficientemente amplio, apareceria aproximadamente igual
en todas partes y en todas direcciones. Es decir, la materia en el universo es homogénea
e isotrdpica cuando se promedia a escalas muy grandes. A esto se le llama el Principio
Cosmoloégico.

El ser homogéneo quiere decir que no se tiene un lugar central o preferido, asi nos
traslademos a cualquier punto, el universo en promedio se ve igual. La caracteristica
de ser isotropico es similar a la anterior, s6lo que esta vez en vez de existir una
simetria traslacional, ahora es rotacional, es decir el universo se ve igual en todas las
direcciones. Esta suposicidn se estd probando continuamente a medida que observamos
la distribucion de las galaxias a escalas cada vez mayores usando modernos telescopios
terrestres y espaciales. La figura 6.2 muestra cudn uniforme es la distribucién de las
galaxias medidas en una franja de 70° del cielo. Una de las principales razones por
la que creemos que el principio cosmolégico es valido es que podemos observar una
radiacién de microondas proveniente del Big Bang, con una misma temperatura muy
uniforme en cualquier direccién del cielo. Este hecho apoya firmemente la idea de que
la materia primordial del Universo era muy hdmogenea.

El Universo observable

Como el lector ha notado en los capitulos anteriores, casi todo lo que sabemos
sobre el Universo mads alld de la Tierra se ha aprendido ““a distancia”. No podemos
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Figura 6.2: Distribucién de las galaxias del estudio APM, que demuestra cudn uniforme
estan distribuidas las galaxias en una franja de 70° del cielo [Crédito: Maddox et al.
1990, APM Survey].

medir directamente una estrella o recoger un poco de su material para estudiarlo en
un laboratorio. Solo tenemos como mensajera a la luz que ha viajado hacia nosotros
desde distancias efectivamente ilimitadas. Debido a que la luz, o m4s precisamente,
la radiacién electromagnética, se produce e interactiia con la materia ordinaria, lo
que al principio parece una desventaja insuperable se convierte en una fuente de gran
informacién. Fue cuando comenzamos a comprender la naturaleza de la luz, cémo se
produce y cémo interactda con la materia, que marcé el final de la “Astronomia” como
una simple catalogacién de los cielos como lo habfia sido principalmente desde sus
inicios, para pasar a ser el inicio del estudio moderno de la “Astrofisica” a finales del
siglo XIX, cuando se dio inicio al uso de los espectros para averiguar la composicién
fisica de las estrellas.

El Universo observable comprende entonces todo el espacio y la materia que
podemos observar del Universo desde nuestra posiciéon. Cuanto podemos observar
del Universo estd limitado por la mayor distancia que puede recorrer la luz, en base a
su velocidad constante. La luz mds antigua que llega hasta nosotros es en efecto la
luz del fondo césmico de microondas, definiendo al Universo observable como una
esfera en torno a nosotros de un radio limitado por el viaje de esta luz primordial.
En especifico, la distancia fisica maxima que se calcula que podemos “observar” es
de 14,0 mil millones de parsecs (aproximadamente 45,7 mil millones de afios luz)
[gott05].
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Figura 6.3: Ilustracion a escala logaritmica del universo observable con el sistema solar
en el centro, los planetas interiores, el cinturén de asteroides, los planetas exteriores,
el cinturén de Kuiper, la nube de Oort, Alfa Centauri, el brazo de Perseus, la Via
Lictea, Andromeda y las galaxias cercanas, la telarafia césmica de ciimulos galicticos,
la radiacién de fondo de microondas y el plasma invisible del Big Bang en el borde.
Crédito: Wikipedia/Pablo Carlos Budassi.

Recurso TIC 6.1.1:

Si desea explorar todas las escalas del universo, desde el tamaiio de un electrén,
hasta las distancias mds extensas del Universo, puede hacerlo de forma inter-
activa en https://htwins.net/scale2/ [Crédito: Cary Huang/ Matthew
Martori].

La expansion del Universo y el redshift

Las observaciones recientes del universo comprueban que el universo se esta
expandiendo en todas las direcciones. Asi nos pongamos en cualquier punto del
universo homogéneo, la expansion se aprecia de igual forma a nuestro alrededor.
Podemos aprender més sobre esto en la actividad 12. Y no sélo eso, sino que también
se tiene que esa expansion es acelerada, es decir, la velocidad a la cual las galaxias se


https://htwins.net/scale2/

6.3

6.3.1

6.3 Receta para cocinar un Universo: Lambda CDM 91

alejan de nosotros, es cada vez mds rdpida.

En 1929 Edwin Hubble descubrié una relacién lineal entre la velocidad y la
distancia a la que se encuentran distintas galaxias[49]. Esta relacion es precisamente
lo que predice la Relatividad General para un Universo homogéneo e isotrépico que
comienza con un Big Bang. Por mucho tiempo se pensé que la expansién del Universo
deberia frenarse hasta empezar a contraerse de nuevo, ya que esta seria la prediccién
de la teoria en un universo dominado Gnicamente por materia. No obstante, en 1998
se presentaron los datos experimentales que corroboraron la expansion acelerada del
Universo, lo cual mereci6 el Premio Nobel de Fisica en el 2011.

Un efecto de la expansion del universo es el corrimiento al rojo cosmolégico (o
redshift en inglés) que es el incremento en la longitud de onda de la luz a medida que
viaja a través del espacio (en expansion). Al expandirse el universo, se expanden las
medidas de distancia en s mismas, por lo cual la longitud de onda de la luz aumenta
con respecto a su valor original emitido en reposo. A mayor longitud de onda, la luz se
mueve mds hacia el color rojo y el infrarrojo, de alli el nombre de este efecto. Aunque
el efecto del redshift cosmolégico es similar al del efecto Doppler en la luz (ver Caja
4.2.2), el corrimiento al rojo cosmoldgico resulta de la expansion del espacio mismo y
no del alejamiento a cierta velocidad de un cuerpo individual.

Receta para cocinar un Universo: Lambda CDM

En este capitulo comenzaremos a conocer poco a poco la composicién del Univer-
s0, y como describimos sus componentes en el contexto de un Universo en expansion,
descrito en cuatro dimensiones (el espacio — 3D + tiempo — 1D) por la teoria de
Relatividad General de Einstein. El modelo estandar de la cosmologia moderna se
conoce como el modelo “Lambda CDM” ya que estd conformado en un 95 % por
dos componentes misteriosos: “Lambda” que representa una constante cosmolégica
(A) en las ecuaciones de Einstein y que explica la expansién acelerada del Universo
y “CDM?”, que por sus siglas en inglés significa Materia Oscura Fria (Cold Dark
Matter) y explica la velocidad de rotacion de las galaxias y las estructuras que forman
la red césmica del universo. Sélo un 5 % del Universo estd formado por la materia
que conocemos comunmente en la Tierra y la que los c6smologos llaman materia
bariénica. A continuacién explicaremos un poco de qué se tratan cada uno de estos
ingredientes cosmoldgicos.

Recurso TIC 6.3.1:

Pueden encontrar una simulacién de los componentes del Universo en: https:
//www . youtube . com/watch?v=JAyrpJCC_dw

Materia baridénica

Primero, cuando pensamos sobre la materia que nos rodea, podemos comenzar con
las particulas fundamentales como el protén, el electron y el neutrén (ver caja 3.1.1);
luego, en los dtomos que se forman debido a las distintas configuraciones de estas
particulas, con lo cual ya podemos pensar en los elementos de la tabla periddica.
Seguidamente podemos agrupar a los atomos y formar moléculas, con las cuales
podemos explicar la composicién de las cosas que rodean nuestro dia a dia, ya sea
una mesa hecha de madera (Carbono) o el vidrio de una ventana (Silicio). Lo mas
interesante ocurre cuando elevamos nuestra mirada hacia el cielo, durante el dia
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podemos observar al Sol, la estrella que mantiene unido a nuestro sistema solar.
Durante la noche, nos podemos encontrar con un cielo estrellado que nos deja observar
miles de puntos a la vez, muchos de estos pueden ser estrellas o galaxias.

Todo lo mencionado compone lo que conocemos como materia baridénica. La
caracteristica principal es que interactda tanto con la gravedad (por lo que sentimos
el peso en la Tierra, la cual gira alrededor del Sol, y el Sol alrededor del centro de la
galaxia) y con la fuerza electromagnética, por lo que interactia con la luz, siendo por
lo tanto “visible”, si no en el rango 6ptico, en otras longitudes de onda.

Materia oscura

La mecénica de Newton nos dice que, por ejemplo, los planetas del sistema solar
cuanto mas alejados estén del Sol, més lento deberan trasladarse y al realizarse las
mediciones de las velocidades de traslacion de los planetas, vemos que todo marcha
bien. Como lo hemos averiguado en la actividad 11, al aplicar la misma mecénica
a nuestra galaxia resulta que los objetos celestes que se encuentran cerca al borde
“visible” de la Via Lactea no cumplen con lo predicho; es decir, se mueven mds rapido
de lo esperado. Esta observacion indujo a los cientificos a pensar que habia algo més
alla de lo visible.

Historia 6.3.1: Vera Rubin y la materia oscura

Durante los afios 70s, la astronoma Vera Rubin midi6 las velocidades de
rotacion de las estrellas en diferentes galaxias, entre ellas la galaxia espiral
vecina Andrémeda. Con estas mediciones ella verific que las estrellas en los
bordes de las galaxias se movian a la misma velocidad que las estrellas en
el centro, lo cual implicaba, usando cdlculos simples basados en la fuerza de
gravedad y la centripeta (ver actividad 11), que la cantidad de materia era
mayor en los bordes de la galaxia. Sin embargo, esta materia no era visible, al
contrario, a esas distancias del centro habia cada vez menos estrellas o nubes de
gas. Con esta evidencia, Vera Rubin propuso la existencia de materia “invisible”
permeando toda la galaxia, a la cual conocemos como materia oscura.

. J

A diferencia de la materia bariénica, la caracteristica principal de la materia
oscura es que interactia solo con la gravedad y no con la luz. Es por esto que no la
podemos ver ni detectar con ninguno de nuestros telescopios, y cdmo no interactda
electromagnéticamente, es muy dificil o imposible detectarla con sensores electrénicos
o experimentos de laboratorio. La naturaleza de esta materia también es “oscura”, ya
que no se conoce atin qué tipo de particulas (si es que es una particula) componen a la
materia oscura o si se necesitan nuevas leyes de la fisica para explicar su naturaleza.
La materia oscura es uno de los temas mads intrigantes de la fisica moderna, y en
particular de las ramas de la astrofisica y la fisica de particulas.

La materia oscura no solo es un componente importante en las galaxias, si no que
es el componente mayoritario, correspondiendo aproximadamente al 90 % de la masa
total dentro de una galaxia, mientras que la materia bariénica compone solo el 10 %
restante.

Energia Oscura

Ahora, hablemos de otro ingrediente misterioso: la energia oscura. Como mencio-
namos anteriormente, Edwin Hubble comprobé que las galaxias se alejan de nosotros
con una velocidad proporcional a su distancia, pero si el universo estuviera conforma-
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Materia Oscura

Energia Oscura

Figura 6.4: Composicion del universo segtn las mediciones de las fluctuaciones de
temperatura del fondo césmico de microondas (CMB) por el observatorio Planck
[Crédito: Imagen adaptada de ESA].

do sélo por materia, la fuerza atractiva de la gravedad deberia frenar esta expansion y
hacer que el universo colapsara sobre si mismo en el futuro lejano. En los afios 90s,
diferentes grupos de astrénomos midieron el redshift de galaxias lejanas mediante
supernovas tipo Ia que eran visibles a grandes distancias y pueden ser calibradas para
obtener su magnitud absoluta. Luego, usando el brillo aparente de estas supernovas,
pudieron calcular su distancia y con ello encontrar una relacion entre el redshift y la
distancia.Los astronomos estaban pensando encontrar que la velocidad de expansién
deberia disminuir mientras mds lejanas se encontraran esas galaxias, pero encontraron
todo lo contrario. Las galaxias m4s distantes se alejan de nosotros ain mas rapidamen-
te. Ya que esto no puede ser causado por un efecto de la gravedad (que es atractiva
solamente), por el momento, la tnica explicacién que tenemos para este fendmeno, es
asignarle una energia invisible al espacio, que acelera la expansion del universo y a la
que usualmente se llama “energia oscura”.

Distribucion de los ingredientes

Ya que hemos hablado de los ingredientes para poder cocinar un Universo, ahora
tenemos que entender cudles son las cantidades relativas contenidas en nuestro Uni-
verso y como podemos medirlas. Hacer un cdlculo de la densidad total de materia
en el Universo basdndonos en observaciones directas es una tarea practicamente im-
posible, ya que esto requeriria observaciones infinitamente profundas de telescopios
para detectar la materia baridnica. Incluso asi, estas observaciones no detectarian la
mayor parte de la materia, que es la materia oscura, ni medirian la energia oscura que
gobierna la expansidn acelerada del Universo.

Afortunadamente, los modelos tedricos cosmoldgicos, construidos en base a los
pilares mencionados anteriormente (ver seccion 6.1, parecen brindar una descripcion
bastante detallada de lo que observamos, lo que nos permite usar estos modelos mate-
madticos y estas observaciones para medir indirectamente el contenido del Universo.
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En particular, las observaciones principales para este objetivo son aquellas de la luz
mds antigua y lejana del universo, el Fondo Césmico de Microondas (CMB, por sus
siglas en inglés). Esta luz fue producida 380 000 afios despues del Big Bang y lleva
en si la informacion acerca de las fluctuaciones de materia y energia presentes en
el universo de esa época, un universo que estaba formado por un plasma caliente
de protones, neutrones, electrones y fotones fuertemente acoplados. El Universo al
expandirse, también se fue enfriando y cuando los nicleos atémicos atraparon a los
electrones en dtomos neutrales, los fotones (las particulas de la luz) fueron liberados,
cargando en sus pequeiias fluctuaciones de temperatura toda la informacién de las
interacciones fisicas de ese instante. La intensidad de estas fluctuaciones, sus tamafios
y la distribucién de estas, combinados con la descripcién matemadtica del Universo
en expansion y el modelo estdndar de particulas elementales, nos permiten medir las
cantidades precisas de materia y energia en el Cosmos.

El WMAP (Wilkinson Microwave Anisotropy Probe) fue una sonda espacial de
la NASA que tuvo como una de sus misiones medir las diferencias de temperatura
que se observan en la radiacién de fondo de microondas (CMB). Este experimento,
efectuado entre el 2003 y el 2010, nos indic que el Universo esta constituido un 71,4 %
por energia oscura, un 24 % de materia oscura y 4,6 % de materia baridnica. Estas
mediciones fueron mejoradas més recientemente, con datos publicados entre el 2013
y el 2018, por el observatorio espacial Planck, un satélite de la ESA (agencia espacial
europea), que construyd un mapa més detallado del CMB. Estas nuevas mediciones
nos brindaron la siguiente receta césmica: 68.3 % de energia oscura, un 22.7 % de
materia oscura y 4,9 % de materia baridnica. jEso quiere decir que solo podemos ver
(o detectar por medio de la luz) menos del 5 % de nuestro Universo! Estas mediciones
son en general bastante precisas, con margenes de error en estos parametros del 1%
aproximadamente, por lo que en la literatura se dice que actualmente nos encontramos
en la era de “la cosmologia de precisién”.

Viajemos desde el inicio del Universo
Calendario cosmico: La edad del Universo

Para poder comprender las etapas del universo, es ttil compararlas con las escalas
de tiempo de un calendario anual. Es decir, dividiremos la edad del universo en 12
meses. Sabemos que el universo tiene una edad de aproximadamente 13,8 mil millones
de aios, por lo que si lo dividimos en 12 meses, cada mes tendria una duracién 1 000
millones de anos, cada dia 38 millones de afnos, cada hora 1,5 millones de afnos, cada
minuto 26 mil afios y cada segundo 500 afios.

Teoria del Big Bang

Comenzaremos haciéndonos las siguientes preguntas: ;Como fue creado nuestro
universo? ;Existe el centro del universo? ;Y qué serd de él dentro de muchos afios?
El 1 de enero a las 00:00 horas ocurri6 el Big Bang, y el universo estuvo sumergido
en total oscuridad por 200 millones de afios; es decir, entre 5 a 6 dias de nuestro
calendario césmico. La hipétesis del Big Bang establece que toda la materia actual y
pasada del universo nacié al mismo tiempo, hace aproximadamente 13 800 millones
de afios (Figura 6.7). En este momento, toda la materia se compacta en un punto muy
pequeiio con una densidad infinita y un calor intenso formando lo que llamamos una
singularidad. De repente, la singularidad comenzé a expandirse y éste fue el inicio del
universo tal como lo conocemos. A partir del Big Bang, nos adentraremos en un viaje
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Figura 6.5: Calendario Césmico [Crédito: ESO/M. Kornmesser].

cOsmico para descubrir cdmo fueron apareciendo los distintos elementos que hoy en
dia podemos reconocer. jTodos a bordo!

Las primeras particulas

Luego del Big Bang, el universo era extremadamente caliente y denso. Mientras se
iba enfriando, las condiciones eran éptimas para que los bloques de construccién de la
materia empiecen a formarse: los quarks y electrones. Unas millonésimas de segundo
después, se comenzaron a producir los protones y neutrones. Luego de minutos, estos
comenzaron a combinarse y formar niicleos. Luego de 380 000 afios los electrones
comenzaron a ser atrapados en Orbitas alrededor de estos nicleos para poder dar paso
a los primeros dtomos[49]. Segitin nuestro calendario césmico, los dtomos aparecieron
luego de aproximadamente 14 minutos. jAtdn seguimos en enero!

La luz mas antigua: Fondo de Radiacion Césmica

Cuando los electrones y los protones andaban libremente por el universo, llenin-
dolo en su totalidad, los fotones no podian viajar largas distancias sin antes chocar
e interactuar con una de estas particulas cargadas, por lo tanto el universo era opaco
a la vista. No fue sino hasta que los electrones comenzaban a caer en las érbitas de
los nicleos, formando dtomos neutrales, que los fotones pudieron viajar libremente
por el universo. Estos fotones nos llegan hasta hoy de todas las direcciones del cielo y
conforman lo que se conoce como el Fondo de Radiacién Césmica o CMB. Luego
de este proceso de recombinacién de los electrones, el universo entrd en lo que se
denomina “la edad oscura”. Esto debido a que el universo ain no contenia estrellas ni
galaxias que pudieran producir nueva luz, sino que estaba formado basicamente de
s6lo hidrégeno neutro y fotones libres a altas temperaturas.

Las primeras galaxias, las primeras estrellas

Una vez formados los 4tomos, estos fueron en principio hidrégeno, helio, y canti-
dades minimas de litio, los cuales sabemos que son los componentes principales de las
estrellas. La acumulacién de estos elementos en protogalaxias de aproximadamente 30



96 Capitulo 6. Cosmologia

—300 1K 300

Figura 6.6: El Fondo de Radiacién Césmica de Microondas (CMB, por sus siglas en
inglés) mapeado por la misién europea Planck. La temperatura actual del CMB es
de aproximadamente 2.7 Kelvin (2.7 grados encima del cero absoluto). Esta imagen
muestra las fluctuaciones sobre esa temperatura uniforme, que son del orden de micro-
Kelvin. En azul se muestran las zonas mds frias y en rojo, las zonas mds calientes.
El tamafio y la distribucién especifica de estas “manchas” de temperatura nos da
informacién muy valiosa sobre los componentes primordiales del universo [Crédito:
ESA]

a 100 afios luz de largo conlleva a la formacién de las primeras estrellas. Sin embargo,
este proceso se dio luego de aproximadamente 150 a 250 millones de afios [49]. Es
decir, 6 dias de nuestro calendario cdsmico. A estas primeras estrellas se les denomina
“Estrellas de primera generacién”. Luego de 1 billén de afios, ya estamos comenzando
el mes de febrero de nuestro calendario césmico, estas protogalaxias comenzaron
a unirse y formar las galaxias que hoy en dia podemos ver en el cielo con nuestros
telescopios.
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Figura 6.7: Linea de tiempo de la historia del universo desde el Big Bang. [Crédito:
Wikipedia/NASA, Ryan Kaldari, adaptado al espafiol: Luis Ferndndez Garcia].
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Orientdndonos (8 min)

Para empezar nuestra exploracion del universo tenemos que empezar por nuestro
punto de partida: nuestro planeta Tierra. Observando muy atentamente a nuestro alre-
dedor podemos averiguar algunas cosas sobre la forma, el tamafio y los movimientos
que tiene nuestro planeta respecto a otros objetos celestes, como nuestra estrella, el
Sol, y el resto del universo.

Por ejemplo, ;qué sabemos respecto al Sol? Sabemos que aparece aproximada-
mente por el este y se esconde por el oeste. Eso podria hacer pensar que el Sol gira en
torno a la Tierra, pero sabemos que no es asi, que es el movimiento de la Tierra en
torno a su eje lo que genera el “aparente” desplazamiento tanto del Sol, asi como de
todo el cielo.

(Qué sabemos respecto a la Tierra? Desde lo que podemos ver a nuestro alrededor,
que es muy pequefio en comparacion con todo el tamafio de la Tierra, es dificil sacar
conclusiones generales sobre la forma de nuestro planeta. Podemos saber qué tan
grande es nuestra casa, porque miramos alrededor y tenemos una idea del espacio que
ocupa, o qué tan grande es nuestro barrio, porque podemos desplazarnos en un paseo
por todos sus limites y cuantificar el drea que este tiene. Saber el tamaiio de toda la
region o del pafs, y atin mds, de toda la Tierra, ya no es posible de esta forma, pues
son mucho més grandes, y por ello tenemos que usar otros métodos como satélites
para tener una vision externa de nuestro planeta. Esto lo podemos lograr, por ejemplo,
usando Google Maps.

Sin embargo, existen otras formas de averiguar el tamafio y la forma de nuestro
planeta, jtan solo observando nuestro cielo! En esto consiste nuestro experimento de
hoy.
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Unidades de aprendizaje incluidas en este API

Matematica: Promedio, mediana, desviacidn estdndar, margen de error
Matematica: Trigonometria (dngulos, circunferencia, sen, cos, tan)
Matematica: Trigonometria (dngulos internos y alternos)

Matematica: Regla de tres

Geografia: Tierra y sol

Ciencias: Testear modelos

Materiales

Mapa plano de la Tierra

Globo terraqueo (opcional)

Pegatipo o plastelina

4 palitos de diente

Gnomon de 60 cm (puede ser reemplazado por cualquier palo que pueda ser
posicionado verticalmente, como un recojedor)

Papeldgrafo y lapiz

e Regla

e Linterna

Objetivos y preguntas (2 min)

El objetivo de este experimento es usar nuestras observaciones para responder dos
preguntas:
A ;Qué forma tiene la Tierra? Aunque ya sabemos la respuesta, jqueremos com-
probarla!
B ;Qué tan grande es la Tierra? ;Cémo podemos medir la circunferencia o el
radio de la Tierra?

Hipoétesis y diseno del experimento (20 min) Nivel 1

Ahora vamos a ir en grupos para discutir cémo podemos responder estas preguntas,
observando a nuestro alrededor.
A. Sigamos los siguientes puntos para la discusién:

e Vamos a testear dos hipétesis: 1) La Tierra es redonda o 2) la Tierra es plana.

e Discutamos ideas sobre cémo comprobar una de las dos hipétesis.

Ahora nos ayudaremos con dos modelos: el globo terrdqueo y el planisferio.

e Usando cuatro palitos de dientes y pegatipo, posicionemos dos palitos de forma
perpendicular a la superficie del globo y dos palitos sobre el planisferio. Usemos
una linterna para simular al Sol. Experimentemos iluminando los palitos con la
linterna desde diferentes dngulos y discutan:

e ;Qué diferencias se pueden observar entre las sombras de los palitos sobre el
globo y las sombras sobre el planisferio?

e ;C6mo nos puede ayudar la luz a comprobar que la Tierra es redonda?
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Tener en consideracién al representar con una linterna la luz del Sol: Por la
inmensa distancia entre la Tierra y el Sol, la luz del Sol cae de forma paralela sobre
todos los puntos de la Tierra. [Crédito: WYP Eratosthenes Project].

B. Ahora, usando el concepto que hemos comprobado, vamos a medir la circunfe-
rencia de la Tierra. Sigan los siguientes puntos:

» Para medir la circunferencia, necesitamos repasar algunos conceptos geométri-
cos simples: dngulo, radio, arco, circunferencia.

B
S

e ;Cuantos grados hay en un circulo?
e ;Qué es el arco de un circulo?

e ;Coémo podemos calcular la circunferencia del circulo si sabemos cual es
el arco de un respectivo dngulo?

e ;Cdémo podemos calcular el radio del circulo si sabemos cudl es la circun-
ferencia?

= Ahora extrapolemos estos conceptos a la circunferencia de la Tierra. Usen el
globo terrdqueo para tener una imagen concreta del modelo:
e Si tenemos dos puntos sobre un meridiano del globo terrdqueo, ;a cudl de
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] Hora \ Largo de la sombra (cm) \ Largo del palo (cm) ‘
11:25
11:30
11:35
11:40
11:45
11:50
12:00
12:05
12:10

Cuadro 7.1: Medicién del largo de la sombra del gnomoén a diferentes momentos del
dia.

los conceptos geométricos equivale la distancia entre los dos puntos?

e ;CoOmo podriamos medir el dngulo entre entre estos dos puntos A 'y B?
Este dngulo se denomina distancia angular entre dos puntos.

e Basdndonos en el experimento A, complementen la Figura 2 y esquema-
ticen la direccion de la luz del Sol (como en la Figura 1), agregando los
palitos de diente en los puntos A y B, los dngulos y las sombras.

e Una vez tenemos el angulo y la distancia entre A y B, ;{cémo podemos
calcular la circunferencia y el radio de la Tierra con una simple regla de
tres?

e Planifiquen juntos la medicién y escriban el plan en un Google Doc.

Experimento (35 min) Nivel 2

Ahora, luego de discutir las respuestas, haremos la medicidn.

e Coloquemos el palo, o gnomén, de forma perpendicular (90°) a la Tierra. Si
viven en un monte, el suelo puede estar empinado. Para encontrar el 4ngulo
correcto, corroborar con un hilo o péndulo. El dngulo en el que la Tierra atrae
al objeto serd siempre cero y el hilo caerd de forma perpendicular hacia la
superficie.

e Coloquemos el palo en posicion vertical a la tierra, sobre el papeldgrafo.
e Midamos la altura del palo H.

e Alas 11:25, midamos el largo de la sombre del palo, marcando el extremo de
la sombra con el lapiz en el papeldgrafo. Volvamos a medirlo tras 5 minutos.
Anotemos el largo medido a las 11:30, 11:35, 11:40, 11:45, 11:50,11:55, 12:00,
12:05, y 12:10.
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Andlisis e interpretacion (20 min)

e (Cada uno elija el valor més corto que ha encontrado para el largo de la sombra.

e Use el largo del palo, el largo de la sombra y calcule el dngulo ®, siguiendo el
siguiente diagrama:

Al elegir la sombra mas corta, nos aseguramos de que este dngulo sea aquel
en el que caen los rayos solares en el momento en el que el Sol estd en su punto
mas alto del dia (llamado el zenith). En los dias de los equinoccios, en el Ecuador
el zenith estd exactamente a 90 grados, y por lo tanto no hay sombra. Entonces,
si midiéramos este dngulo en los equinoccios, este dangulo también equivaldria a
la distancia angular entre nuestra posicion y el Ecuador, es decir nuestra latitud
[Crédito: adaptado de WYP2005 Eratosthenes project].

En el resto de los dias para medir esta distancia angular requerimos comparar

con las mediciones en otras latitudes. Para ello necesitamos trabajar con nuestros

colegas de otras regiones. "
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e Recolectemos los dngulos medidos por los compafieros de otras regiones del
Peru.

e Ahora formaremos parejas con integrantes de diferentes regiones.

e Calculemos la diferencia entre el angulo que medimos y el que midié nuestro
colega de otras region. El valor resultante es la distancia angular entre las dos
localidades, como lo muestra la siguiente imagen: (Crédito de la imagen: ima-
gen adaptada de WYP2005 Eratosthenes project)

e Usando el arco (es decir la distancia lineal entre las dos localidades, en km), y
el angulo (es decir la distancia angular entre las escuelas), calcular la circunfe-
rencia de la Tierra usando la regla de tres. Reportar las diferentes mediciones
en el Google Docs General.

e Comparar el valor resultante con las otras parejas del grupo, y discutir. Calcular
la mediana y el promedio de las mediciones, y el margen de error.

Conclusion y evaluacion (10 min)

Al terminar, hablaremos sobre cémo Eratdstenes hizo la primera medicién del
tamafio de la Tierra en el afio 300 a.C. Realizaremos una pequefia presentacion sobre
nuestras mediciones y aquellas hechas por satélites, y usaremos los datos recolectados
en nuestro experimento para encontrar el resultado medio de CosmoAmautas, el
margen de error de nuestra medicién y compararlos con las mediciones satelitales e
histéricas.

Reflexionando (5 min)

Discutir en grupo:
e ;Qué fue lo que les impresion6 més de este ejercicio?
e ;Qué modificaciones le harian para implementarlo en su salén de clases?
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Referencias

e The Eratosthenes Experiment (https://eratosthenes.ea.gr/content/
lesson-plans)

e The World Year of Physics 2005 - Eratosthenes project (http://www.physics2005.
org/projects/eratosthenes/TeachersGuide.pdf)


https://eratosthenes.ea.gr/content/lesson-plans
https://eratosthenes.ea.gr/content/lesson-plans
http://www.physics2005.org/projects/eratosthenes/TeachersGuide.pdf
http://www.physics2005.org/projects/eratosthenes/TeachersGuide.pdf




Orientdndonos (8 min)

Probablemente ya sabemos que Jupiter es el planeta més grande en nuestro sistema
solar y que Neptuno es el mds lejano, pero ;realmente tenemos una idea de qué tan
grande es Jupiter y qué tan lejos estd Neptuno? Hoy vamos a explorar las escalas de
masa y distancia en nuestro sistema solar.

Unidades de aprendizaje incluidas en este API
Matematica: regla de tres, fracciones

Materiales

e Rollo de papel higiénico
e Lapicero
e 1/2 kg de arroz

Figura 8.1: El sistema solar. De izquierda a derecha: el Sol, Mercurio, Venus, la Tierra,
Marte, Japiter, Saturno, Urano, Neptuno. Ni las distancias ni los tamafios estan a
escala.
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Capitulo 8. API 2: Escalas en el sistema solar

Objetivos y preguntas (2 min)

Primero, hablemos sobre distancias. Una distancia util usada por astrénomos es la
Unidad Astronémica (UA), que equivale a la distancia promedio entre la Tierra y el
Sol. Antes de empezar este ejercicio, hagamos una apuesta:

Pensamos, escribimos y discutimos:

e /A cuantas unidades astronémicas cree que se encuentra Jupiter? ;Y Neptuno?

e ;Creen que los planetas estdn espaciados equitativamente?

e ;Ddnde cree que termina el sistema solar?

Ahora hablemos de masas:

e ;A cudntas Tierras creen que equivale un Jupiter?
e ;A cudntos Jupiteres creen que equivale un Sol?

Anoten sus apuestas en un Google Doc.

Experimento y Andlisis (30 min)

Ahora vamos a hacer una demostracién para visualizar estas respuestas aproxima-
damente.

Parte 1: Distancias Nivel 1

1.

Estiren el rollo de papel higiénico hasta una longitud de mano a mano con los
brazos estirados y cortar ese pedazo.

Con un lapicero, escribir “Sol” en un extremo y “Plutén”
ser nuestro punto de partida.

Doblar el papel por la mitad. ;Qué planeta cree que corresponde a ese lugar (V2
papel)?

Doblar el papel una vez mas por la mitad hasta tener cuatro cuartos. ;Qué
planeta cree que corresponde al doblez (¥ papel) mds cercano a Plutén?
Ahora, ;qué planeta cree que corresponde en el doblez més cercano al Sol (V4
papel)?

[ Ya hemos cubierto tres cuartas partes del papel y todavia no hemos utilizado a
todos los planetas gigantes!

Doblar el papel entre el Sol y el primer 4 . ;Qué planeta cree que corresponde
al nuevo doblez (% papel) mas cercano al Sol?

Doblar una vez mds el papel entre el Sol y el primer Y. ;Qué estructura corres-
ponde en este lugar (V16 papel)? Pista: de aqui salen todas las estrellas fugaces a
las que le pedimos deseos.

en el otro. El Sol va a

. Doblar otra vez el papel entre el Sol y el doblez mds cercano al Sol (Vs papel).

(Qué planeta corresponde a este lugar (Y5 papel)?

Doblar dos veces mds el papel entre el Sol y el planeta que acabamos de nombrar
(V52 papel), de tal forma que tengamos cuarto cuartos entre ellos. ;A qué planetas
cree que corresponden estos tres nuevos dobleces (Vizs, Y64, Y128 papel)?

Fijense en la gran distancia entre los planetas y lo enorme que es nuestro sistema
solar. La mayor parte de él se encuentra vacio, jpor eso lo llamamos espacio!

Pensamos, escribimos y discutimos: Nivel 2

e Ahora, si les digo que 1 AU equivale a 1.5x 108 km, ;a qué distancia se encuentra

Plutén? ¢y Japiter?

o Si la distancia a Jupiter es 5.2 AU, ;a cuanto se acerca la aproximacién de la

distancia de Jdpiter en porcentaje?
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Figura 8.2: Fracciones de la bolsa de arroz que corresponden a la masa de cada planeta
del sistema solar.

Parte 2: Masas Nivel 1

En esta demostracién vamos a hacer “modelos” a escala para visualizar las masas
de los planetas del sistema solar. Asegurense de separar espacio en una mesa para
poder dividir el arroz. Primero, escriban en un papel los nombres de los 8 planetas y
corten los pedazos para tener etiquetas. Digamos que un grano de arroz equivale a la
masa de Mercurio (My; = 3,3 x 10> kg). Para los planetas rocosos, vamos a contar
granos de arroz uno por uno:

1.

10.
11.

12.

13.

Un grano de arroz para Mercurio

2. Dos granos de arroz para Marte
3.
4. Dieciocho granos de arroz para la Tierra

Quince granos de arroz para Venus

[ Ya terminamos con los planetas rocosos! La masa de todos los planetas rocosos
juntos equivale al ~ 0,5 % de la masa total de los planetas del sistema solar.
Ahora para los planetas gaseosos:

Con una taza de medida, asegirense de tener 1 taza y media de arroz. Este
volumen equivale a 270 g aproximadamente.

Dividir el arroz restante en 5 partes iguales. Una de esas partes equivale a la
masa de Saturno.

Dividir uno de los quintos en dos partes.

Juntar tres partes del paso 5 con una parte del paso 6. Este montén equivale a la
masa de Jipiter, el planeta mas masivo del sistema solar.

Dividir el arroz restante en dos partes iguales.

Dividir una de las partes del paso 8 en 5 partes iguales.

Juntar una parte del paso 8 con una parte del paso 9. Este montén equivale a la
masa de Urano.

Finalmente, juntar las 4 partes restantes del paso 9. Este montén equivale a
Neptuno.

Abhora, juntar todo el arroz, y ja la olla!
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Pensamos, escribimos y discutimos: Nivel 2

e ;Cbémo podrian calcular aproximadamente cudntos granos de arroz hay en 1 kg?
(Cudl seria la respuesta?

e Si les digo que la masa del Sol es 1.989x 103" kg, ;cudntos kilos de arroz se
necesitan basados en su modelo de Mercurio?

Conclusion y evaluacion (10 min)

Al terminar, hablaremos sobre cémo Giovanni Cassini y Jean Richer midieron la
distancia a Marte en 1673 usando el paralaje trigonométrico y cémo los astrénomos
medimos distancias a estrellas hoy en dia.

Reflexionando (5 min)

Discutir en grupo:
e ;Qué fue lo que mas les impresioné de este ejercicio?
e ;Qué modificaciones le harfan para implementarlo en su salén de clases?
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Orientdndonos (8 min)

En el cielo nocturno, a simple vista podemos ver cientos de puntos de luz, que son
en su mayoria, estrellas. Las estrellas tienen una gran diversidad de masas, tamafios,
temperaturas y colores. Existen desde estrellas tan “ligeras” que apenas son capaces de
fusionar hidrégeno (8 % de la masa del Sol), hasta estrellas tan masivas en riesgo de que
su propia radiacidn las haga explotar (R136al, ~ 300M,). Hay estrellas tan pequefias
como Jupiter (0,1R) y tan grandes como UY Scuti, cuyo radio excede la 6rbita
de Jupiter (1700 R, o casi 8 AU). Las estrellas pueden tener temperaturas efectivas
tan “frias” como 2400 K (300 grados menos que la temperatura de un filamento de
tungsteno en un foco encendido) y todavia fusionar hidrégeno a una tasa bajisima, o
tan calientes (estrellas de Wolf-Rayet, T, s ~ 200,000 K) que emiten la mayor parte
de su luz en rayos X. Sin embargo, sin importar qué tan exdtica sea una estrella,
siempre la podemos ubicar en un diagrama de Hertzprung-Russell.

El Sol es una de miles de millones de estrellas en nuestra Via Lactea y conocemos
una gran diversidad de ellas gracias a observaciones con espectrégrafos, que son
instrumentos instalados en algunos telescopios que separan la luz por longitudes de
onda, similar a un arco iris. Cuando vemos un arco iris, la luz blanca del Sol pasa a
través de gotas de agua suspendidas en la atmdsfera. Al entrar la luz a la gota de agua,
la velocidad de la luz se reduce dependiendo de su longitud de onda. Dentro de la
gota de agua, la luz azul viaja mas lentamente que la luz roja, en un fenémeno que se
Ilama refraccién, y de esta forma se separan los colores que componen la luz blanca y
vemos un arco iris. Los astrénomos utilizamos espectrégrafos de una manera parecida
para averiguar los gases que componen la atmdsfera de las estrellas (si, jlas estrellas
tienen atmésferas!). En lugar de una gota de agua, usamos un prisma o una rejilla
de difraccién para separar la luz en longitudes de onda. La intensidad que vemos
por cada longitud de onda se llama espectro. El espectro de una estrella es como su
huella digital: es una firma tnica que identifica a la estrella por la composicién de su
atmosfera.
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Hoy vamos a armar un espectrografo simple para ver el espectro del Sol y a
explorar los espectros de otras estrellas para clasificarlas.

Figura 9.1: Esquema del funcionamiento de un espectrégrafo. La luz de las estrellas
pasa por una apertura pequefia y luego por un prisma o rejilla de difracciéon que separa
la luz en intensidades de acuerdo a su longitud de onda.

Preparacion: Para este API, pedimos a los docentes, especialmente aquellos que
no trabajan en matemadticas y fisica, que repasen conceptos de escalas logaritmicas,
cuerpo negro, la ley de Planck, y la ley de Wien.

Unidades de aprendizaje incluidas en este API
Fisica: Ley de Wien, Ley de Planck, absorcién atémica
Ciencias: Entender graficos x e y, identificar tendencias

Materiales

CD

Cartulina para armar espectrografo

Papel celofan de colores

Tijera, goma, 14piz, papel, calculadora

Hojas impresas con los espectros estelares

Hojas impresas con las curvas de cuerpo negro

Hoja impresa con el diagrama de HR con datos de Gaia

Explorando (20 min) Nivel 2

Armar el espectrégrafo conforme indican las instrucciones. Una vez armado el
espectrégrafo, apuntarlo al Sol (hagan lo que hagan, jno miren directamente al Sol!).
Prueben en apuntar el espectrégrafo a la pantalla de un televisor o cubrirlo con el
papel celofan de colores. ;Qué diferencias observan?

Con un espectrografo profesional, el espectro del Sol se ve como en la Figura 9.2.
Basados en esta Figura, discutan las siguientes preguntas en grupos:



Construye tu propio espectrégrafo

1. Pega esta plantilla sobre una cartulina
de tamano A4
2. Corta con tijeras por las lineas sdlidas,

incluyendo la linea a, y corta el
rectangulo b y el circulo c.

3. Dobla por las lineas punteadas

4, Arma la caja juntando los lados del
mismo numero, e.g., 1 se une a 1.

5. Introduce un CD dentro del corte que
hiciste en la linea a con el lado del
“arco iris” mirando hacia arriba.

6. Mira hacia dentro de la caja a través del
circulo y deberias poder ver la luz
dividida en los colores del arco iris

7. Prueba mirar a diferentes tipos y
colores de luz para ver qué cambia en
tu espectrografo
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Figura 9.2: El “cédigo de barras” del Sol. Un espectro muy largo se ha cortado en pedazos pequefios y organizado en filas, una debajo de la otra [Crédito:
NOAO/AURA/NSF/ESO].
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Figura 9.3: Espectro solar con lineas de absorcién de Fraunhofer [Crédito: Wikimedia
Creative Commons].

Pensamos, escribimos y discutimos:

e ;En qué color emite mds luz el Sol?

e ;Como creen que se veria el espectro de una estrella mas caliente o més fria?
(De qué color seria?

e ;A qué creen que corresponden esas zonas oscuras en el espectro?

e Mencionamos que las estrellas tienen atmosferas. ;Como creen que son? ;Cémo
se parecen o diferencian de la atmoésfera de la Tierra? ;Qué moléculas hay en la
atmosfera de la Tierra? ;Esperarfamos moléculas complejas en una atmdsfera
mucho mads caliente?

El espectro de la Figura 9.2 se ve hermoso, pero a los cientificos nos gustan las

gréficas, por eso podemos representar al espectro de la Figura 9.2 como la grafica de
la Figura 9.3.

Experimento (15 min) Nivel 2

Ahora que hemos investigado el espectro del Sol, comparémoslo con el de otras
estrellas. Para esta actividad, van a necesitar las dos hojas de espectros estelares y dos
hojas de curvas de radiacién de cuerpo negro. Corten las hojas para hacer tarjetas del
mismo tamafio, cada una con un grafico. En grupos, ordenen solo los espectros como
mejor les parezca y discutan el orden que han logrado entre ustedes.

Pensamos, escribimos y discutimos:

e Ahora que han ordenado los espectros de manera visual, ;creen que hay alguna
variable fisica bajo esta organizacién? ;Tal vez alguna que coincida con las
curvas de radiacion de cuerpo negro?
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e ;A qué creen que se deben las diferencias entre los espectros?

Cuando tengan ordenados sus espectros, comparenlos con las curvas de cuerpo
negro para averiguar a qué temperatura estan sus estrellas. Cada espectro corresponde
a una estrella real, marcada en el diagrama de HR de Gaia (Figura 9.4). Anoten la
temperatura de la estrella donde corresponda.

Investigacion y andilisis (15 min) Nivel 3

Ahora vamos a entender los pardmetros fisicos que relacionan a estas estrellas en
el diagrama HR:

e ;Ddnde se encuentran las estrellas mas brillantes y las mas débiles?

e ;Doénde se encuentran las estrellas mds calientes y las mds frias?
Dibujemos flechas en el diagrama de HR para indicar las tendencias que hemos
encontrado.

Sabiendo la temperatura de nuestras estrellas y utilizando la ley de Stefan-Boltzmann,
calculen el flujo de la estrella mds caliente (F¢) y de la mas fria (F¢). La ley de Stefan-
Boltzmann dice que:

F=0oT*  06=5678x10Wm2K™* 9.1)

Finalmente, usando esta ecuacion:
F,
me —my = —2,5logio () 9.2)

Calculen la diferencia en brillo entre la estrella mds caliente y la mas fria (m. —my)
de los espectros con lo que hemos trabajado. ;Cudntas veces mas brillante es la estrella
mas caliente?

Conclusion y evaluacion (10 min)

Al terminar, hablaremos sobre cémo un grupo de astrénomas a comienzos del
siglo XX definieron la clasificacion estelar que se utiliza hoy en dia.

Reflexionando (5 min)

Discutir en grupo:
e ;Qué fue lo que les impresiondé més de este ejercicio?
e ;Qué modificaciones le harfan para implementarlo en su salén de clases?

Referencias

e Plantilla de espectrégrafo adaptada de: Royal Society of Chemistry: Make your
own Spectroscope. https://edu.rsc.org/download?ac=13826

e Espectros 6pticos de: Jacobi et al. (1984). A library of stellar spectra. ApJS 56,
257-281.

e Datos de Gaia DR2 de un volumen de 100 pc fueron usados para el diagrama
de HR (Figura 9.4).

e Crowther, P. A. et al. (2010). The R136 star cluster hosts several stars whose in-
dividual masses greatly exceed the accepted 150 M, stellar mass limit. MNRAS
408, 731-751.


https://edu.rsc.org/download?ac=13826
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Figura 9.4: Diagrama de HR con datos de Gaia. En el eje x usamos el color B,—R, que
equivale a la diferencia en intensidad de un objeto entre longitudes de onda azules y
rojas. Esta cantidad se correlaciona directamente con la temperatura y el tipo espectral.
En el eje y usamos la magnitud absoluta en Gaia G, una banda visual equivalente al
color blanco (centrada en verde, pero es combinacién de todos los colores visibles).
Esta cantidad se correlaciona con la luminosidad de una estrella.
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10. API 4: Exoplar

OrientGndonos (8 min)

Uno de los métodos mds comunes para detectar exoplanetas es a través de transitos.
En un tréansito, el planeta en 6rbita alrededor de su estrella cubre una parte de la
superficie de la estrella y desde nuestro punto de vista en la Tierra, parece que se
hubiera bloqueado un poco de luz proveniente de la estrella. Desde la Tierra podemos
observar transitos de Mercurio y de Venus, por que estos planetas se encuentran
entre la Tierra y el Sol. Para detectar el transito de un exoplaneta, debemos apuntar
un telescopio hacia otro sistema estelar y tomar imédgenes una tras otra durante
varias horas. Después de calibrar las imédgenes, aplicariamos un proceso llamado
fotometria donde contamos el nimero de fotones que hemos recolectado en cada
imagen correspondientes a nuestra estrella. La suma total de fotones nos brinda el flujo
de la estrella en un determinado momento. Cuando un planeta transita frente a una
estrella desde nuestro punto de vista en la Tierra, el flujo total que hemos calculado
con fotometria disminuye, y regresa a su valor base cuando el planeta termina de pasar
frente a la estrella. El grafico que describe el nivel de flujo con respecto del tiempo se
conoce como curva de luz (ver Figura 10.2).

Si observamos a la estrella por suficiente tiempo, podemos incluso ver que el
trénsito se repite periddicamente. Ese periodo equivale al periodo orbital del planeta,
o la duracién de su afo. Para amplificar la sefial y reducir el ruido de nuestra curva
de luz, podemos “plegarla” (a lo largo de la direccién de tiempo) de tal forma que
todos los transitos coinciden. A esta gréafica se le conoce como curva de fase. Dado
que el planeta tiene una 6rbita periddica alrededor de su estrella, cada punto en la
curva de fase corresponde al mismo punto en la 6rbita del planeta. Esta grafica nos
permite analizar la “anatomia” de un transito y derivar pardmetros fisicos del planeta
(ver Figura 10.3).

En el API de hoy, vamos a explorar el transito del planeta HAT-P-7b descubier-
to por Kepler para familiarizarnos con su geometria y asi poder calcular algunos
parametros fisicos del planeta y evaluar su habitabilidad.
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Figura 10.1: Esquema del transito y ocultacién (eclipse) de un exoplaneta. Imagen
modificada de Deming & Knutson (2020), Nature Astronomy, 4, 453.

Unidades de aprendizaje incluidas en este API

Matematica: geometria: areas, regla de tres

Fisica: movimiento rectilineo uniformemente variado (MRUYV): velocidad, acelera-
cién, periodo

Ciencias: ecuaciones, relaciones entre variables, y simplificaciones entre realidad y
modelo

Materiales

e Linterna

e Plastelina

e Palito de helado

e Lapiz, papel, regla

Hipotesis y diseno del experimento (10 min) Nivel 1

Con la plastelina, forma una pelota del tamafio de un puiio e inserta el palito de
helado hasta la mitad de la pelota para que se pueda sostener con el palo. Este va a ser
nuestro “planeta”. En un papel, dibuja un circulo que abarque todo el papel y con un
pedazo de cinta adhesiva, pégalo en la pared. Esta va a ser nuestra “estrella”. Enfoca
la linterna hacia el papel con una mano y con la otra (jo con un ayudante!) mueve el
planeta de forma horizontal frente a la estrella.

Pensamos, escribimos y discutimos:

e Probemos mover el planeta mas cerca o més lejos de la estrella, ;qué notamos?

Tomemos en cuenta que una diferencia entre este modelo y la situacidn real es
que la luz proviene de la estrella (no de la linterna espacial) y que la distancia
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Figura 10.2: Curva de luz de HAT-P-7. Datos de Borucki et al. 2009, Science, 325, 7.
Figura modificada de A. Vanderburg.

entre planeta y estrella es muchisimo méds pequefia que la distancia entre nuestro
punto de observacion en la Tierra y cualquier estrella. En la practica, no
podemos determinar la separacion entre planeta y estrella a partir de un
transito.

e Probemos mover el planeta una linea horizontal mds arriba o mds abajo. ;Hay
alguna altura en la que ya no se pueda ver la sombra del planeta?

Con la plastelina, hagan un planeta mas pequeio y repitan el experimento:

e Con los dos planetas a la misma distancia de la estrella, ;notan alguna diferencia
entre las sombras?

Investigacion y andlisis (30 min) Nivel 3

Aqui les presentamos la curva de luz y la curva de fase (Figura 10.3) de la estrella
HAT-P-7, alrededor de la cual existe un planeta. Empecemos por encontrar el periodo
del planeta a partir de la curva de luz (Figura 10.2). Para esto, van a necesitar una
regla.

e ;Cual es el periodo del planeta HAT-P-7 b en unidades terrestres (dias, afos)?

e ;Cémo se compara el afio de HAT-P-7 b con el afio terrestre?

Utilizando el lado largo de un papel, dibujen la curva de la Figura 10.2 repetida
varias veces sin levantar el lapicero. Es como dibujar una linea recta y de vez en cuando
una forma de “U”. No tiene que ser igual a la Figura; se pueden tomar una licencia
artistica y exagerar la “U” para que sea mas facil de dibujar. Ahora que tienen varias
“U” dibujadas, doblen el papel como un acordedén haciendo que las “U” coincidan.

Usando el periodo que han encontrado, los astrénomos han sobrepuesto o “plegado
(de la misma forma que su acordedn de papel) un trdnsito sobre el otro para mejorar la
sefal y reducir el ruido de los datos, haciendo sus mediciones mds precisas. Como

29
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Figura 10.3: Curva de fase de HAT-P-7. Datos de Borucki et al. 2009, Science, 325, 7.
Figura modificada de A. Vanderburg.

resultado, han obtenido una curva de fase (Figura 10.3). Basdndose en esta figura,
responder las siguientes preguntas:
Pensamos, escribimos y discutimos:

e ;Cuanto tiempo dura el transito?

e ;Cudnto tiempo dura el ingreso y egreso del planeta?

HAT-P-7 es una estrella de tipo espectral F8 que se encuentra a una distancia de
344 pc de la Tierra en la constelacion de Cygnus. Tiene una masa de 1.5 M, un radio
de 1.84 Ry, y una temperatura de 6440 K. Esto quiere decir que es una estrella un poco
m4s masiva, un poco mds caliente y un poco mds grande que nuestro Sol. Cuando su
planeta transita en frente de ella, bloquea una parte de la luz. Fijandonos en la curva
de fase,

Pensamos, escribimos y discutimos:

e ;Cuanto flujo estelar es bloqueado por el planeta a la mitad del trdnsito? Vamos

a llamar a esta cantidad AF.
e Visualmente, a qué parte de la érbita corresponde este punto? Fijense otra vez
en la figura 10.1

e ;/Qué pasarfa si el planeta fuera més grande? ;O mds chico?

e ;Como podriamos determinar el radio del planeta?

iAhora ya tenemos todos los elementos necesarios para calcular el radio del planeta
usando proporciones!

Si el flujo de la estrella fuera 1, cuando el planeta transita en frente, decrece una
cantidad AF ?. Dado que el drea de la estrella es TR?, ;cudl es el radio del planeta?

Combinando estudios de velocidad radial de la estrella HAT-P-7 con el periodo
hallado a través del trdnsito, los astrénomos encontraron que la separacion entre HAT-
P-7b y su estrella es de 0.038 UA. jEsto es 10 veces més cerca de lo que Mercurio esta
del Sol!

Pensamos, escribimos y discutimos:

e ;Cudl es el radio de HAT-P-7 b en unidades del radio de Jupiter? 1R; = 0,1 Re.

e ;Coémo imaginas al planeta HAT-P-7 b en términos de temperatura? ;Creen que

puede existir agua liquida en su superficie?
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Conclusion y evaluacion (10 min)

Al terminar, hablaremos sobre cémo los astrénomos obtienen datos y calculan
fotometria para obtener la curva de luz con la que trabajamos hoy.

Reflexionando (5 min)

Discutir en grupo:
e ;Qué fue lo que les impresiond més de este ejercicio?
e ;Qué modificaciones le harfan para implementarlo en su salén de clases?

Referencias

e Datos del transito de HAT-P-7b: Borucki, W. J., et al. (2009). Kepler’s Optical
Phase Curve of the Exoplanet HAT-P-7b. Science 325, 709.

e Figuras modificadas de A. Vanderburg. Sitio web: https://lweb.cfa.harvard.
edu/~avanderb/tutorial/tutorial2.html.


https://lweb.cfa.harvard.edu/~avanderb/tutorial/tutorial2.html
https://lweb.cfa.harvard.edu/~avanderb/tutorial/tutorial2.html




Orientdndonos (5 min)

Todo lo que hemos estudiado en las sesiones anteriores, el sistema solar, estrellas,
exoplanetas, son objetos que han sido observados todos dentro de nuestra galaxia,
la Via Léictea. Desde la Tierra, podemos observar a la Via Lictea como una larga
banda luminosa que atraviesa el cielo, practicamente partiéndolo en dos, producto de
una inmensa densidad de estrellas. Ademas de la luz, se puede reconocer sombras
superpuestas, producto de polvo interestelar que impide el paso de luz de las estrellas.

Desde inicios del siglo XX se sabe que nues-
tra galaxia es tan solo una de muchas. En base
a observaciones, se ha calculado que hay billo-
nes de otras galaxias en el Universo. A pesar de
que la Via Lactea es nuestra galaxia, donde se
encuentra el sistema solar y el planeta en el que
vivimos, sabemos en realidad relativamente po-
co sobre ella. Resulta que sabemos mucho mas
sobre otras galaxias vecinas como Andrémeda o
las nubes de Magallanes, o incluso sobre galaxias
muy lejanas. La razén es porque, al encontrar-
nos dentro de la galaxia, nuestra perspectiva no
nos permite tener una imagen completa de ella.
Es como cuando nos encontramos en un punto
muy alto de la cordillera, y desde lejos podemos
ver la forma y tamafios de los pueblos del valle.
Sin embargo, si estamos en una calle dentro del

Figura 11.1: Fotografia de la Via
Lactea vista desde el observatorio
La Silla en el desierto de Atacama,
Chile. Crédito: ESO

Imagen de encabezado: Extracto de la vista del cielo del satélite Europeo Gaia. Este es el mapa mas
grande, preciso y profundo de nuestra Via Lictea (aproximadamente 1.8 miles de millones de estrellas).

Crédito: Gaia DR3, ESA
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pueblo, sin poder movernos, es practicamente imposible averiguar la forma del mis-
mo. En esta actividad, vamos a investigar qué forma tiene nuestra galaxia, como
se mueve, como se ve nuestro vecindario extragalactico y finalmente averiguar de
cudnta materia estd compuesta nuestra galaxia. Empezamos observando a la Via
Lactea una noche desde el cielo peruano, gracias a un video de Astrofoto Pert:
https://www.youtube.com/watch?v=0UvzinzYAls

Unidades de aprendizaje incluidas en este API
Fisica: Velocidades positivas y negativas

Fisica: El efecto Doppler

Matematicas: Regla de tres

Fisica: La ley de gravedad de Newton
Matematicas: Dibujar un grafico con ejes X, y

Objetivos y preguntas

El objetivo de este experimento es usar lo que observamos en el cielo nocturno
para responder las siguientes preguntas:

A (Qué forma tiene nuestra galaxia, y cémo se mueve?

B (Co6mo es nuestro vecindario extragalictico?

C (Cudnta materia contiene nuestra Via Lactea? (opcional)

Materiales

Un CD o un disco cualquiera.

Dos palitos de helado

Plumones rojos y azules

Hojas de fotografias de galaxias: impresion artistica de la Via Lactea, tarjetas
de la Gran Nube de Magallanes, Andromeda, M87 y GN11 (adjuntas al final de
la actividad).

e Cartulina para pegar las imdgenes de galaxias

e Cartén para la base de rotacién

e Gancho para hacer girar el modelo

A. ;Qué forma tiene nuestra galaxia, y como se mueve? Nivel 1

Hipotesis y disefio del experimento (20 min)

e En base a nuestra observacion de la Via Lactea (similar a la Figura 11.1),
propongamos ideas sobre cdmo podriamos empezar a investigarla.

e Gracias a observaciones de otras galaxias, sabemos que la mayoria de galaxias
regulares pueden tener forma de un huevo o pelota (galaxias elipticas) o de
disco (galaxias espirales). Basdndonos en como vemos a la Via Lactea desde
la Tierra, y usando los modelos que tenemos aqui, imaginémonos que somos
una particula dentro del huevo o del CD (disco), y discutamos. ;Nuestra galaxia
tiene forma eliptica o espiral?


https://www.youtube.com/watch?v=OUvzinzYAls
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e Aunque no podemos observar a nuestra galaxia desde fuera, desde nuestra pers-
pectiva si podemos observar a nuestras estrellas vecinas. ;Creen que podemos
entender el movimiento y estructura de toda la galaxia tan solo observando el
movimiento de las otras estrellas?

El efecto Doppler (ver Caja 4.2.2) nos permite detectar si una estrella se acerca o si
se aleja respecto al lugar en el que estamos. Si la estrella se acerca, su onda de luz
se ‘comprime’ y la luz se ve mas azul, mientras que si se aleja, su onda de luz se
‘extiende’ y su luz se ve més roja.

e Ahora queremos entender su movimiento. Si nuestra galaxia es un disco que
vemos de lado, podemos usar el CD como modelo 3D para entender mejor
nuestra perspectiva y como seria la rotacién del mismo.

e Para entender mejor esa rotacion, construiremos un modelo simple de la vista
de nuestra Via Lactea en dos dimensiones usando un palito de helado y estrellas
o puntos negros dibujadas sobre el, como vemos en la imagen.

e Sujetemos el palito (horizontal) y hagdmoslo girar muy lentamente respecto a
su centro (solo unos pocos grados en direccion anti-horaria, visto desde arriba).
Ahora observemos a las estrellas dibujadas en el palito, jen qué direccién res-
pecto a nosotros se mueven las estrellas cuando el palito rota, las estrellas se
alejan o se acercan? Marquemos con un circulo azul a las estrellas que tienen
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Figura 11.2: En esta imagen se muestra una parte (la region interna de la Galaxia) del
mapa de las velocidades radiales de las estrellas, vistas desde la posicion del Sol. El
centro de la imagen corresponde al centro gal4ctico. Las estrellas que se acercan a
nuestra perspectiva estdn codificadas con el color azul y las que se alejan con rojo.
Crédito: Imagen modificada de ESA/Gaia/DPAC, CC BY-SA 3.0 IGO

velocidades negativas (aquellas que se acercan) y con un circulo rojo a las estre-
llas con velocidades positivas (aquellas que se alejan). ; Como estdn distribuidas
las velocidades en el palito?

e Ahora con un segundo palito, hagamos lo mismo pero girandolo en direccion
horaria (visto desde arriba).

Experimento (8 min)

Ademads de tomar fotografias profundas de la Via Lictea, como la que vemos en
la imagen del encabezado del capitulo, el telescopio Gaia también ha recolectado los
espectros de todas las estrellas. Usando estos datos y el efecto Doppler se han medido
las velocidades radiales (respecto al Sol) de las estrellas, como podemos apreciar en la
Figura 12.2. De forma similar a como diselamos en nuestros modelos, las estrellas de
velocidad negativas (que se acercan) son mostradas como puntos azules y las estrellas
de velocidades positivas (que se alejan) son mostradas como puntos rojos.

= Discutamos el patrén en las velocidades. ;Cémo se comparan los datos ob-
servativos con el modelo de palito de helado que construimos anteriormente?
Podemos concluir en base a estos datos si la rotacién de nuestra galaxia es
horaria o anti-horaria (vista desde arriba)? En base a nuestro modelo y los datos
jhemos averiguado en qué direccién rota nuestra galaxia!

B. ¢{Cudles son las distancias a otras galaxias? (20 min) Nivel 1

Ahora que confirmamos con los datos que nuestra Via Lactea es un disco que
gira, haremos una maqueta de la Via Lactea, de su vecindario y de otras galaxias
interesantes.

e Cortar un cuadrado de cartén (20*20cm) como base.

e Identifiquemos las hojas que contienen la impresion artistica de nuestra galaxia
(como creemos que se veria desde afuera) y las otras galaxias de referencia.
Peguemos las hojas sobre cartulinas, para obtener tarjetas mds estables.

e Recortar la imagen de nuestra Via Lictea (ahora pegada a la cartulina) donde
estd indicado por lineas punteadas blancas.
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e Ahora construiremos la maqueta de nuestra galaxia. Con una aguja o un lapi-
cero perforemos el centro del modelo. Centrémoslo en el cartén y perforemos
también el cartén. Ahora insertemos el gancho adjunto.

e Tenemos nuestro modelo y lo podemos hacer rotar en la direccién que hemos
aprendido mads arriba. Identifiquemos dénde nos encontramos nosotros.

Hagamos ahora un modelo de nuestro vecindario extragaldctico y galaxias atn
mads lejanas. En nuestra maqueta la Via Lictea mide aproximadamente 20 cm de
diametro. En realidad el didmetro de la Via Lactea es de aproximadamente 120 000
afios luz.

= Usemos la regla de tres para calcular ja cudntos afios luz equivale 1 cm en la

escala de nuestro modelo?

20cm — 120000 anos luz

lem — X
Y= 120000 afios luz x 1 cm
20cm
lecm—_ afiosluz
Im— afios luz
1km — afios luz

= Ahora leamos las distancias de las galaxias de las tarjetas y hagamos los calculos
de la tabla usando la regla de tres. ;A qué distancias tendriamos que colocar
a las otras galaxias para hacer una maqueta a escala. Situemos las tarjetas de
las galaxias a la distancia que corresponden (1 metro equivale a la distancia del
pecho a la mano).

Galaxia ‘ Distancia real (afios luz) ‘ Distancia en maqueta (cm, m, o km) ‘

Gran nube
de Magallanes
Andrémeda
M87
GN-zl11

= Considerando que la distancia de la Tierra al Sol (1 UA) es de 8.3 minutos luz,
en la escala de nuestra maqueta esta distancia equivale a 2,63 x 10~!'! metros,
jes decir més pequeiio que un dtomo! Reflexionemos entonces sobre lo que
nuestra maqueta nos ensefia sobre el espacio extragalictico.

Conclusion y evaluacion (10 min)

Repasaremos todo lo que hemos descubierto, les contaremos brevemente la his-
toria del estudio de la Via Lactea, observaciones en diversas longitudes de onda,
mencionando también el secreto que tiene escondido en su centro. Finalmente les
contaremos sobre Gaia y las preguntas abiertas que atin quedan sobre la Via Lactea.
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Discutir en grupo:
e ;Qué fue lo que les impresioné més de este ejercicio?

e ;Qué modificaciones le harian para implementarlo en sus respectivos salén de
clases?

Referencias

e Imdgenes de Gaia DR3 (mapa) y Gaia DR2 (velocidades radiales) [Crédito
ESA].

e Datos de la curva de rotacion de la Via Lactea son de una medicién reciente
usando Gaia DR2, HST y APOGEE de Eilers et al. 2018.

En las siguientes paginas mostramos el modelo de nuestra Via Léctea y las tarjetas de galaxias
selectas y su distancia. [Crédito: Wikipedia/ESO/VMC Survey/David Dayag/Hubble (NASA/ESA)/P.
Oesch, G. Brammer]



L45.000 ly

Gran nube de
Magallanes

Galaxia satélite de la Via
Lactea

Diametro: 14 000 afios luz
Distancia: 160 000 afos luz




Andromeda
Nuestra galaxia espiral vecina

Diametro: 220 000 afnos luz
Distancia: 2 500 000 anos luz

M87

Galaxia eliptica, una de las
mas masivas del universo
cercano. M87contiene un
nucleo galactico activo (un
agujero negro en
crecimiento). Recientemente

se hizo muy popular ya que
en el nucleo de esta galaxia
se tomo la primera
fotografia de un agujero
negro.

Diametro: 240 000 afios luz
Distancia: 53 000 000 afos
luz

GN-z11

Actualmente la galaxia mas
lejana y antigua jamas
observada.

Diametro: 240 000 afos luz
Distancia: 32 000 000 000
anos luz
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C. ¢{Cuanto pesa nuestra Via Lactea? (opcional) Nivel 3
Hipoétesis

Ahora sabemos que nuestra Via Lactea tiene forma de disco, el cual vemos de
lado. En base a lo que aprendimos con los planetas del sistema solar, sabemos que
la velocidad orbital de una estrella orbitando lejos de la galaxia serfa proporcional a
la raiz cuadrada de la masa total de la galaxia en torno a la que gira, dividida entre
la distancia de la estrella hacia el centro. Esto se puede calcular usando la ley de
gravedad de Newton y la fuerza centripeta.

Fcenlripeta = Fgmvedad

2
M
mv——Gm—
R R?
2
M
Y ¢
R R?
M
2— N
VEUTR
M
— /¢
Y R

donde M es la masa de la Galaxia, la constante gravitacional G, y R la distancia (radio)
hacia el centro galactico. Tomando en cuenta las unidades que deseamos, esto se

simplifica a:
M
v=2x10"/—
R

Podemos calcular esta cantidad usando la constante gravitacional G, el valor de
una masa solar en kg, y el valor de un kpc en km.
= MODELO 1 : ;Cémo serian las velocidades de las estrellas si la masa de la
galaxia estuviera toda concentrada solo en el centro, como los planetas que
orbitan alrededor del Sol?

Distancia (kpc) \ Masa central (M) \ Velocidad (km/s) ‘

2.5 4% 10"
5 4% 1010
7.5 4 %101
10 4% 1010
15 4% 1010
25 4% 1010

= Dibujemos la distribucién de velocidades (curva de rotacion) en la Figura 1.

= ;C6mo cambiar la velocidad en funcidn a la distancia del centro? ;Qué pasa si
una estrella estd en la parte central? ;Qué pasa si estd lejos?

Experimento
= Ahora usemos los datos. Usando el telescopio Gaia se han medido la distribu-
cidén de velocidades de estrellas. Leyendo esta tabla, grafiquemos en la Figura
11.4 la distribucidn real de las velocidades en funcién de su distancia al centro.
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325
300
275
250
225

velocidad (km/s)
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distancia desde el centro (kiloparsec)

Figura 11.3: Gréfico de las velocidades orbitales de las estrellas en funcién a su
distancia del centro galactico.

Usemos un color diferente al que usaste para el modelo 1.

Distancia ( kiloparsec) \ Velocidad ( km/s) ‘

0 0

1 240
2.5 210
53 226
9.3 226.2
13.2 220.92
17.3 216.14
21.2 195.3
24.8 198.2

= En base a este gréfico, ;cudl es la velocidad con la que el Sol (y por ende
nosotros), nos movemos alrededor del centro galactico? Tengan en cuenta que
la distancia desde el Sol al centro galactico es 8 kpc.

Andlisis e interpretacion (20 min)
= Comparemos el modelo 1 con las mediciones de Gaia. ;Es nuestro modelo
correcto?

= Describamos las diferencias entre nuestro modelo y las mediciones.

= ;Qué nos dicen estas diferencias sobre cudnta masa hay en la parte mds central
del disco? ;Y la parte més lejana del disco?

= Calculemos, en base a la ecuacién 1 y usando la velocidad observada a 25 kpc,
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Figura 11.4: Gréfico circular (o de torta) de las porciones equivalentes a la masa total
de las estrellas, la masa del gas y del polvo.

(cudl es la masa total de la galaxia?

= Dibujemos en el siguiente grafico circular los porcentajes de la masa total que
ocupan las estrellas (6 x 10! masas solares), y la masa del gas (8 x 10° masas
solares) y polvo (8 x 108 masas solares) observados.

= Como podemos apreciar, hay una gran porcentaje de la masa total de la galaxia
que no podemos ver o explicar, pero que es evidente por la curva de velocidades
de las estrellas en la Galaxias. jAcabamos de descubrir la materia oscura!






02. API 6: Las galaxias mas lejanas

Orientdndonos (5 min)

Imaginense que en una noche despejada se encuentran observando un cielo lleno de
estrellas. Si usan un telescopio, ademds de ver muchas estrellas centelleantes también
podran ver muchas galaxias. Sin embargo, incluso con los telescopios mds potentes
que tenemos sobre la Tierra, encontraremos ain muchos espacios profundamente
oscuros y aparentemente vacios de objetos celestes.

El Campo Ultra-profundo del teles-
copio Hubble (HUDF, por sus siglas en
inglés) es justamente la fotografia de uno
de esos espacios aparentemente vacios.
Para obtener esta imagen, los astrénomos
enfocaron al telescopio Hubble, el teles-
copio espacial 6ptico mds potente que
tenemos, en un drea muy pequefia selec-
cionada por ser completamente oscura.
Para lograr una imagen tan profunda tu-
vieron que integrar, es decir recolectar
luz, por casi 40 horas. Imaginense la sor-
presa que se llevaron cuando al ver la
fotografia de ese espacio “vacio” encon-
traron esta gran cantidad de objetos.

(Qué creen que son esos objetos? En
efecto, es ain mds impresionante pensar

Figura 12.1: Campo Ultra Profundo de
Hubble [Crédito: NASA].

que ninguno de estos objetos es una estrella de nuestra Via Léctea, sino que se trata
de miles de galaxias, muchas de las cuales son tan lejanas que su luz empezé el viaje
hacia nosotros en las épocas cercanas al inicio del universo. Gracias a esta fotografia
sabemos que en cualquier drea del cielo, si es que observamos durante suficiente
tiempo, encontraremos una densidad parecida de galaxias, y gracias a esta podemos
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calcular que el universo estd compuesto de miles de millones de galaxias. Estas
galaxias son de todo tamaio y forma, unas mds pequeias y otras mucho mds grandes
que nuestra Via Léctea, unas menos y otras mucho mds luminosas que la nuestra.
Si consideramos que cada galaxia lleva en su centro un agujero negro supermasivo,
podemos entonces imaginar también cudntos agujeros negros hay escondidos cada
vez que miremos el cielo. El universo profundo esconde muchisimos secretos, y en
esta actividad vamos a explorar algunos de ellos.

Unidades de aprendizaje incluidas en este API
Fisica: Velocidad

Matematicas: leer un grafico coneje x e y
Matematicas: Identificar correlaciones

Fisica: Efecto Doppler

Materiales

1 Elastico blanco de 20 cm.

1 Globo blanco

Marcador dos colores, rojo y negro
Poster del HUDF

Porta comida descartable ecoldgico
Palitos de diente, los largos

Cinta scotch

Objetivos y preguntas

Abhora bien, aunque vemos esta gran densidad de galaxias en el plano del cielo,
naturalmente esta es solo una fotografia en dos dimensiones. Sin embargo, estas
galaxias también estdn distribuidas diversamente en una tercera dimensién: aunque
todas son galaxias bastante lejanas, algunas se encuentran m4s cerca a nosotros que
otras. {Como podemos averiguar las distancias a estas galaxias?

El objetivo de este experimento es explorar esta fotografia y con ella tratar de
entender distancias y escalas en el Universo. Estas son las preguntas que exploraremos:

A (Cdémo se miden distancias en el universo?
B (Cdémo podemos calcular las distancias a estas galaxias lejanas?

Hipotesis y diseno del experimento (20 min)

A. Midiendo distancias sin movernos Nivel 2
Antes de explorar las grandes distancias y profundidades que nos ofrece el campo
profundo del telescopio Hubble, es importante entender como medimos distancias en
astronomia. Vamos a empezar haciendo un modelo de medicién a escalas pequeiias,
dentro de nuestras casas. El principal desafio para las mediciones en el espacio es
que no podemos movernos desde nuestro punto de observacion. Observen alrededor y
encuentren un dngulo en donde puedan identificar tres puntos a diferentes distancias
desde donde se encuentran.
= ;Coémo podriamos estimar las distancias hasta estos tres puntos sin tener que
movernos?
= Coloquen los post-its grandes en cada una de esas tres distancias y regresen
a su posicion inicial. ;Cémo cambian los tamafios aparentes de los post-its
dependiendo de la distancia a la que lo colocaron?
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= Ahora, ;qué pasa si usan post-its de diferentes tamafios? ;Todavia pueden

obtener informacién sobre estas distancias?

De forma similar al tamafio de los post-its, el cambio de la intensidad de la luz
también nos indica si un objeto estd més lejos o mds cerca que otro. Sin embargo,
tal como con los post-its, esto solo es Titil si es que la intensidad intrinseca de los
objetos que usamos para comparar son idénticas y las conocemos a detalle. Los objetos
Iuminosos de los cuales conocemos la intensidad a detalle y podemos utilizarlos como
herramientas de medicién se llaman candelas estandar.

= En base a lo que hemos aprendido en la sesion de estrellas, ;creen que podemos

usar estrellas como candelas estdndar?

= En base a lo que hemos aprendido en la sesion de galaxias, /creen que podemos

usar galaxias como candelas estdndar?

B. Midiendo distancias de galaxias Nivel 3

Figura 12.2: Medicién de E. Hubble. Cada punto representa una galaxia, y se gréifica
la velocidad estimada (eje y) en funcion a la distancia a la que se encuentra (eje x).

Las cefeidas son un tipo particular de estrellas variables, es decir que varian su
luminosidad en un respectivo periodo de tiempo. Gracias a la astronoma Henrietta
Levitt, quien descubri6 en 1912 una relacion exacta entre el periodo de variacién
y la luminosidad de las cefeidas, estas estrellas son hasta el dia de hoy una gran
herramienta para medir distancias. Este descubrimiento permiti6é que en 1925 Edwin
Hubble pueda medir la distancia hacia la galaxia Andrémeda, confirmando por primera
vez que Andromeda era un objeto fuera de nuestra Via Lictea: una galaxia en si
misma. Este descubrimiento fue fundamental, ya que marc6 el inicio de la astronomia
extragaldctica.

Pero E. Hubble no se detuvo alli, sino que al localizar cefeidas en otras galaxias un
poco mds lejanas, también pudo calcular las distancias a diferentes galaxias. Ademads
de las distancias, Hubble midi6 las velocidades de estas galaxias, usando el efecto
Doppler en los espectros obtenidos de ellas. Estas son las mediciones que Hubble
report6 en 1929:



146 Capitulo 12. API 6: Las galaxias mds lejanas

= ;Qué relacion encuentran entre la distancia de una galaxia y su velocidad?
(Coémo es la velocidad de una galaxia cercana y cémo se compara con la
velocidad de una galaxia lejana?

= Modelos: Ahora tratemos de entender esto usando un modelo. Usemos un elas-
tico. Alineémoslo junto a una regla y dibujemos cuatros puntos sobre €l con el
plumén: un punto rojo a 0 cm y los otros puntos negros, el primero a X0 =5 cm,
el segundo a x0 = 10 cm y el tercero a X0 = 15 cm. Con una mano sujetamos el
eléstico desde el primer punto rojo.

KZ\
% Eldstico

* * * *

= Durante un segundo estiremos el elastico hasta que el tercer punto llegue a 30
cm. Lean las posiciones finales x1 de los puntos y llenen la tabla.

Posicidn inicial | Posicién final | Distancia | Tiempo | Velocidad
xo [cm] x1 [em] x1 —Xo [em] [s] [cm/s]
5 1
10 1
15 1

= ;Cudnta distancia ha recorrido cada punto en un segundo? Escriban la distancia
recorrida en cm y la velocidad promedio en cm/segundo.

= ;Cémo se comparan la velocidad del punto mds cercano y la del punto més
lejano?

= En la superficie del globo desinflado, dibujen un punto rojo y muchos puntos
negros. Al inflarlo pueden ver el mismo efecto del elastico (2D), esta vez en tres
dimensiones.

= Discutan cémo estas dos observaciones (eldstico y globo) podrian estar rela-
cionadas a la medicién de Hubble. ;Qué nos dice esta comparacién acerca del
universo?

Experimento (25 min)

Nivel 2

Gracias a la medicién de Hubble tenemos un modelo sobre como medir las
distancias a galaxias lejanas a partir de la ‘velocidad aparente’ con las que éstas de
alejan de nosotros. Pero notemos que las galaxias en si no tienen una velocidad, si
no que se alejan de nosotros a raiz de la expansion del universo. Esta expansion
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del universo afecta los espectros de las galaxias, corriendo los espectros a mayores
longitud de onda (por ejemplo de la longitud de onda azul a roja), de forma andloga a
como lo aprendimos por el efecto Doppler . Esto se denomina “corrimiento al rojo
cosmoldgico”, o “redshift”, por su nombre en inglés, y estd esquematizado en la Figura
12.3. En base a observaciones de los espectros podemos calcular el corrimiento al rojo
de las galaxias comparando las longitudes de onda esperadas en reposo (4g) con las
observadas de la galaxia alejdndose (A;) y calculando la diferencia AL = A; — Ag de
la siguiente forma:

/ Espectro galaxia

Velocidad vo =0

Xo

—> AN =\ - A
Galaxia lejana

Velocidad vi = v

A

Figura 12.3: Efecto de corrimiento al rojo cosmoldgico en el espectro de una galaxia.
Debido a la expansion del Universo, objetos mds distantes se alejan de nosotros con
una mayor velocidad, y esto viene reflejado en el corrimiento al rojo del espectro.

AA v velocidaddelagalaxia
¢ velocidaddelaluz

AL
Ao

Usando este método hemos calculado el redshift z de 15 galaxias en el campo ultra
profundo del Hubble que pueden encontrar en la figura 12.4

La distancia se calcula de la velocidad de acuerdo a la relaciéon D = v/HO. La
constante de proporcionalidad HO es llamada la constante de Hubble, y tiene un valor
estimado de 70 (km/s)/mpc. Esta relacidn, entre otras, es lo que vamos a utilizar para
medir las distancias de las galaxias lejanas en el HUDF que encuentran en la regla
cosmoldgica adjunta.

Maqueta del universo lejano
Ahora vamos a construir una maqueta en 3D del campo ultra profundo del Hubble,
usando la caja de comida como base de nuestra maqueta:

= Peguemos o engrapemos la regla cosmolégica adjunta al final de la actividad a
lo largo del lado maés largo la caja.

= z = redshift
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Figura 12.4: Galaxias del campo profundo del Hubble con respectivos “redshifts”.
Estos han sido estimados usando fotometria y no espectros. Los redshifts han sido ex-
traidos de http://ahah.asu.edu/clickonHUDF/udfmain_high.html. [Crédito:
adaptado de NASA/ESA].


http://ahah.asu.edu/clickonHUDF/udfmain_high.html
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= Recortemos las dos imdgenes del CMB y del fondo de galaxias del campo
profundo de Hubble, y coloquémoslas de forma vertical (con la ayuda de los
palitos) donde corresponden, segtn la regla cosmolégica.

= Ahora recortemos las imigenes pequeiias de las galaxias y con la cinta scotch
peguemos las galaxias en los palos de madera, en forma de carteles.

= En base a las mediciones del redshift, introducir los palos en las respectivas po-
siciones correspondientes a cada galaxia. De esta forma, observando la maqueta
desde el extremo angosto de la caja podemos ver el campo profundo del Hubble
tal como en la imagen 2D, pero desde el extremo largo podemos apreciar su
profundidad.

= Leyendo la escala de edad del universo, pueden darse cuenta de que usando estas
pocas galaxias hemos reconstruido una gran parte de la historia del Universo!

= Escojan a su galaxia favorita y presenten a sus compaferos sobre esta, mencio-
nando a qué distancia se encuentra, y cudl era la edad del Universo cuando la
luz de esta galaxia inici6 su viaje hasta nosotros.

Conclusion y evaluacion (10 min)

Veremos juntos un video explorando el espacio del HUDF. Discutiremos un poco
mas sobre la expansion del Universo, y sobre los recientes debates sobre la medicién
de la variable de Hubble.

Referencias

= Gréfico de: Hubble, E. and M. L. Humason (1931). The Velocity-Distance
Relation among Extra-Galactic Nebulae. The Astrophysical Journal 74, 43.
= Hubble Ultra Deep field, crédito NASA, ESA.

En las siguientes pdginas mostramos los componentes de nuestra maqueta: una imagen del fondo
c6smico de microondas, una imagen del HUDF, una escala de tiempo césmico calculada para un universo
ACDM con parametros cosmoldgicos estimados por el telescopio Planck (adaptada de Philipenko 2021)
[Crédito: Planck/ESA, Hubble/NASA/ESA, NAOJ]
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