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La Ciencia
para Todos

Dende el pacimienty de Ia coleccion de divulgacitn cientifica del
Fondo de Cultura Econdimea en 1986, ésta ha mantenido un ritmo
Mempre ascendente que ha superado las aspirnciones da las personas
¢ lnstituciones que la hicieron posible. Los cientificos siempre han
aportado material, con lo gue han sumado a su trabajo la incursion
Cl il campo nuevor escribir de modo gue los Lemas mis complejos
¥ cist inaccesibles puedan ser entendidos por los estudiantes v los
lectires sin formacion cientilica.

Aoy diez anos de este fructifers trabajo se dio un pase adelante,
que consistio en abelr la coleccidn a los creadores de la ciencia que
s plens v ereaen todos los ambitos de la lengue espanola —yvahora
tambicn de-la portuguesa—, razon por la cual tomé el nombre de
Li Ciencia para Todos.

el Rin Bravo al Cabo de Hornos yoa lravés de la mar océana,
il Peninsula Thiérica, esth en marcha un ejército integrada porun
vasla nimers de investigadores, cientificos y téonicos, que extienden
stis actividades por todos los campos de la ciencia modemna, la cual
s encuentracen plena revolucion v continuamente va cambiando
niestia forma de pensar v observar cuanto nos roden.

La internacionaliaacion de La Clencia para Todos no-es solo en
gxtension sino en profundidad. Fs necesaro pensal una diencia
en nuesteis idiemas que, de acuerdo con nuestra trpdiclén huma-
flsti, crevca sin alvidar al hombre, que es, en dlbima instancia, su
fin. ¥oen consecuencia, su proposito principal 24 poner ¢l pensa
Iientn clentifico en manos de nuestros [Gvenes, quisnes, l legar su

T, crearan una ciencia que, sin desdedar o ninguna olra, leve la
unpronta de nuestros pueblos.
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. Un poco de historia

Lo mstros son espectaculares; un ejemplo notable son las ne-
Budosas planetarias; en las que hay anillos y lobulos de gas bri-
Hante alrededor de una estrella de color azul o blanca. Con un
febescopio modesto se pueden observar y aparecen como dis-
CUl verdes.

Lis nebulosas planetarias son las etapas finales de la evolu-
o de las estrellas similares al Sal; es decir, nos hablan del fu
tiro de nuestra estrella; Bl ser humano busca respuestas o pre-
pinstus fundamentales; queremos tener certeza de hacia donde
vamon. B este libro aprenderis lo que le sucederd al mundo
duiitec de 3000 millones de anos.

Fate valumen se rehiere a los objetos celestes; tambien (rala
wilwe las maneras en que el ingenio humanoe ha logrado des-
shibiaiar s cualidades. Tin ocasiones 2 mas apasionante leer
i chmo se averiguan los atributos astrales que la lista de
l:'H-11.1"l

e comienza por la historie. Se describe como- William
Hits el y su hermana Caroline descubrieron las nebulosas pla-
nelarias. Posteriormente se describird la importancia de las
dlservaciones v los instrimentos: Se dedicarin varios capitu-
e o b descripeion de las estrellas y su evelucian, ya que las
pibidosus planctarins son estrellas en el proceso final de su
Salenc i Haremos espectal énfasis en el estudio de los espec-
i, b cllidad de la lue de los astros (Higura 1.1).
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Las secciones dedicadas a las nebulosas planetarias se ini-
cian aproximadamente a la mitad del libro. Bl motivo es que
para comprenderlas es mas sencillo si se tiene un antecedente
general sobre la astronamia. También hemos incluido una sec-
cién en la que describimos las aportaciones que al estudio de
estos fascinantes objetos han realizado astronomos mexicanos:
Al final del libro se incluye un glosario que (0 puedes ampliar
con tus comentarios v nuevas definiciones.

El libro se puede leer de corrido o por capitulos separados.
1e sugerimos leerlo lentamente. En general, los temas de cien-
cia pueden parecer dificiles si no te detienes a reflexionar; par-
te de la dificultad estd en que te familiarices un poco con el
tipo de vocabulario o e uso de férmulas. Las auloras estamos
conyencidas de que si le dedicas un poco de tiempo, disfruta-
ras mucho con el conocimiento que adguieras.

LAS CONSTELACIONES ¥ EL CATALOGD DE VESSIER.

Si observas un ciclo estrellado a la misma hora, durante varias
noches consecutivas. notaras que las estrellas forman grupos’
invariables; a estos grupos se les llama constelaciones. Los as-
tronomos han dividido las estrellas de la boveda celeste en 88
constelaciones, las cuales son utiles para ubicar fos astros, como.
si fueran los continentes del cielo,

Fntre las constelaciones mejor conocidas esta la Osa Me
nor, donde se encuentra la estrella Polar, que nos indica hacia
donde estd el norte, Otra gs Oridn, que s¢ ve especialment
hermosa durante los meses de invierno, cuando estd despejado.
e México. Tiene forma de metate, o al menos asi les parecia
los mexicas. Es un gran rectangulo [ormado por cuatro estr
llas muy brillantes; en el centro hay tres del mismo brillo, g
alpunos Haman las Tres Marias o los Reyes Magos.

Las constelaciones son grupos arbitrarios de estrellas; |
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nombres que usamos actualmente en el hemisferio norte son
los que definieron los griegos, pera hubicsen podido ser otros,
comn los gue inventaron los pueblos mesvamericanos: Para
Lok griegos, Orion era un cazador; [ag Lres estrellas que men-
Claninios antes eran so cinturon, que sostenia la cspada ape-
nos pereeplible.

Ademas de estrellas, en cada constelacion hay otra dase de
ubijetos, Algunoes son de aspecto nebuloso, como los restos de las
entiellas v las palaxias. Un ejemplo de resto estelar es la nebulo-
Wl el Cangrejo, tormada por flamentos incandescentes. Las
pitlistas son conglomerados estelares de cientos de miles de
milllones de estrellas, gas y polvo, v la lumada materia vscura
e o produce ni absorbe luz. Las galaxias son tan remotag que
s ubseryvan como nubes difusas aun con telescopios de tama-
LY +1r:|h|l,h.'ril|.1-]t2.'.

Hay abyjetos no estelares en el cielo v que se desplazan en
W las constelaciones, come los asterpides y los cometas. Estos
ey e ven como estrellas con cola cuande estan cerca del
Soly de Lo Therra. Los cometas'son cuerpos congelados mids
Pl que cadenas montafosas que giran en torno al Sol en
st oy elongedas (alargadas); es decir, se acercan y se ale-
i ele iestra estrella de manera periodica. Cuando se acercan
alsal ol calor de este astro evapora los hielos cometarios y el
potiwle s rowdea de una nube. Bl Sol es una esfera de pas in-
SR cente que se evapora producendo viento, Cuando eéste
M ol los gases del cometa los arrastra, generando la
sl e o ocasiones susle ser mas grande que la distancia
M e Nipary del Sol.

L astranomo frances, Charles Messier, se dedicaba a la
Wi de cometas, los cuales, cuando estdn lejos de la Tie-
WY oo una nube apenas perceptible. Para facilitar
PR PPy, Mesdien decidit hacer un caL:ﬂngn de ul‘rjelus, de
b tebialise que no se movian entre las constelaciones,
PR it lon de los cometas que se desplazan frente a las
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estrellas. En 1781 elaboro una lista con 110 objetos difusos-en
el cielo, que se conoce como el Catdlogo de Messier. Asi, Ja ne:
bulosa del Cangrejo se llama M1, y la galaxia de Andromeda,
M3 1. Este fue el primer catdlogo de objetos difusos que se pui-
blico. Es interesante gue Messier sea mds conocido por su ¢a-
tilogo que por sus estudios cometarios (figura1.2).

Wiipiam ¥ Caronive [TERSCHEL

Williami Herschel descubrid las nebulosas planetarias con la
ayuda de su hermana Caroline. William nacié en Alemania en
1738, enando en México estibamos en pleno virreinato. Fira
musico de formacién y su ideal fue aprender a COMpPOner con
Haendel, gran figura de opera también de origen alemin, que
vivia en Inglaterra. El y Caroline se mudaron a ese pais. En un
inicio construian instrumentos musicales, pero se dieron cuen-
ta de que sus habilidades también les seriun atiles para elabo-
rar otro tipo de aparatos: lelescopios.

Con el tiempo renunciaron a la misica y se convirtieron
en astronomos. Durante ¢l dia pulian vidrios para sus espejos
¥ por la noche observaban ¢l irmamento,

Herschel descubrid, igual que Messier, que en ¢l cielo exis-
Llen muchos objetos que no son estrellas, v que se alcanzan a
ver com telescopios, y decidid catalogarlos: Para ello construyd
un telescopio fijo. Las estrellas, igual que ¢l Sol, salen en direc-
citn este y se ponen en el veste; coma sabes, esto se debe al
giro de la Tierra. De esta manera. los hermanos Herschel re-
gistraban las estrellas a medida que éstas pasaban delante del
telescopio. William se ponia frente al telescopin y Caroline
anotaba sus descubrimientos. Asi, eslos astronemos descubrie-
ron cientas de objelos nunca registrados antes, en particular
kas hermosas nebulosas planelarias.,

Por su parte, la vida de Caroline Ierschel merece especial
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alenckon, Originalmente su actividad fue apoyar a su hérmano
v st actividades musicales, siendo la cantante de sus concier-
Lo, v tambien estaba a cargo de las tareas domesticas. Gradual-
Mente se transformé ademas en su ayudante cientifica, qujen
I auisiliaba en las tareas de registro de las observaciones v co-
laboraba en los minuciesos calenlos que se requerian, Mas rar-
e, elle empezd a realizar sus propias observaciones v descu-
birio ocho cometas. Fue la primera mujer que recibié salario
[ir u trabajo cientificn, y finalmente, a los 78 anos, recibia la
Mudills de Oro de la Sociedad Astrondmica de Londres por
s vontribuciones.

Fainteresante mencionar que se conservan partituras corm-
Phestas por ¢l asirénomo. Durante un congreso realizado en
Polanii sobre ¢l tema de nebulosas planetarias se deleitd a los
dlentificos con un concierto para organao de Harschel.

A coptinuacion describiremos alsunos de sus descubri-
mentes celestes, ast como los de John, hijo de William.

Unang

Lie enitre los planetas que no se'ven a simple vista, éste es el
pitmer planeta que fue descubierto:

Desde la Tlerra, los planetas se ven como estretlas brillan-
tes. Pero, a diferencia de estas, parecen moverse entre lag cony-
lelaciones. Su nombre viene del griego maoviime, planétés, que
signihica vagabundo. Uno podria pensar erroneamente que el
nombre indica que el sistema solar ¢5 una estructura apla-
Hndn,

Diesde la Tierra vemos los movimientos de los planetas so-
bre una misma franja en el cielo, gue nuestro planeta cruza de
attente @ ponienle. Es la misma region sobre la que vemos la
Lura y el Sol, v &n la que suceden los eclipses: por esa razén, o
esta banda se le denomina la ecliptica. Al grupo de constela-
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clones que estin sobre la banda de la ecliptica se les llama Zo-
diaco. £l nombre de esta banda no solo nos remite al lugar
donde estan los planctas sino a las constelaciones que alll se
encuLntran,

Losnombres de los dias de la semana nos recuerdan cudles
son los astros que se mueven entre las estrellas v que podamaos
ver a simple vista. Por ¢jemplo, miércoles ¢s en honor a Mercu-
rig y viernes a Venus, Recordemos que domingno es el nombre
que se le dio por el cristianismo ei honor al Sefor; anterior-
mente, en la antipua Roma su nombre én latin era dies solis en
honor al Sol, asi como dies satirm al sabado. en honor a Satmrno.

William Herschel observiy objetos brillantes en la banda de
la ccliptica, y descubrié Urano. Hizo estudios sobre estrellas
dobles, en las que- determiné que eran estrellas binarias, y tam
bién descubrié la radiacion infrarroja que proviene del Sol.

in 1781 Herschel con su telescopin observid un astro de as-
pecto estelar que se movia respecto de las estrellas. Nora que
era un planeta de color verde. Posteriormente nold que poseia
varios satélites. [abla descubierto Urano v sus lunas. En un
principio el planeta Urano llevé el nombre de Herschel, asi
comn Neptuno se llamé Leverrior, en hanot a sus descubrido-
res. Posteriormente, la Unidn Astrondmica lnternacional, or-
panizacion responsable de poner los nombres oficiales a los as-
tros, log bautizd con sus nombres modernos: Urano y Nepluno,
en un afan unificador. El resto de los planetas poseen nombres
de dioses de la mitologia griega. Urano es el dios de los cielos y
Neptuno ¢l del mar.

Algunos de los satélites de Urano llevan nombres de perso-
najes du las vbras de teatro de Shakespeare; ast, se llaman Ariel,

Belinda, Miranda, Puck, etc. A los dos satélites que descubrit

Herschel se les lamo Titania y Oberdn, comeo los personajes de
la obra Suerio de una noche de verano de ese mismo autor. Ade-
mas de poseer 27 lunas, Urano liene un sistema de 11 anillas
(hgura 1.2),
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Uranoes un mundo snrprendr:nm por VArias tAzcmes; una
Wb e va rodando sobre su drbila ya que s eje de rutacion
wti inclinado 89 grados. Puesio que fas estaciones se produ-
ven por a inclinacion de los ejes de rotacion, en el caso de Ura-
Hie son notables, Hay regiones de su orbila donde uno de los
pulos de Urano apunta durante tiempos prolongados hacia ¢l
Sul. voaungue gire sobre su eje cada 17 horas, el Sol no sale ni
W pane. Lo opuesto sucede 42 afos mas larde, cuando Urano
ot e el otro extremo de la orbita y el Sol ilumina exclusiva-
iente el orro hemisferio.

A raiz del descubrimiento de Urano, el rey de Inglaterra,
lorge 111, nombré a Herschel astranomo del rey, graciasa lo
cunl o un salario muy digno y pudo vivir de esta ciencia.

El suedio de una noche de verane,
de Willlam shakespeare

Iath obira de teatra narea una fantasia poblada de hadas v
oiros espiritus; Titania y Qberon son los mas poderosos; Dus
puinte ta cbra se suceden enredos de amor tanto de humanos
cormn de seras fantastions Puck es el gracioss mensajere, La
gentie dol pusbla te ve mezdada an los embrujos durante |og
duales wl carpintera sevuelve Un asnodel gue se enamora Ti-
Hiriia Hay Uuria Tepresantacian de una com edia deniro oe otra;
o cugl resulta, ademas de ingenjoso, una reflexion sobre gl
podur del teatro para narrar las pasiones Aumanas.

LOS ASTERGIDES

lwlos son un conjunto de rocas que giran alrededor del Sol en-
b Jus drbitas de Marte y Japiter. Se encuentran 2 mas de 400
millines de kilometros de distancia del Sol, La distancia entre
lu lierra y nuestra estrella es de 150 millones de kilémetros.
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Ahora se sabe que tambjén exislen asteroides en la region de la o mnnndeos recién formados colisionaban mas a menudo entre
orbita de Plutdn, en lo que se conoce como el cinturdn de Kui sl arrojando fragmentos en todas direcciones que se localizan
per. La palabra asteroide la inventd Herschel; significa seme- il elistiotas regiones del sistema solar,

fante a una estrella. Viene de la voz griega catiip. astér, para

estrella.

En 1807, Giuseppe Piazzi descubrio el primer asteroide, al F1. DESCURRIMIENTO
que se denomindg Ceres; es el mds grande de todos y su nom- DE L.AS NEBULOSAS PBLANETARIAS
bre honra a la diosa gricga de la agricultura. Asi como el resto
de los asteroides, Ceres seve como una estrella que se mueve Lo hermanos Herschiel 1ambién descubrieron las nebulosas
entre las constelaciones, Hace poco, [ Unidn Astronomica n- planetinias. Vistas con un telescopio pequeno, algunas tienen
ternacional considerd que tanto Ceres como Plutdn merecen fnn circular de color verde, sinmilar al aspecto del planeta
la denomimacion de “planetas enanos”’, pues ambos son maya- Lk, Sirt embargo, el disco no se ve'nitido sino difuso, por lo
tes que ¢l promedio de los asleroldes v comparten esa region e wis descubridores pensaron que eran planetas: de ahi ¢l
del espacio can aentos de miles de objetos pequenos. nombire “nebulosa planetaria’

Ta mayor parte de los asteroides tienen aspecto irregular, Ahora sabemos que las nebulosas planetarias no tisnen
como pedazos de roca de lormas caprichosas; algunos son ke vir con los planetas, Son las etapas hndles de la evolucion
alargados como cacahuates. Lps del cinturdn principal estén i wn estrella. Caando estd por concluir la gvolucion de una
rompestos de rocas, aungue olros son metalicos. Cuando los patrelln semejame al Sol, arroja al espacio su atmosfera exten-
asteroddes colisionian entre si pueden fragmentarse; los peda- el Asl, ¢l centro de lo que fue un sol se convidrle en una
zos que chocan sobre otros mundos se laman meteoritos. Al- pesquenn estrella rodeada de una envelvente de gas en expan-
gunos ejemplos de fragmentos metdlicos de asteroides sen loy sl Lo envolvente puede rener multiples formas: puede ser
mieteoritos que se encuentran en el yestibulo del Paliicio de palirica, wlargada ¢ frregular, y en alpunos Casos parecen ma-
Mineria, ¢n la cindad de México; se cuentan entre los cjempla- P,
res de mayor tamafio que se han descubierto. Se han fotogra- Algunas nebulosas planetarias cercanas se alcanzan a ver
fiadi varios asleroidss con sondas v se ha encontrada gue al Uil Lelescopios pequenos; a nueslrog ojos semejan hermosas
punes tienen satélites, como Ida, cuyo salélite ¢s Dactyl, y miles verdes. Lamentablemente, aun con los instrumentos
Sylvia, que tiene dos satéliles; Romule y Remo (figura 1.4). WK poderosos nunca seven tan espectaculares como en las

Hace apenas unos afios se han descubierto log llamados lomepgrabiag,
planelas enanos transneptunianos, los cuales estin mas alla de Pate libro tratara con mayor detalle el estudio de esos ob-
la arbita de Neptuno. Son rocas cubiertas de hielos de varias Jetos. perantes hablaremos de los telescopios.
sustanciad, como el agua, €l nietano, el bidxido de carbono y el
amoniaco, Unos cuantos se asemejan miy a los asternides del
cinturdn principal, €l que estd entre Marte y Jipiter. Sus carac-
teristicas se deben a que durante la formacion del sistema solar
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Tons Herscien

Llegd el momento en la vida de William Herschel en que se

enamord y se caso. Esto le resultd intolerable a Caroline, guien

se mmdd de casq y s dedicd 2 otras actividades. Mientras tanto
William tuvo un hijo, John, quien también s¢ dedico a la astro-
nomia.

El joven John Herschel calculé la atraccidn gravitacional

de la superficic lunar y llegd a la conelusién de que era ocho

veces menor que la de la Tierra.
Cuando Galileo descubrié que las zonay claras de la Luna

son mas clevadas, lo pudo hacer pargue observd que caandeo

estas zonay reciben la luz del Sol en forma lateral proyectan
sombra sobre las reglones vecinas. Galileo imaginé que las zo-
Aas OsclUrds eran mares, ¥ no lavas solidificadas como sabemos
ahora. Poreso llevan nembres como Mar de las Tormentas ©
de la Serenidad.

John Herschel pensd que si habia agua en la Luna poedria
haher seres humanos: ¥ que dada la atraccion gravilacional fan
baja, serian capaces de volar. Por consiguiente imaging crate-
res como fuentes de agua, rodeados de viviendas griegas con
seres alados volando por los cielos v en el fondo, la Tierra ma-
jestuosa,

Por su parte, John Herschel decidid continuar el trabajo de
swpadre en cuanto a elaborar catdlogos estelures y otros obje-
L6g, pern desde el hemisferio sur.

lependiendo en qué punto del globo terrestre le encuen-
tres podras observar distintas partes de la boveda celeste. 51 es-
tuyieras en el Polo Norte, s6lo podrias ebservar la mitad norte
del cielo; en el Polo Sur sucederia lo mismo, observarfas la otra
mitad. En ¢l Ecuador se puede observar loda la bdveda celeste;
sin embargop, no se construyen grandes ohservatorios asiro-
nomicos ecustoriales porque son sitivs donde suele estar nu-
blado.
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Juhin Herscliel instald su observatorio en Sudafrica y desde
abil continua el trabajo desu padre sobre los objetos interesan-
les en el hemisferio sur, Més tarde regreso a Inglaterra, donde
(i ol primer astronomo en introducir el nuevo proceso inven-
bl por Daguerre en el estudio de los astros; nos referimos a
b lotografia astrondmica,




L1. Telescopios y radiacion

Desde que se inventd el telescopio y Galileo realizd lag primeras
observaciones, este instrumento representa el mayor apoyo de
la astropomis. Cadaves se han construide THAYOTES ¥ Ejores
lelescopios, ast como accesarios para log mismos, La observa-
vion del cielo ha sido, y sigue siendo, fuente de nucvos descu-
brimientos que nos permiten comprender mejor el universo.

La PUPIDA ¥ EL TELESCORLO

Una de los sentidos mis poderosos que tenermos es la vision,
Nuestro ojo ha evolucionade para funcionar mejor durante-el
din. para detectar los objetos por la luz que reflejan del Sol.
Cuando oscurece, nuestra pupila se dilata para permitir ¢ in-
greso de una cantidad mayor de luz (fgum mi).

Tos objetos celestes, excepto el Sol y la Luna, son tan débi-
les gque la pupila de nuestro oje no es sulicientemente grande
para captar la luz necesaria para verlos con claridud. Un teles
capin s tna extension de nuestra pupila; intercepta radiacion
y la concentra hacia nuestra ajo, o hacia algin dispusitivo elec-
tronico o ib_t{}gniﬁcn para su registro.

El motivo por el cual nos llega tan poca luz se debe a que
las estreilas v otros cucrpos celesles eéstin a enormes distancias.
Considera una fuente de luz que radia en todas direcciones.
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Plensa en fa punta-de una nariv; diferentes personas en varias
posiciones la pueden ver porgue €sta envia fotones hacia todos
Lidos, Lo mismo sucede con la luz del Sol: viaja en todas direc-
viones, Sin embargo, Ta intensidad de luz que reabimos va dis-
hnyendo con fa distancig,

limagina una fuente de luz que envia un solo pulse y que
Unle ntravesara superficies esléricas cada vez mas distunles y
pron lo tarito cada vez mas grandes. La misma cantidad de luz
s tendria que repartir en superficies inmensas i estuvieran
iy distantes de la fuente. La superficie de unn eslera es g,
I esta expresion, r representa el radio de la esfera. Vamos a
pompirar cuanta luz lega a una esfera de radio unitario, r= 1,
Lo otra esfera de cualquier radio. La manera de hacerlo es di-
Vidiy ki primera entre [a segunda. Tis como 51 guisieras compa-
A CuAntas veces mas pesa un gato que una hormiga; divides
ol peso del gato entre el del insecto.

S sacamos el cociente nos da 4nl/4ar". La division re-
siltante es 1 Es decir que la luz de una Tuente disminuye
s el cuadrado de la distancia. 8i nos alejamos el dable de
I distancia recibinios cuatre veces menos luz, v 1 nos aleja-
Wi | 000 veees recibimos un milldén de veces menos |uz,

Para aclurarte las ideas: es como si pegaras la papila a una
esleci imaginaria con una fuente de Juz en el centro, 5i lu esfe
i uern muy pequedia, la distancia entre tu puplila y la fuente
el curta v por consiguiente captarias mucha luz. En cambio,
L pupila estuiiese en contacty con und inmensa esfern, la
fuente estaria muy alejada, asl que captaria menos luz, la que
W repartio en esta gran esfera (figura n.2).

L omo no podemos aeercarnos o los astros, lo que hacemos
oh construir lelesoopios enormes, con la mayor pupila posible,
ol de poder captar mayor cantidad de radiacion (figura 11.3).




Fr TELESCOPIO DR CiALITED

Galileo fue la primera persona en registrar abservaciones de
los astros con el recientemente descubierto catalejo o anteoja
de pirata, que gracias a él se convirtid en un insirumento para
mirar hacia las estrellas: Lo hizo por primera vez en 1609; por
eso el afio 2009 ha sido designado el "Afo Internacional de Ja
Astronomia’,

Para que comprendas como funciona un telescopio te su-
gerimos que consigas dos lupas. Si son distintas es mejor, pero
no 25 necesanio: Puedes comprarlay én las papelerias, La mane-
ra de recrear ¢l funcionamientn de un lelescopio es poner las
dos lupas alineadas con uno de tus ojos, una delante de la otra,
La primera servird para interceplar mas luz del objeto que
(uieras abservar y ln segunda para enfocur la luz, como si tue
ran unos antenjos. Rxperimenta con objetos a varias distan-
cias, Uoloca el brazo de la lupa mis distante lo mas extendido
posible y despuds ajusta el otra brazo hasta obtener una ima-
gen nitida. Lo gue seguramente comprobards ¢5 que no ves los
objetos mas grandes, sino mds brillantes, Esto se debe a que el
propasito de un telescopio es justo esto: caplar mavor cantidad
de luz. También notaras que la imagen esta invertida,

(Galileo vivia en Venecia cuando le llegaron noticias del
nieve instrumento, Ya existian los lentes pura ayudar a ver a
las personas que lenfan problemas de vision; lo que no se co-
nocia era la combinacion de éstos para ver obietos lejanos, Al
recibir las noticias sobre ¢l cataleio, Gallleo disend una com-
binacion de lentes que le permitiera duplicar ¢l instrumento
recienlemente invenlade. Tuvo la oportunidad de hacer eslas
lentes especiales ya que tuvo acceso a vidrio muy [ino para
construir lupas en los talleres de Murano, cerca de Venecia,
Pulio sus lupas v fabricd sus propios telescopivs, Pronto se dio
cuenta de que cuanto mayor fuera el tamano de fa lente; mejo-
res resultados obfenia. Con sus relescopios descubrio las mon-
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Ll de ln Luna, los satélites de Japiter, las fases de Ia Luna,
visliimbed los aniflas de Saturno y se dio cuenta de que In Via
Lt ten esta formada por innumerables estrellas (fgurans),

ELrBLEsSCoP s New o

L omo comprenderds, no es sencillo construir lupas de varios
metrow de didmetro para poder captar gran cantidad de lue, o
(e setia el suefia del astrénomo. Cuanto mayor es la 1en_l:e.
e rele transparencia, resultia mas pesada, s mucho mas dificil
e construir y de mover., Fn la época de Galileo no pudieron
conptiuir telescopios de lentes, donde la luz delos distintos co-

ires se enlocara en ¢l mismo sitlo, Bs decir, los telescopios de

lenten producian imagenes imperfectas: a este electo se le a
b aberracion cromatica:

Mas tarde, Newlon ided ¢l telescopio reflectar, que emplea
Wi espejo para captar la luz ademas de espejos y lentes adicio-
wiles, Aungue lo construyd en 1670, su idea s¢ difundio a par-
Wt ole b publicacian de su obra Optiks, mis de 30 anos despuds.

Siquieres entender cimo funciona vas a necesitar una de
b lupas v un espejo de tocador, de los que amplifican, o espe-
lr e aumento {los venden en las tiendas de autoservicio).
Piehe ser die unos 10 centimetros de didmetro o un poce ma-
yur Ststén el espejo con una mano, apuntando hacia algo que
cule o yvarios metros de th. Observa comy se ve desenfocado.
L oloca ln lopa delante del espeio: nolasis que en la parte cen-
tal del espejo puede observarse con claridad el objeto. Se ve
nitido v brillante. No se ve mas grande, Tambien nolards que
w observa de cabesa. Olra forma de ver este mismo efecto
Lonsiste en colocarte cerca de una ventana luminosa y dispo-
BEE t espejo de tal manera que proyecte su luz hacia el lecho;
uturas que formas la imagen del puisaie con la luz que refleja
ol espejo
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Un {elescopio reflector se construye con un espejo para:
bolico (come el de tu espejo de aumento) que sirve como pu-
pila para captar la Iuz, y despues se colocan elementos Opricos
adicionales para conducir el haz de luz hasta donde se desee
enfocar (por ejemplo, el ojo o la cimara fologrifica).

Los telescopios que construyd Herschel fueron reflectores.
Estos podlan ser muy grandes pues es mas ficil pulir una sola
superficie (la que refleja la luz del espejo) que una lente, que
tiene dos superficies. Bl espejo se puede sostener por la parte
pusterior, va que no afecta <l proposito de captar radiacion.
Para catalogar sus descubrimientos Herschel observaba bandas
del cielo entre el Ecuador y el Polo Norte. Colocaba su telescopio
apuntando a una inclinacidn determinada. Durante la noche los
astros se desplazan de este a ocste, como el Sol. Asi que Herschel
los observaba conforme iban pasando delante de su telescopio,
En realidad es la Tierra la que se desplaza de oeste a este, gi-
rande en lorno desu eie; esto da la impresion de que los astros
se mueven en la direccion opuesta (figuras 1.5 y 1.6).

[.A RADIACION ELECTROMAGKETICA

Como mencionamos, ¢l proposito principal de los telescopios
es concentrar la luz Tista es sélouna parte de loque se conoce
como radiacion electromagnética, que incluye las undas de ra-
dio y olras ondas.

Si le pidesa alguna persona que cierre los pjos y fralas vi-
porosamente las manos y se las acercas a algun Jugar del cuer=
po, pudrd notar sin que la taques, la radiacién infrarroja que
erpanan, la sentira como calor. No podemos detectar este tipo
de radiacion con los ojos, nuestro detector es la piel. Por lo
contrario, no podemos detectar la radiacion ultravioleta, pues
no la senlimos mientras la recibimos: €sta es la responsable de
hroncearnos v por desgracia también produce cincer. Sin et
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bargw, la requerimeos para fijar la vitamina D, que entre olras
Iunciones evita la descalcificaciéon de los hueses.

La radiacion eleclromagnética estd constituida por oadas.
|\stiis viajan a la velocidad dela luz, que es de 300000 kilémelros
por segundo. Se trata de un campo magnético y une eléctrico
(ue se propagan de manera simultinea en forma de ondas, S¢
debe aclarar que la luz, o radiacion electromagnética, es dual,
ples se comporta a la vez como ondas v como particulas, es de-
Uy, como pelotitas, Par ejemplo, en un telescopio podramos
anproner que la luz es un conjunto de pelotitas que viajan por el
papacio v que son capturadas por ¢l telescopio. Dependiendo
il experimento que haganmios, en ocasiones la luz se manilies-
Lo principalmente como particulas, lamadas folores, o como
andas (hgura mr).

Se ha clasificado la radiacion electromagnéticy de acuerdo
con b cantidad de energia que Lransporta, la cual ¢sta relacio-
pincda con la longitud de onda. 5i amarras el extremo de una
Cuerda eldstica y produces ondas con &l extremo suelto, nota
(s e es mas facil producir una onda gue muchas pequends
(en mas ficll mover suavemente los brazos que deprisa). Lo
Wismo e sucede a la radiacion: la de longilud de onda corta
Wansports mayor encrgia que la de longitud de onda larga.

A continuacion describiremos algunas propiedades de la
pilincion electromagnética y como se clasifica d¢ mayor a me-
i energias

L radiacion demenor longitud de onda y mayor energi se
ditibming rayos gamma. Sug lolones poseen tanta énergia que
W pueiden translormar en materia. Las fuentes astrondmicas
i los generan son las colisiones de hoyos negros o de estre-
Higs dle neatrones, Nuestia atmaéstera impide gue ingresen los
payen pamma del cosmos: por lo tanto, solamente se pueden
bservar desde satelites,

{0ea radiacion que no ingresa o la superficie debido a la at-
mdsfera son los rayos X. Estos también son muy energélicos,
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tarito que atraviesan los misculos de nuestro cuerpo y son e
sorbidos por los huesos, por lo que se emplean para tomar ra-
diografias. Lamentablemente, igual que los rayos gamma son
dafiinos. Aunque tuviésemos ojos capaces de ver rayos X no
nos servirian de mucho, ya que en el medio ambiente no hay
este tipo de radiacion, Las fuentes de rayos Xasirondmicas son
los discos de materia incandescente que giran en torno de los
hoyos negras v Los gases muy calientes entre las palaxias. Es
necesario poner lelescopios espectalizados a bordn de salelites
para detectarlos:

En cuantg a la radiacién ultravioleta, que es 1a gue sigue en
coergia, la atmdsfera también absorbe gran parte de ésta. 12
producen las estrellas azules, que son las de mayor temperatu-
ra, como las estrellas de mayor masa que €l Sol, v los nicleos
de las nebulosas planetarias, Tambicn la producen los gases ca-
lientes en el espacio. Los astronomuos observan el cielo en luz
ultravioleta desde lelescopios 4 borda de salelites.

Nuestros ojos estin disefindos pars detectar lue visible,
Este intervala de eneraias es precisamente en el que emite mas
irtensaimente ¢l Sol v también en el que nuestra atmostera es
transparente, por lo que deja pasar la luz, Tas estrellay simila-
res 4l Sol la producen. Las planlas verdes tambicn estin dise-
fiadas para aprovechar la luz del Sel y almacenarla en el aztcar,

Los filamentos de las hornillas y los calentadores domesti-
cos generan luz infrarroja. También las estrellas mas frias y las
nubes de polvo que rodean a las estrellas recién formadas cmi-
ten esta radiacion. Por esto, las observaciones en luz infrarroja
nos permiten observar esos objetos.

A medida que aumentamaos la longitud de onda nos encon-
tramos con las microondas, comoe las de los hornos. Su longi-
tud de onda es de algunos centimetros; por s, si colocas un
guisado extendido en el hoima y no permites que gire, algunas
secciones se calientan y otras no. Es mas, si meles una hormiga
en el horno, sobre la charola rotatoria caminard en circulos

E11]

Radiacion elactromangnética

Los [imites precisos anire cada regjon del espectro electromag
netica san dificlles de establecer y vartan entre s distintos
autares, By este texlo |os explicaremes de la siguiente manera
Bescribiramos os Intervales de mayor a menor energia, lo gque
siggnitica gue son de menor @ mayor langitud de onda;

Los rayos gamma son fos de menor longitud deanday
por o tanta corresponden & 1o radiacion de mayor energia del
espectro electromagnético. Esta radiacian so genera por dbo-
mos radiactives y en explosiones nucleares. Su longitud de
onda & menor que 0.03 nanametras,

Livs rapas X son de Jongitud de onds muy corta' y oor le
tanto de gran energla, Su lohgitud de enda va-de D03 & 3 pa
rnnetros, Mormalmente se describen los rayes X en terminos
s wnergta, By decin de 40 a 0.4 keV.

La iz ultraviolets es de longitud de onda intermedia en-
Wi la ik visible y los Fayos X. Varia de 2 2:350 pandmetias

L luz visitle es 13 fue nuesiros ojos percben, Comprande
@rnre fos 350 y ios 700 nansmetros.

Liv fuz infrarroga tiens mayor lengituc de onda gue la luz
wisthle; 4w longitud es de 700 nanometros {= 0.7 ' micrasy a 30
liras, A s de menor lengitud de anda se |e conoce como luz
Infrarraja cercana, ya que esta mas prosjfma a la luz visible.

Lt micrmoandassiquen en langiiud, van de 30 micras a 30
cemtimetros En algunos casosse agrupan con las ondas de
rind i

Las andas de radio corresponden a las longitudes de onda
(s largas del espectro electromaghitics, v corresponden a
las miayares de 20 centimetros. 5in embargo, las que son ma-
Yoes de 10 metros na penetran (3 atmostera

P evitar quemarse. Las moléculas giran y oscilan a varias
poloctdades; cuanda pasan de un estado de mayor energia a
Wi de menor energfa, emiten radiacion en forma de micro-
dielas, voal analizar ests radiacidn podemos conocer las pro

pleddados de lis moléculas que las generan, Los astros tamhién
prodicen esta radiacion; en particular, las moléculas en el ey-
Pl pueden ser observadas en microondas.
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La radiacion de mayor longitud de onda corresponde a la

ondas de radio, con las gue se Iransmiten las sefales que es-
cuchamos en nuestres aparatos. En el universo, el gas frio de
hidrogeno y algunas moléculas del medio interestelar las pra=
ducen. Los radivtelescopios se ocupan para detectar 2 gas de
hidrégeno frio que emite radiacion con longitud de onda de 210
centimetros. También se detecta el gas lonizado que se esta en-
friando gracias al andlisis de las ondas de radio.

MAs SOBRE LA RADIACTON

l.ovideal seria contar con un detector universal, que fuera ca-
paz de interceplar ¥ almaceénar todo tipo de radiacion. Pero nol
e asi. Al igual que nuestro cuerpo, en ¢l que los ojos detectan
la loz visible y la piel la radiacion infrarroja, se requicren is-
tromentos especiales para cada tipo de radiacion; incluso algu-
nos instrumentos deben estar en orbity, ya que nuestra atmos-
fera absorbe la radiacion antes de que llegue a la superlicie
terresiee.

No ¢s 1o mismo ver a un perro que olerlo o tocarlo. Sin
embargo, cada sentido nos brinda informacion complementas
ria. Para conocer un'cuerpo celeste lo ideal serfa analizar cuan-
la radiacidn emita.

Los telescopios opticos ¢ infrarrojos suelen colocarse en si-
lios elevados para evitar al méximo Jag perturbaciones atinos-
féricas. Imagina lo que seria una excursion para observar co
libries desde el fondo de una alberca: el agua se enturbia ¥
deforma la imagen. Algo équivalente sucede con la atmosferar
su turbulencia delorma la imagen. Si colocas un popaote dentra
de un ¥aso con agua notards gue se ve rolo, porque el agua
cambia la dircccidn de la luz que la atraviesa. La atmdsfera
también cambia la direccion de la radiacion,

Los radiotelescopios gue detectan ondas muy largas se
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pueden colocar en sitios menos elevados porque algunas on-
i de radio atraviesan la atmosfera sin mayor problema.

TELESCOPIOS MODERKOS

W speno de Galileo y de Herschel se ha cumplido, porque se
b construido telescopios cada vez de mayor tamafo, Y ellos
pb slquiera se imaginaron la posibilidad de observar en otras
longitudes de onda. Los astronomos son personas muy ambi-
Uik que desean conocer todo lo posible del universo, Asi,
bt puesto en operacion telescopios en todas las longitudes de
ol para observar la radiacion gue emiten los astros en todas
ellus. Fsto ha sido posible gracias a los avances tecnologicos lo-
pridon tanto en los lelescopios y en los detectores, coma en la
pombilidad de almacenar e interpretar grandes cantidades de
iton por medio de lag computadoras (gura 11.8),

Lo telescopios de rayos gamma y rayes X son instramen-
ton muy diferentes de los telescopios que conocemos, y ademais
dibien ponersea bordo de satélites fuera de la atmdsfera.

Lo telescopios ultravioleta, aungue son semejantes a los
npticos, requieren tambien estar por encima de nuestra al-
(LT (S §T

' cuanto a los telescopios opticos, podemaos d&v;i.t quoe se
i construido algunos de gran tamano que se han instalado
wii los mejores sitios del planeta para realizar obhservaciones.
Tanibien se han enviado telescopios Opticos al espacio para su-
purar la distorsion de la turbulencia atmoslérica. El tamano y
e de los telescopios opticos han registrado un anmento
s precedentes, Actualmente hay mas de una docena de tefes-
Luplos en operacion o en construccion cuyo espejo es de mas
de 60 metros de diametro, y hay planes para construir telesco-
plas de 20 metros y aun de 40, Los que tignen gspejo de una
sl pleza alcanzan tamafios de ocho metros de didmetro; otro
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disefio muy usade en los telescopios mayores de 10 metros son
lns mosaicos de varios espeos.

Algunos de los telescopios infrarrnjos son semejantes a los
apticos, aungue sus detectores son distinlos. Estos instrumen-
los requieren estar en silivs donde haya muy poca humedad
en la atmosfera, pues el vapor de agua no permite gue la luz
infrarroja penetre. Tgualmente, hay telescapios infrarrojos en
Oriita.

Los telescapios de microondas son lambién cada vez ma-
yores, por lo que s¢ ha podido detectar la presencia de gran
niimero de moléculas en ¢l espacio con gran exactitud en su
pasicion. Fn México se ha construido una enorme antena de
50 metros de didmetro diseriada para captar la radiacion de mi-
croondas que emiten las moléculas del medio interestelar; estd
ent el volcin Sierra Negra, en el estado de Puebla (figura i),

Como mencinnamos antes, un telescopio de gran superfi-
cie permile captar mds luz, y también, por su mayor didmetrty
permite ver detalles mas finos: los crateres muy pequeios en la
Luna, las estrellas dobles muy préximas entre 81, la posicion de
pequenas nubes de gas en galaxias, etc, Se construyen arreglas
de telescopios para percibir mas delicados pormenores, cuaito
miis separados esten los telescopios que observan el mismo
objeto. Los radivtelescopios no solamente s¢ usan en forma de
grandes antenas, sino que se atilizan arreglos de multiples an-
lenas para determinar la posicidn de las fuentes con gran preci-
sion. En ocasiones se emplean simultincamente radiotelesco:
pins en muy diversas partes del globo terrestre para determinar
detalles minusculos de los astros.
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IT1. Las estrellas y olros temas

| siguientes secciones del libro tratan sobre las estrellas, Tin
eale capitulo, ademas de describir la escala de magnitudes, los
colores v los métodas para determinar la distancia de las esire-
Han v las galaxias, también resefaremos brevemente que hay
mnteria interestelar, ¥ cdmo es nuestra galaxia.

Pura comprender la manera en que estin constituidas
b estrellas dedicaremos varias paginas a sus propledades v
Iransformaciones. Nuestro conocimiento del cosmos se ha lo-
placdo mediante laaplicacion de 1as leyes de la fisica a los proble-
s cle Ios aslros, 481 que incluiremos varios efemplos de fisica.

A simple vista; las estrellas se ven como puntos brillantes
sl elcielo. En realidad son objetos que se asemejan al Sal,
nos mds brillantes y masivos, olros menos. Aungue son enor-
s, estin tanalejados que seven como puntos luminosos (fi-
b ).

L de las propicdades que se pueden medir de las estre-
His es el brillo gue recibimos; para eso se desarrollo la escala
de pnitudes, que describiremos un poco mds adelante, (Otra
propiedad es ¢l color. Si comparas una estrella con otras no-
Has gue tienen una pequena coloracion; algunas son mas
drules v otrus mas amarillas. Lag fotografias tomadas mediante
Hiteon v despuds sumadas, las muestran de muchos colores.
Nimatros no distinguimos tante los tonos porgue NUESTTOS 0jos
Wi los perciben cuando la luz es lenue; basta que pienses en
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como se ven los colores a mediodin 0 una vez que se pone ¢l
Sol. Se ven mas nitidos entre mds luz haya en el medio am-
biente, Tin cambio, cuando ge pone el Sol no se distinguen bien
los tonos. Este es el motivo por el cual los pintores siempre an-
dan en busca de “buena luz”

Uno de los diagramas mis atiles de la astrofisica moderna
se construye graficando dos propiedades estelares: la magmitud
v el color, lis decir, en ese diagrama se puede representar lanto
el brillo como el color de las estrellas. Como veremos mis ade-
lante, el color de la estrella tiene que ver con 50 temperattira,
liste diagrama nos muestra, entre olras cosas, como evolucin-
nan las estrellas v nes ayuda a comprender mejor las nebulosas
planetarias.

LA ESCALA DE MAGNITTUDES

Como habras notade, no todas las estrellas se ven igualmente
brillantes; incluso hay algunas que apenas s¢ logran observar
1 os astronomos casifican el brillo aparente de las estrellas en
lo que denominan magnitudes. Se le llama brillo aparente por-
que gran parte de las diferencias de brilla se deben a las dlief
rencias de distancia. 5t todas las estrellas estuyieran a la misma
distancia, su brillo aparente nos daria informacion sobre lo in;
tensas que son, pero debido a que se hallan a djsmnciasl; muy
diversas, la magnitud sélo indica la manera en que apreciamos

su brillo desde fa Tierra. Recordemos que en realidad todas las:
estrellus son objetos similares al Sol, pero situados tan lejos.

que se ven corno puntos de luz,
ki la escala de magnitudes, los nimeros grandes corress

ponden a brillos tenues, a diterencia de otras. donde unidades:

grandes corresponden a componentes grandes. Esto ¢s una

fuents de confusion, pero a la larga uno se acostumbra. En la

escala de magnitudes, una gstrella muy brillante riene una mags

nitud de 1y a la mas débil que s¢ puede ver a simple vista se [
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asigni una magnitid de 6, 1a que [ue definida por Hiparco en
el siglo 1o antes de nuestra era. En la escala de magnitudes; con
hinocylares se logran ver estrellas hasta de magnitud 10, y con el
felescopio Espacial Hubble sc han oblenido imédgenes de estre-
Hos hasta de magnitud 30.

Fn los mapas de la héveda celeste sé suele anexar un cua-
dio donde se seqalan las magnitudes estelares: cuanto mayor
vs ¢l circulo que las representa, la estrella es mas brillante y
menor es el valor de la magnitod (figura m2),

Una diferencia de una magnitud corresponde a un brillo
S0 veces mayor, Por consiguiente, si la diferencia de magnitud
enire dos estrellases 3, significa qui una eg 15.6 veces mis bri-
ante que la otri. Asi, la escala de magnitudes no es lineal; es
devir, las diferencias de magnitud de 1, 2, 3 unidades corres-
puancten ' a brillos 2.5, 6.3 v 15.6 mayores, En realidad, nuestras
dos tempoco responden linealmerite a diferencias de luz.
Lando estamos en un cuarto del lodo oscuro y encendemaos
Wi foco nos damos coenta de inmediato: en cambio, &i en el
sine cuarte hay 100 focos encendidos y prendemos uno
s, cast no lo percibimos. Ante ¢l mismo estimulo —encen
der un foco—, nuestro sistema de deteceion luminosa TESPON-
e e distinta manera, de acuerdo con la cantidad de luz del
ambiente

I el cuadro tin se muestran las magnitudes de algunos
ulietos brillantes. Cabe refterur que, debido a la forma en que
wodehinieron las magnitudes, los astros mas brillantes que al-
s estrellas caomo el 5ol o la Luna tienen magnitudes ne-
pativas,

I astbdnomeo griego Hiparco diseiio la escala de magnitu-
s e el sigho trames de niestra era. El no contaba con instri-
entes para electnar sus mediciones, asi que la escalade 1 a 6
W parecio adecuada, No fue hasta la invencion de los telesco-
o v L fotogratia que se pudo establecer con mids preci-
S L escala de magnitudes. Posteriormente se emplearon fo-
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Cuapro L1, Magmitudes de algunas ubfetos celestes,
de mayor a menor brillo

ol 24 ) g bepalivo aigmilics gus es mucho
s brillanly que el dulo de fas eutyellis
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flcamrn pier oshinple vinla

thmelrns —instrumentos que miden la cantidad de luz— para
estas mediciones.

Lo s ORTS TVE LAS ESTRELLAS

Cotmo mencionamos antes, es posible detectar et color de al:
gunas estrellas si s¢ comparan entre si. Desde nuestras latitus
des podras observar en el verano la estrella .-’H.rl-._l ro carca del
ceriil y notardy que tene una coloracion rujiza si se comparg
con las vecinas. A finales o principios de anio, ¢n la constelas
citn de Orion notards que la estrella Betelgeuse os de color
s ojo que s demds, mientras que Rigel es blanca. Cerca de
ahi, en ¢l Can Mayor, Sirio es azul, mientras que Aldeharan, en
el 'Toro, es amarilla.

Liss astranomas pueden tomar imagencs del cielo con .ﬁl-
(ros de colores. Si consigues papel celofiin rojo y azul y conlecs
cionas un visor con tres capas del misnio color para tada ojoy
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volleas a ver 4 Lo alrededor, notards la clara diferencia al obser-
var el mundo con filtros de colores, sobre todo si alternas un
oo eony un Al decolor distinto al otro.

Loz astronomoes emplean lillros de colores para observar
I astros; asl, con una sola Totografia pueden descubrir estre-
llas que emiten principalmente lue azul, verde, amarilla, na-
finja o roja, v mediante variog hltros reconstruyen la manera
el que se veria desde €l espacio.

De hecho; la television funciona mezelando luz azul, verde
¥ roja S1pones una gota de agua sobre el monitor de la televi-
sln, podrds ver directamente los tres colores gue se emplean
pura ver todos los demas.

Seemplean filtros de colares y una escala muy cuidadosa-
iente calibrada para darun valor numérico a los diferentes
volures de los astros. Los filtros de colores empleados al exami
Wk Lk estrellas permiten conocer una de sus propiedades fun-
dameritales; la temperatura de su superficie. Las estrellas mas
[eios son rojas v las mds calientes azules, en tanto que las ama-
Hllis v verdes poseen temperatura intermedia,

Comprendemos que en decoracion se dice que ¢l rojo s
vablente v el azul frio; pero en fisica, ¥ por lo tanto ¢n astrono-
Wi, w8 justamente lo contrario.

Fambien las nubes de gas v de polve situadas enlre las cs-
beoltas son de colores; y los astronomaos emplean filtros para re-
sltag sus propiedades.

Sepurnmente hias visto el flamento de una ldmpara o de un
suleincior, A temperatura-ambiente es gris, pero conforme se
sallenta ndquiere colar rojo, naranja y amarillo. Podriamos
sdls ba temperatura del famento mirando su coloracion. Sa-
bomos gue no debemaos tocarlo cuando esta rojo. aunque sea
My preolunde. De marera equivalente, podemos estimar 1a
Wimperatura de las estrellas mediante su color Las estrellas ro-
s Henen temperaturas de unos 2000 “Cs en cambiog las azules
aliinein Unos 40000 °C o mas. En realidad todas las estrellas
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tienen luz de muchos ¢olores, como ¢l Sol, pero el ojo humano.
percibe une solo.

Si lomamos un disco compacto (D), que tiene una multi-
lud de ranuras alineadas entre i, y lo acercamos a una lampa-
ra para ver su refleio, notamos que vemos la luz de la lampara:
en muchos colores que forman un arco iris. Si en este mismcy
disco compacto vemos el reflejo de un tubo de nedn o dela
flama de la estufa, notaremos que los colores que refleja son
distintos. Cada fuente luminosa irradia colores caracterislicos,

1] Sol también produce luz de todos los colores. Cuando
vemos un-arco iris los percibimos, Sin embargo, ¢l Sol es de
color amarillo porque-emite principalmente en este color Lo
mismo sucede con |as estrellas; aungué producen luz de mu-
chos colores, su radiacion preponderante ¢s roja, verde o azul,
y por eso ticnen un tinte gue s¢ Ve con toda claridacd en las fo-

togratias,

LA FUERZA DE GRAVEDAD

Relerirnos a la fuerza de gravedad es obligado en un texto de
astronomia, ya que es la fuerza que domina en el cosmos y nos
ayuda a comprender algunas propiedades de los astros, comio
¢l hecha de que sean redondos,

Uno de los grandes pensadores que arrojaron luz sobre la
fuerza de gravedad fue Isaac Newlon. Lo primera que notd es
que la Tierra atrae a todos los cuerpos hacia el centro. Es de-
cir, que la gravedad es una fuerza central, lo que provoca que
nueslro mundo y otras, incluidas las estrellas; sean esféricos.

La segunda observacitn fue que los astros también ejercen
entre ellos atraccion gravitacional. Newton descubrid que la
atraccion gravitacional aumenta con la masa, esto es, La cantic
dad de materia que poseen los cuerpos. Asi, el peso, o la atrac
cidém gravitacional gue la Tierra ejerce sobre un clefante, es ma-
yor que la gue gjerce sobre una hormiga.
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Newton tamibién descubrio que Ja luerza de gravedad dis
iiniye @ mayor distancia, con el cuadrado de la distancia,
vormo I intensidad de la luz Por eso nos parece imperceptible
I atraccion gravitacional de otros cuerpos mucho mds ma-
svon que el Sol que pueblan el Universo, ya que estdn muy
alejados,

Cilry persona que aportd conocimientlo [undamental sobre
I snanera en que actiia la gravedad fue Albert instein. El pro-
P (ue la-atraccion entre los cuerpos no es instantanea como
siponin Newton, v que en realidad log cuerpos no se atraen
s que deforman ¢l espacio v el tiempa en su cercania, afec-
finlo lus trayectorias de los cuerpos: Si lanzas al aire varias
pelistas, notards que cada una sigue una trayecloria curva, pero
toelinn siguen la curvatura del espacio tiempo de su entorno.

LAS MASAS DE 1LAS ESTRELLAS

U oo ke calcula la masa de una estrella? Recordemos que la
s e ln cantidad de materia que posee un abjeto.

La masa de una estrella se determina al observar comao
e abjeto gira en torno de ella, Afortunadamente, un gran
Wimero de las estrellas forman parle de sistemas dobles.

Parn comprender como se-calcula la masa de un objelo ce-
skl pensemos en la Tuna. Esta siente la atraccion gravitagio-
stk de L Fierra; sin embargo, no se desploma sobre nosotros
porgie esta girande. Tal vez si realizas un pequeio experimen-
W calocando agua dentro de una cubeta y haciéndola girar so-
Bie tu cabieza, notaras que of agua no se ¢ae (si no lo has hecha

e, te invitamos u bacerlo ahora), Existe un balance entre la

it grovitacional, la de atraccién y la dé giro. Piensa en una
Honilis pones a pirar una piedra en la honda y cuando la suel-
fas sinle disparada. La piedra en ka honda girard mientras man-
IRt uno tension en la cuerda: Ta Luna gira en torno de'la
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fierra porgue nuestro mundo la atrae; cae continuamente ha-
cia la lierra, v al mismo tiempo sigue moviéndose, lo que pro-
duce que rote en torno de la Tiecra.

L.a manera de calcular la masa de un astro-es observar a
qué velocidad y distancia se desplaza otro cuerpo en torno
de el.

1.4 fuerva de pravedad es F= Mu/d". En estu expresion, i
significa la fuerza, M la masa del cuerpo que atrae, m1 la masa

del cuerpo atraido v d la distancia que los separa. .
Para que um cuerpo gire, se requiere una luerza que.}u,_
mantenga girando. Esta fuerza se puede expresar tomo E =
sy fd. Eneste caso, F es la fuerza que mantiene al cuerpo gi=
cando, que Hene que ser igual a la de la gravedad. 5i la praves
dad fuera menor que ésla, el cuerpo se alejaria, como fa piedra
de 1a honda, y si la gravedad fuera superior, ¢l cuerpo en Grbita
padria caer hacia ol cuerpo con mayor masa. LEp esta expres
sicim, mn representa la masa del cuerpo que gird. Como ul.. Icfcﬁq:c_
comprendera, se requiere Mayor fuerza pari manlener g:ami_#
4 in cuerpo masive que a uno liviano, y por eso la fue 173 qug
1o hace givar depende de su masa, Como v es la veiﬂm.daﬂ-;.le
giro, se requicre mayor fucrza para hacer girar un cuerpo rapis
damente que para hacerlo givar lentamente. ¥ finalmente, d e
la distancia que separa el cuerpo que gira del que lo atrae
Como es mas dificil dar una curva cerrada que una abierta,
fuerza depende del inverso de la distancia: Es decir, ¢sta al
menta cnanto menor sea . Hemos climinado las cnnsqql
queexisten en las diversas expresiones para resaltar lo qus
fundumental, por eso el lector nose debera sorprender si estag
fultan ¥ no tienen sentido las unidades, R
8i un cuerpo esta girando alrededor de otro cuerpo y na 4
cae, ni 56 aleta del otro, eso significa que la-fuetza de gravedis
:equilii:rraa la quie s¢ requiere para girar, De tal suerre que- par
«que un cuerpo gire en lorno del otro de manera estable s¢ £

quitre que F = Mm/d* =mv'/d. O, lo que es lo mismo, que Ml
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=15 o hien, M~ dv'. Esta ullima expresion es la que permi-
te caleular la masa del cuerpo en torno al que estd pirando ¢l
e masa i Bs decir, la velocidad del cuerpo qgue gira depende de
o masa del cuerpo que lo atrac, M, y de la distancia que los se-
pira. Como mencionamos antes, hemos eliminado una cons-
binte que se encarga de que las unidades sean congruentes
para resaltar lo esencial. Repetimos, si se conoce la velocidad
el cuerpo que gira v la distancia del cuerpo que atrae, se puede
vilculir la masa de este dltimo. Esta descripcién simplificada
W aplic a cuerpos ligeros, como planetas, que giran alrededor
il wna estrefla pesada, como el Sol. En realidad ambos cuet-
P giran al mismo tempo en torno de lo que se lama el cen-
Wi e miasa (Agura mm.s).
I que resulta interesante de esta expresion es que pode-
hos culeular ks mrasa de un objeto, séa visible o invisible, Por
sleniplo, sl abservamos como gira una estrella en torno de un

|
Jh}rn negro podemas calenlar su masa, aun eéuandeo no lo PO~
Miios ver; ya que estos abjetos no permiten que la luz que

e se evcape de su horizonte, es decir del sitio desde don-
I fuz no logra escapar de la fuerza de gravedad del objeto

_Iﬂlﬁpludu.

Lis muisas de las estrellas se calculan observando esteellas
i) bien estrellas que posean planetas, La masa del Sol sy

4 10 kilogramos,' o 333000 yeces mayor que la de la
B Y L masas de las estrellas van de un centenar de veces

S0l w ocho centésimos de ésta.

IMsTANCIAS

q
i U T pranides problemas de la astronomia ¢s determinar
" ssbantas o las que se encuentran los dilerentes cuerpos. Si

SRR eecribiy ameron roy grandes o muy pequdiis o Ty TR e

i ﬂ. AL O gt gl el w1 sepuido de soarva Cepos = 10 0. ¥ ML In
ey s o 1 seguido e SR Gprog, '
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abservamos una foto del cielo estrellado nos results sumamen:
te dificil imaginar a qué distancia esta cualquiera de los objeros
celestes. Ast; aungue observermnos a la Luna mes con mes, nos re-
sulta imposible estimar qué tan alejada esta solo con verla.

No nos suceds o mismo con los objetos de la vida cotidia-
na. Es posible estimar la distancta de un objeto cuandn se ha
tenido experiencia directa con el; ask, 81 vemos & una persond 4
cierta distancia, podemas tantear qué tan alejada esti. Sin em=
bargo. las estrellas estdn tan lejanas que aun con un gran teley-
copib se ven como puntos luminesos; No pudemos observar
su tamafio y compararlo con el de un objelo conocido, coma el
del Sol o alguna otra estrella y asi estimar sus dimensiones.

Las distancias en astronomia se calculan paso a paso; de la
distancia de los objetos cercanos se infiere la de los mis dis-
tantes.

Fl radar

Un radar es un instrumento que produce pulsos en ondas de
radio. Estas avanzan por el espacio u la veloeidad de la luz, res
botan con algan obijeto y regresan al sitio desde donde se emis
tieron. Midiendo el tiempo de ida y vuella s¢ puede calcular la
distancia del objeto én el que rebotaron. Si el tiempo entre ¢l
que s¢ emitio una seial y lega reflejada es de dos segundod;
sabremos que el objeto estd a 300000 kilometros.

Con este sistema s¢ determing la distancia de los planetas
De esta manera, se ha estimado que Marlg se encuenlra a S08
millones de kildmetros cuando estd méas cerca de nosotros, Y
180 millones de kilémietros cuando estd mids alejado, Lo cu
muestra claramente que s conveniente aprovechar su cercani
si se planea enviar sondas para explorarlo.

La base de las distancias en astronenia es la unidad asirg
ndmica (ua) la distancia promedio que nos separa del Sok 150
millones de kilémetros. Para medir esta separacion seria idedl
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enviar una sefal de radar al Sol y medir ¢l Hempo que le toma
rebotar y regresar. Tl problema ey que las sefales de radar
1o rebotan en el Sol, sino gue lo atraviesan.

Para resolver ¢l problema se emplea 2 Venus camo inter-
mediario. Se mide su distangia cuando estd mids cerca y mas le-
fos del Sol. Al sumar estas dos distancias se obtienen dos uni-
dadles astrondmicas; basta con dividir entre dos para obtener
I UA que, comb mencionamaos antes, es de 150 millones de
KilGinelras.

L unidad astronémica es una medida (itil para describir ol
sinten solar; por gjemplo, Pluton esta a 40 ua y Sedna, uno de
lon listeroides distantes, a 90 ua,

L miyor parte de los astros estin millones de veces més

alejudos, v por eso se emplea otra unidad para describir sus
istancias: el parsec,

La paralaje

L% imanera de encontrar la distancia de las estrellas cereanas v
i paralaje, y se refiere a la diferencia en angulo de obser
Sl mismo objeta desde dos puntos distintos. Para com-
Pnderlo puedes hacer lo siguiente: colaca un dedo extendido
ibante de tu cara, bastante cerea, y obsérvalo alternadaimente
Sl cadde ojo; notards que parece ubicarse en sitios distintos
It de algin objeto distunte, como un coades o un edili-
S Aliora repite el experimento extendiendo el brazo, Notaras
Ul deddo parece brincar de un sitio a otro respecto de los
Mo lejanos. Cuanto mds wlejado estd tu dedo es menor su
Einiento visto con un ojo y el otro, Es decir que podrianios
SRR L distancia del dedo ebservando cudnto se desplaza
o del cuadro o del edificio. A la diferencia de 1a posi
S sl un objeto cercano respecto de uno lejano visto desde
M it de vigty distintos se le conoce como paralaje.

Farn aplicar ¢l método de la paralaje a las estrellas se em-
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plea el movimiento de traslacion de la Tierra alrededor del Soli
Podemos observar una estrella desde dos puntos de vista dife-
rentes; ash las estrellas cercanas parecen desplazarse ligeramen-
te respecto a las lejanas cuando se observan desde dos puntos
alejados de la drbira terrestre.

Iste método de ublcar estrellas tiene varias dificultades, El
primero es que la mayor parte de los astros . que se ven de no-
che en algiin sitio de la drbita terrestre estarian del lado dia
cuandn nuestro mundo estd del lado opuesto de la orbita. Asl
que-en general la paralaje no se puede medir con la separacion
mazxima entre dos posiciones de la Tierra, sino la que permits
abservar las estrellas de noche. Sin embargo, se ha lograde me-
dir la paralaje de las estrellas més cercanas.

(Ora dificultad que presenta la paralaje proviene de la tur-
bulencia atmostérica. Como hemos explicado en la seccion
“Los colores de las estrellas’, por la turbulencia de la atmosfera
fa luz de las estrellas se deforma al atravesar nuestra capa de
aire, lo gue da lugar a que Las estrellas parecen temblar, el titilar
de las estrellas; entre mas turbulenta estd la atmostera, mds cens
tellean. Los mejares observatorios del mundo se consiruyen én
sitios elevados con atmdsleras estables; ¢s decir, donde la can-
tidad de atmasfera es la menor posible (donde &5 menor la
presion atmosférica) y ¢l centellear de las estrellus es menot
pues lo ideal s que se vean como puntos de luz, Ademas, los
telescopios modernos estan disenados para deformarse inst
tineamente de acuerdo con las perlurbaciones atmostéricas’
pur consiguiente compensar por el titilar de los astros,

Asimismo, todas las-estrellas estan en constante movimie
Loy aungue sus velocidades puedan ser de decenas de kilome
tros por segundo, solo se mide ¢l traslado angular al comparal
fotogratias tomadas con muchos afios de diferencia. Lo gque
puede medir es el cambio de posicion de [as estrellas mas cer
canas respecto de las lejanas. Asi que al determinar la paralaje
estelar se Hene que compensar por el movimiento estelar,
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El peirsec

Lot astrénumas utilizan unidades particulares lamadas parecs
praira medir 13 distancia de las estrallac El parsec es la distancia
A Jaquese encantraria Una estrella s el angulo que subten-
diera desde la distancia de {a 6rbita de la Tierra fuera de un
iequnde de arco. Es decir, s existiera una estrella cuya paralaje
fuara un sequndo de arco sstaria a uh pérsec de distancia.

Para gue tengas una idea de lo pequefio que es Un segunda
He wren, plenss en 2l tamano gque Lendria una moneds de un
preso, que estuviera en el Localo, vista desde-al Castilla de Chis-
pultepe. Este angulo corresponde a un segundo de arco.

Otra manera de entender la ditmersion de un sequndo de
iren &4 a partir del tamano de |z Luna llena La Luna es del
misma tamafio aparente que el Spl, por cso lo cubre durante
los sclipses. Tambign es del misme tamano del ancho de tu
putaar con el brazo extendido; ésta ex la razdin por la que pus-

tliss cubyrir la Luna con tu dedo. El ancha de 1a Luna es igual &

medio grado: £ decir, tiene 30 minutes de arce v, por lo tanto,
100 seyundos de arce. Una estrella con paralale de dn segun-
dliy de arco, si estuviera a un parsed de distancia, se desplazaria
1000 veces menos que el ancho de |a Luna i la-pudigsemos
Gbwervar desde e Sol y desde [a Tierra al misma tiempo.

Un parsec es igual a 3.085678 = 10" kilometros (es decir,
MLE tHlfones de kllometras), Tabe notar que todas las estrallas
sublin & mas de un pdisce de distanca. La mas cercana se en-
Cliwnira a 1.3 parsecs, y la mayaria de'las estrellas a migs de
10N, esderir, & mias de un kilopamsee

En algumas publicacicnes aparece otra unidad de distancia
aitrenamica; el ano lue = 946053 = 107 kildmetros. Esta esla
distariels que recorre la luz en un ano viajande a 300000 kilo-
motros por sagunde. Un parsec es igual a 3,26 arios luz.

e 1989 a 1993 estuvo en operacion un satétite lamado
Mipparcos, cuyo propdsito fue determinar paralajes corn alti-
Wi jirecision; es dedr, establecer las distancias de un gran
Amero de estrellas cercanas: Midid [as paralajes de may de
B0 estrellas con una precision 200 veces mayor que la
Aleansnda desde Tierra. Fae necesario poner en érbita un te-




lescopio con este [in, puesto que al estar fuera de nuestra at-
masfera su exactitud es mucho mayor.

La paralaje espectroscopica

En la seccion de la pupila del relescapio vimos que la intensi-
dad de una fuente de luz disminuye coma el cuadrado de la
distancia, i todas las estrellas fueran idénticas al Sol, podria;
mos estirnar su distancia midiendo su brillo; entre mas distan.
tes, menor brilla.

81 tedas las fuentes de Juz fuesen focos de 60 watts sabrias
mos gue los brillantes estarian cerca y los débiles lejos. Pero
tados sabemos que hay focos distintos, desde los pequenitos
para aparatos electrinicos, hasta los muy potentes como los di
los aviones.

Para corregir lag diferencias de brillo de un foco bastaria
can ver sus especilicaciones; asi tendriamos un catilogo de
brillos posibles; v si supiérames los dalos del foco, comparans
do'el brillo que observamos se podria determinar su distancia
Si sabermios que es de 100 watts, baslaria con compararlo con’
otru igual cuya distancia conocemos, [De otra manera no S
briamos si estamos viendo dos focos igualmente brillantes o s
se trata de un faco de 120 watts mis alejado que uno de 400
I14S Cercan.

Pues resulta que si es pasible distinguir entre las estrellas,
como ¢l 5ol o las gigantes v enanas al estudiar su especlro, que
es el nombre téenico para €l arco iris,

Se pueden agrupar las estrellas por el aspecto de sus espec
Lros; @ eso se e llama tipo espectral. Asi, a las estrellas cercanas
se les mide su brillo, su paralaje y se les toma su arco iris. [
esta maners se clasifican los diferentes tipos de espectro de lag
estrellas con su brillo intrinseco, Posteriormente, si queremags
determinar la distancia de una estrella mds alejada se le tomi)
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W eapectra, asi sabemos de gué tipo es. Comparurnos su brillo
v el de alguna estrella del mismo lipo cuya paralaje conoz-
camos, a fin de determinar su distancia, A este método para
valeular distanclas se le conoce como paralaje espectroscopica

Las estrellas variables

Lu mayor parle de las estrellas son variables; o sed, su brille
aumenti y disminuye. Algunas cambian de brillo de manera
repetitiva (periodica); entre las mas conocidas se cuentan las
snliellns variables ceteidas, ya que la primera se descubrit en la
pustelacion de Cefen. Lo que se detecta es gue la luz que emi-
o varia con el tiempo, en cuestion de horas, o de dias, en eiclos
U s repiten incansablemente, En muchos ¢asos esto se debe
e el didmetro de la estrella cambia; por lo tanto, la su
perhcie que emite luz se modifica y por consiguiente la canti-
il de radiacion que recibimos. Al fendmeno de cambio pe-
Hadioo del tamafo de una estrella se le lama pulsacion,

Al iempo transcurrido entre dos pulsaciones completas
U8 i estrella se le llama perlodo, y depende de su densidad
promedio, Cuanto mas densas son, mas corto es su periodo de
pulincion, es decir, les toma un tiempo menor campletar un
sl B realidad E el periado de pulsacidn, es proporcional
Wl liverso de la ratz cuadrada de la densidad: P = constante/
Whsidiud =, En |a secuencia principal (de la que hablaremaos
ik delante), unia estrella de 10 masas solares es 4.9 veces mis
prande que el Sol y por lo tanto es |2 veces menos densa que
#h e combio, una estrella de 1/2 masa solar riene 3.7 veces
iy densicad que el Sol. Por o tanto, una estrella de 10 ma
s silires pulsa siete veces mds lentamente que una de 142
i ok,

Plenen en varias campanas; probablemente has notade que
Wb s grandes son su senido es mds grave, porque oscilan
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mas lentamente. Las estrellus gigantes son las que ticnen mi-
yor lamarfio, menor densidad v pulsan mds lentamente.

Lus variables cefeidas se encuentran en el plano de nuestr
palaxia y en olras galaxias donde hay estrellay relativamente jo-
venes como ol Sol v aon més jovenes, A partin de ks observacion
de cstas estrellas en lugares cuya distancia se conoce sa ha de-
terminado que obedecen una relacion periodo luminosidad
En olras palabras, todas las estrellas variables cefeidas del migs
mao periodo de pulsacion tienen la misma luminosidad, Und
ver que se determina que una estrella variuble es de este tipa
significa que tambicn se le ha medido su perioda de pulsacion
Al compararla con la calibracién de la relacidn perindo-lumi
nosidad se determina su luminosidad. Esta nos dice cudn hri-
Hante deberia ser si estuviera a una distancla conocida, por
elemplo lu del Sol: comparando el brillo observade con el que
pudiera tener, se puede calcular la distancia, puesto que sabes
mos que ésta depende del brillo,

Con el mélodo de pulsacion de estrellas cefeidas se puod
medir distancias hasta galavias relativamente cercinas.

Otros metodos

Bin el caso de objetos mds lejanos, se recurre a olros procedi
mientos para estimar sus distancias. Todos estos métodos se
basan en oblener muestras de objetos cercanos a los que se le
conoce la distunciu y decidir si existe alguna propiedad que
pucda identificarse independientemente de s distancia Por
¢jemplo, hay un tipo de supernovas, las de tipo 1o, que parccen;
tencr el mismo brillo intrinseco, Una supernova de tipo 12 &4
una estrella que produce una explosion en la que su brillo aus
menta millotes de vaces y por lo tanto se puede observar aun
que sea muy lefana. Las supernovas de lipo Ta se identifice
por la manera en que varia su brillo después de la explosidn
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e composicion quimica y velocidad (figura 1i.s),
I general, la temperatura ambiente de la Tierra, 20 9C,

Eﬂﬂ piliciente para que los clementos se voelvan incandes-

A este comportamiento se le llama “curva de luz” Asi, de entre
s explosiones de supernova que se observan en galaxias dis-
Miites, se pueden seleccionar aquellas que cumplan el criterio
Memalado, v de ahi se determina la distancia de bz galaia en J
3““ estin ubicadas, Este método, aunque incierto, es muy po-

frono, pues nos permite determinay la distancia de galaxiag
iy lejanas. La incertidumbre radica en que la intensidad y
Virtacion de ka curva de luz no son idénticas.

En realidad, la determinacion de distancias es problemati
iy cada uno dé los métados tiene un mtervilo de distancias
deiide se limita su aplicacion, por lo que depende del mérodo
anberior (figara tina).

Espmarnos

Welteramos que la astronomia es una clencia que se hace a dis-

ety por medio del andlisis de la radiacion que recibimos de

Wi tros. £l estudio de 1a luz nos permite canocer sus propie-

Alides: Fn general se puede tomar ana fotegrafia, lo que nos
gwhﬂtr conocer el brille, el coler, la posicion v la forma del
Wl

et (cunndo se trata de grupos de estrellas o de nubes de

I También se puede descompener la luz en su arco iris; a
e le conoce como espectroscopia.

Cuinido se observa el espectro de un abjeto se separy en
s hatintos colores fa luz que nos llega mesclada y que nues-
W alis solamente perciben como un solo color. Los espectros
bl astros nos sirven para conocer su lemperatura, densi-

tons es decin, que-emitan luz, Sin embargo, si los calenta-
W8 lo lrcen. Asl, por efemplo, el filamento de una hornilla
it Wiz roja o narana si Io calentamos mediante una corrien-
b ldcinica. Los focas praducen luz visible porque calentamos
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su filamento, o porgue calentamos los gases que contienen los
tubos,

Hemos explicade que las esfrellas emaran luz dependiendo
de su lemperamra. Pero también las nubes de gas caljente emi-
ten luz, que corresponde a los distintes elementos quimicos.
que las forman. Los gases de cada elemento quimico emiten
luz de determinados colores a cierta lemperatura. In los la=
boratorios se pueden encender tubos de distintos gases a los:
que se les transmite una corriente eléctrica para elevar sn tem=
peratura y se analiza la luz que producen. De esta manera se
compara ki luz producida en un laboratorio, donde se contro
lan los experimentos, con la que ubservamos de los astros. Pon
ejernplo, el gas hidrogeno a 1000 ¢C emite luz roja, v ¢l oxiges
no, verde. T.as longitades de onda de esta radiacion son 656 ¥
501 nandmetros. $i un objeto celeste produce radiacion e

656 y 301 nanomelros, sabremos que contiene gak hidrogeno ¥
pxigeno a 10000 °CL En general, esta radiacion es ha que se obs
serva en las nebulosas planetarias.
Las densidades a las que se encuentran lis nebulosas plg
netarias suelen ser atin mas bajas que en los vacios mis
mos que s¢ consiguen en los Jaboratarios de fisicn terrestres,

EL FFECTO DOPPLERY 1A VELOCHIAL

Sabemos que cuando una ambulancia se acerca cambia ¢l Lo
de su sirena; lo mismo ocurre cuando se aleja. Tdentico
meno sucede con los ruidos de uny motocicleta en movi
to. o del metro. Tsta caracteristica se conoce como ¢l clectt
Doppler del sonido. $i la fuente de sonido se acerca a N0sq il
las ondas se acortan produciende un sonido mis agudag)
cambio, si se aléja, las ondas se alargan y ¢l sonido se Vi

1]

L andimetro e wnn il millongsma de metio Y se plarevia um)
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miis grave, El nombre viene del descubridor del efector Chris.
linn Doppler; .

Te sugerimos hacer lo siguiente: coloca un despertador en-
vendido dentro de una bolsa de plastico con as:.as.}r pidt: aotra
persona gue la haga givar con el braze extendide, de manera
fue el despertador sé acergue y se aleje de (i. Notards que el
Himbre cambia; no es igual que cuandio el d::sp-::rta.dﬂr. Esta en
eposos Puedes percibir que cuando el despertador se acerca e
sonido es mids agudo, y cuando se aleja, mds grave.

‘I{-:ﬂu]ta que & la luz, y en general a la radiacion electromag-
Nelicw, también le ocurre un cambio de longitud de onda f.:ua.f—
o s aleja o se acerca al observador, La luz visible se vuelve

s rofa cuando se aleja y mas azul sl s¢ acerca. La longiiud de

o aumenta cuando la fuente se aleja de nosotros ¥ se dcorta
Slilrido se aproxima, igual que en el cuso del sonido. Nosotros

W podemos percibir el efecto Doppler sobre la luz en forma
s, pues el corrimiento depende de la velocidad de las on-
iy la velocidad de la luz es mucho mayor qae T velocidad del
Wi, por o que los movimientos solamente se pueden perci-

I inedinte equipo muy especializado (figuras 11 v 1m.y),

i pragram A H-R

lgriima H-R b resultado un gran apoyo para la astro-
" I S0 numbre proviene de los investigadores que lo pro-
Iy rlll: n.;*lu o uta ayuda para entender el comportamiento
4 estrellas: I-..jnﬁ.r Hertzsprung y Henry Norris Russell.
Ao hemos visto antes, existen dos caracteristicas de las
| fue podemos medir con cierta facilidad: o brillo y el
b :; volor esti directaments relacionado con la temperatu-
ispramn H-R se obtiene de graficar estas do. propis

« g S =
Lt 70 i
Wh bk estrellas tuviesen ¢l mismo brillo v la misma
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femperatura, |a grafica seria un solo punto, Si uvieran cualquier
brille y la misma temperatura, seria una linea vertical, Y 81 hu-
bisse estrellas de today las temperaturas v de todos las brillos,
¢l diggrarma estaria uniformemenle tapizado de puntos.
Se trata de graficar la luminosidad que emiten las estrellas
v comparatlas con el color que tienen. Como el brillo que reci-
bimas depende de la distancia i la que se encuentre ka estredlay
para preparar este diagrama necesitamos caloular el brillo que
tendrian las estrellas si estuvieran lodas a la misma distanclay
También se puede lograr si s grafica el brilla de un conjunto
de estrellas que sepamos gué se encueniran a la misma distans
via de nosotros. Esto es lo que ocurre en el caso de ciertas
agrupaciones cn e cielo, lamadas cimulos de estrellas. Al res
presentar b brillo y el color, como hemos deserito antes, ens
contramos que ocupan espacios muy bien definidos en es
diagrama.
En Jas graficas de brillo y color de las estrellas cuya distan
cia conocemas, se encuentra gue muchas de lis estrellas caen
sobre una lines ligeramente ondulada que recorre el cuadro dy
la parte superior izquierda s la Inferior derecha, Fsto significa
que las estrellas mds brillantss son mas calientes y azules, ¥ 4 f
las menos brillantes son mas frias v rojas A esta banda sely
conoce coma la secuencia principal, pues alli se ubica la mayor
parte de las estrellas de toda la galaxia, _
El motivo por el cual hay un gran nimero de estrellas ¢
Chil handﬂ_ £5 porgue 5¢ cncuénlran en ona lase muy prolon
gada de suexistencia. Fstin transformando hidrogeno en
mediante las reacciones lermonucleares. Y esto tiene oMy
consecuencia que a cada masa estelar corresponde una dify
renle configuracion: tamaiio, brillo, presion y densidad el
centro y en el resto de su Interior, etc. Fstas condiciones Con
trolan da velocidad con Ta gue la estrella quema su combusti
lo cual tiene que ver con el brillo en la superficie (fignra 14
Ademis, podemos darnos cuenta de que esta secuencii
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cluye estrellas azules (muy calientes), las cuales son muy bri-
lian!es.‘ éstas resultan ser un poco mayores que-el Sol. Un brilln
lan intenso requivre:gque conswtaman mucho combustible. Tam-
hien comprende estrellas rafus (de menor temperatira), que
i un poce menores que el Sol. Estas estrellas son mucho me-
ms brillantes, por lo que consumen combustible de manera
mis lenta. Bl Sol también se encuentra sobre la seeyencia prin-
clpal, Su posicion es a la mitad de ésta. Es una estrella de masa
Intermedia, por lo gue su tamafio y brillo también 1o son.
Ademnas de las estrellas de la secuencia principal, se encuen-
Wi estrellas muy brillantes, y de gran tamafio, u kas que se lla-
M igantes, yootras-que son mucho mas débiles, g las que se
Lanoce como enanas blancas.
lin cste diagrama, las estrellas de mayores dimensiones se
Shvuentran en la parte superior derecha, y las de menor tama:

Wi estiin ubicadas en la parte inferior izquierds,

LA MATERIA ENTRE LAS ESTRELLAS

L eheio entre las estrellas no estd vacio: existen en ¢ gaey pe-

Mienisimas particulas sélidas; a esto se le lama materia inleres-

Aingue las densidades @ las que se encuentran son bajisi-
o volimenes del espacio son tan grandes que la cantidad
Mteria que hay en éste no es despreciable. Hay sitios en donde
el es imds densa y forma nubes, micntras que vn otros se
it mas diluida, llenando todo el espacio (fgara 1),

Fl ks
Hue by entre las estrellas es principalmente hidrégeno v
ML erclacles con pequedius cantidades de todos los demss
RN uimicos.
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Este gas puede estar a distintas temperaturas y r.if.:rnsidfade's:,_
y se manifiesta de diferentes formas. Fn las nubes mis frias se
encuentra en forma de maléculas, de H,, CO, etc,, y emite ra-
diacién de microondas. En las nubes donde ¢l hidrogeno ¢s
neutro emite andas de radio, y en las nubes donde ¢l hidroge-
no estd caliente se observa en luz visible. En algunos sitios que
ce encuentran a altisimas temperaturas se puede observar el
gas en rayos X. _

El estudio del gas permite determinar la estructura de la
galaxia y los movimientos de este en las distinlas par:le.*ai de 1os
brazos espirales, También permite derivar la compuosicion e
mica, densidad v temperatura del gas en las distintas regiones,:
4ui como la interaccion entre el gas y las estrellas. En las 1nu|;:|ea
densas su estudio nops permite entender las procesos de forma-

cion de nuevas estrellas.

B f P l;‘l_f m i

Asi denominamaos las particulas solidas muy pequefias que ess
tdn presentes en el espacio interestelar. Estas particulas son sés
mejantes al polvo que encontramos sobre los mueblos de
casa. :

El polve se descubrid porque hay zonas en el ;:uelu que pi
recen estar desprovistas de estrellas; ahi se ve el cielo muy one
clro, en contraste con el brillo en zonas cercanas, Resultag
la ausencia de estrellas se debe a que hay nubes densas degay!
polvo delante de ellas, en las que el polvo impide ver las estre
llas mds alejadas, ya que absorbe su luz 1

Para comprender log efectos del polvo i-nlurestrclﬂr._ pen
semos en un atardecer. Fl ciglo se cubre de tonas anararjados
Cuando se pone el Sol, su luz debe atravesar una capa i 1
ancha de la atmosfera que cuando estd cerca del cenit. Las mi
léculas suspendidas en la atmdsfera absorben mis la luz g |
que la roja, ¥ por consiguicate ¢l clelo toma longs mas cels
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vianos al rosa. Incluso las nubes reflejan este color, Un efecto
semejante sucede con el polvo: absorbe mas la luz azul que
v reja; por ello, cuando hay polvo en la atmasfera estas
ilanifestaciones coloridas en tonos naranja son aln mas pro-
nunciadas.

Ademids; el polve interestelar o5 responsable de variog efec
by vigibles desde la Tierra. En ciertas condiciones, por ¢jem-
plir visto de lade, puede reflejar la luz de las estrellas; asimismo,
Luundo esta delante de ellas; la puede absorber. Similarmente a
livifue sucede en nuestra almastera, absorbe mis la radiacion
weul e la roja. Este efecto se debe tomar en cuenta i los es-
fichos de la distancia y brillo de las estrellas, pues las observa-
Clalied se tienen que compensar por absorcion del polvo. Por
i luo, al afectar la luz de los obietos que se encuentran de-
bas e las nubes, nos permite conocer las caracteristicas de las
particulis de polvo que lo causan. Comparando la dilerencia
i absarcian entre los dos colores, por ejemplo rojo v azul, se
e estimar la cantidad de polve que hay entre nosotros y el
LG Gue emite luz

(Mo etecto que producen las nubes de polvo interestelares
st cunndo hay nubes densas cercanasa las estrellag. ARl el
Luitm i calienta y emite radiacion infrarroja o de microondas,

L permite su deteccidn. Asi podemes conocer cadnto pol-
Wy, de qué esta formada y como se disteibuye:
FI polve intercstelar estd constituida por los elementos

S carbono, silicio, magnesio y oxigeno, que na son muy
Whuduntes en el espacio interestelar; ademas, esti recubierto
AR hiplos de amoniaco, metiano y agua. Aungue en el cosmos
AR ulentos mis abundantes son ¢l hidrgeno v el helio, &s-

o parte importante del polve, va que el hidrogeno tie-
B seli vilencia quimica v en gerieral forma moléculas re

B onte pequenas, como H,, H O, OI1, ete. Por su parte, ¢l
B o e combina, pues es 1o que Jos quimicos llaman un

e
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Suponemos que es dificil formar palve, va que esta constis
tuido de moléculas complejas. Fstas se forman a partir de mae
leculas simples, que al chocar con otras se unen hasto constis
tuir particulas de mayor tamaiio. Cuando se ha formado un
granito de polvo, éste se puede cubrir facilmente por hielos dé
OITDS COMpUEstos mas abundantes en el espacio, los cusled
conticnen hidrdgeno, entre otros clementos, Sitios formaderes
de polvo son los vientos suaves que arrojan algunas esirella
llamudas gigantes rojas, _

Como todo en la naturaleza, el polvo cambia, en particular
cuande choca con otros granos o cuando o ilnminan esirellas de
alla energia v se evapora. Fn este caso sélo el polvo refraclario
sobrevive, Esle, a su vez, puede aglutinar vlras particulas pa Y olras galaxias, suponer gue la nuestra se les s emeja y Lratar
tormar objetos de grin tamanio. Uno de los prablemas de i Veriticar si este modelo se aplica. Otro métndo consiste en
interés es determinar cudles son las tondiciones para que seﬁ: whservar la luz de hidrogeno neuiro en 21 centimetros de lon-
me ol polvo y cuiles son los pracesos que ko destruyen. En alguy il dle onda. Esto se puede hacer, v que las endas de radio
nos laboratorios terresires se realizan experimentos para ke Jidden atravesar la galaxia sin ser absorbidas, [l hidrdgeno
producir estos efectos (fignra t1,10). WA ¢8 muy abundante en el medio interestelar. 1.a intensi-
Wilide T emision es mayor en el plano y especialmente en los
LA GALAXIA MR espirales, ya yue ahi su densidad ¢s mis elevada,

' - Miestrn galaxia es del tipo espiral. Esto significa que es una
Mt muy aplanada, como un diseo, que es fa regidn don
A8 be ublea la gran mayorfa de las estrellas, En el disco se en-
b Jes que se Haman los brazos espirales, que es de donde
i nombre este tipo de galaxias. Los brazos espirales son
8 lugares donde se estan formando las cstrellas. Ademis del
Hse luy tn conjunto de estrellas distribuidas en forma de es-
L ie conjunto se Je Hama halo. Cerca del centro de la ga-
e hllan otros grupos de estrellas muy numerosps, a los
[ I'“ e lluma bulbo de la galaxia. En el centro de I galaxia las
Wikl estin muy concentradas, y solo mediante observacio-
S v rogay se las puede apreciar, ya quc hay gran cantidad
I Palvas sobre el plano de la galaxia que impide hacerlo con
W Vinible, For medio de estudios de gran precision se logro

i En la noche, en lugares alejados de las luces artificiales, se
[iede ver la Via Lictea, que es justamente la parte visible del
Pl de la galaxia, Esté formada por incontables estrellas; estd
1 poblada que no nos permite ver las estrellas lejanas ni las
Winis galavias localizadas en esa direccién. Vivimos en un
snglomerado estelar de 100000 millones de estrellas, cada
I G011 SUS respectivos planetas ¥ cuerpos menores. La gala-
Rl thinbien poses gas, polvo y lo que se conoce como materia
WRir que se descubrio por la atraccion gravitacional que
Wnree sobre los objetos visibles:

urit conocer la forma de nuestra galusia tencmos que re-
Wbt dos tipos de estudios. El primero es a partiv de obser-

Los conglomerados estelares por excelencia son las galaxias
Son prupos de cientos de miles de millones de estrellas,
polvo y materia oscura. Las galaxias mds pequenias son irregu
lares, suclen tener mucho gas que no ha sido transformado e
estrellas. Entre las de mayor masa se encuentran las galaxiy
espirales, en las que las estrellas v el gas éstdn principalmenl
en un disco, 0 plano, de la palaxia que estd girando; en ollas, ol
gas y las estrellas jovenes se distribuyen en lo gue se lla
brazos. Otras galaxins son lay elipticas, de formas que van'd
casi esléricas hasta mis aplanaday. Estas estan formadas pa
estrellivs y cas mo tienen gas. '

El 5ol forma parte de una galaxia. e dificll saber como @
ésty porque el sisterna solar esti inmerso en el plano de la iy

a8
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determinar lus movimientos de las estrellas mas cercanas al
centro de la galaxia. Se enconlrd que éstas giran alrededor de
un objcto invisible y de gran masa. jAhi hay un hoyo negrg
de tres mullones de masas solares!

Las dimensiones de lu galaxia san enormes; tiene un did-
metro aproximado de 30000 parsecs; es decir, |a luz tarda
OO 000 afos en ir de un extremo a otro. El sistema solar se ens
cuentra sobre el plano de la galaxia, en nna region a distancia
intermedia entre el cenlro yla orilla. Se encuentra a 7700 pars
secy de distancin del centra (la luz tarda en legar del centro de’
Ja galaxia a la posicion del'Sal 25000 anas).

Aungue hay nebulosas planetarias en loda la galaxia, se end
cuentran en gran nimero en el bulbo y en ¢l disco; por el cons
trario, hay muy pocas de ellas en el halo, la regitn donde estan:
las estrellas mas anliguas.

LR QUL ERYAN HECHAS LAS BLTHELLASH

Una de las formas de estudiar la naturaleza es simplificar las!
sucesos Jo mis posible para poderlos enlénder. Una vez que S8
aclaran las ideas hdsicas, es posible proponer ntodelos i
complicados: Es como la gengratia: se hacen mapas para ovien;
tar a las personas, para indicar las elevaciones, los poblados ¢
los recursos naturales. Los mapas no son los paises; sin embats
go, son muy tiles para analizarlos.

Se ha descubierto gque today las cosas se componen de pugs
liculus sumamente pequenas amadas dtomos. Los dlomos 568
combinan de maneras muy distintas para formar los objetoss
Los seres vivos, las rocas y las estrellas estan constiluidos pas
dlomos. '

Ney todos los dtomos som iguales. A la variedad de estosisg
le lamit elementos v se les clasiica por sus propiedades quimi
cas; asl se representan en la tabla periddica de los clementis

6l

Algunos ejemplos son el oxigeno, el carbono, el oro y el alumi-
i Lo extraordinario es que la combinacién de los elementos
produce todis las cosas que conocemus, Por ejemple, los seres
Vivienites estin formados principalmente de dtomos de carbo-
i hidrogeno, oxigeno y nitrégeno. Laarena del mar, el vidrio
¥l paneles solures y chips de una computadory se componen
principalmente de dlomos de silicio,

Lus quimicos sou capaces de analizar de qué clase de fito-
o Eskan - compuestas [as cosas, ¥ los astronamos han descu:
Heito que los astros estin formados por los mismos elementos
pie existen en la Tierra. Lo hacen analizando los gspectros,

Laela elemento quimico produce ciertos colores, que le son
Whivos, suando se calienta, Al analizar un espectro sabemos
e Hpoe de atomos lo produjeron.

A purtiy de estas observaciones, ahora se sabe ue hay cierla
Hiltormidad entre las estrellas, De los 92 elementos quimicos
e existen en forma natural, en las-estrellas se han ohservado
L Seguramente, las estrellas también poseen los elementos
pliiies, pern se encuentran en cantidades tan Pequenus gue
Wit s detectables. Podemos decir que en la mayoria de lag es-
Wellas domina el hidrégeno (casi 90% por miumero), seguido
bl lielio fcon 9.9% por nitmero), Y existe apenas un Lraza del
et de los elementos (0.1% por nimero), entre loy que se en-
S en mayor proporcion el oxigeno, seguido por el carbo-
L Heon y nitrdgeno,




LV. El Sol y la evolucidn de las cstrellas

Hemos descrito muchas propicdades de las estrellas. Ahora de-
seamos explicar como son las estrellas por denre: Ta canridad
de materia o masa con la que ye forman determina muchas de
sus propiedades y también los cambios que ocurren en ellas.
Puesto gue-este libroes sobre vhjetos que tueron como @
Sal, ahora hablaremos sobre la estrella mas cercana a nosolrog
con cierto detalle. También describiremos codmo son las des
mas estrellas y su evolucion. Asimismo, seexplicard como han
afectado el medio que las rodea.

EL S0OL, TSTRELLA DI LA VIDA

Desde épocas muy remotas, los humanos se dieron cuernta du
que ¢l 8ol es imprescindible para la vida. Basta con imaging
lo que seria estar sin luz solar durante varios dias, Bl Sol nos
da luz y calor, marca las diferencias entre dia y noche, lo quis
nos da la medida del tiempo. Las plantas caplan su energia vl
emplean para su alimento y el nuestro.

[l 5ol ba existido durante 4600 millones de anos. En esie
lapso, la vida en la Tierra ha evolucionado y se ha transfors

lunciones; el Sol suministra de manera directs o indirecta toda
Pl energia (fgura met ).

El 8ol es tan brillante que ppaca a las cstrellas, Bsras reco-
el boveda celeste también durante el dia, pero el Sal ila-
(ina nuestea atméstera y nos impide verlas. ] Sol estd a 130
millones de kildmettos de la Tierra: esto significa que si viaji
fios alli 2 una velocaidad de 150 ldlometros por hora, como
W coche de carreras, llegariamos en un millon de haras: |'E1Ii
P s de 100 afos!

S 1 Tierra estuviera mis cerca del Sol, su lemperatara se-
i demasiacle alta para que se desarrollara la vida, v 51 cstuvie
W As Tejos seria demasiado baja. En Mercurio la temperatura
W e 400 *C v en Mpiter de =150 *C: mavalta gue la de un

Mo y mucho mas baja que la ce un congelador, respectiva.
LLLLUUL T

LIIL

FISO) esta constituido mayormente de hidrégeno; la canli.
Wil dle este clemento es de 74% de 1 masa. Tambien contiene
Wlio) gue aporta 24% de Ta masa. Apenas 2% de la masa la
Sbstituye ¢l resto de los elementos: principalmente carhono,
Ageno, oxigeno, neon, magnesio, silicio y hierro, El Sol est
Imado por gases muy tenues cerca de la superfieie y muy
WG D el centro, I

Wiy podemos ver el interior del Sol, por 1o que es necesario
ILEEir o lay leves de la fsica pard determinar sus condicio-
MR W ejemplo, sabemos que el centro debe estar a enormes
WEsIaes, pues las capas interiores tienen qué sostener 2l peso
e livccnpos supetiores,

El transporte de cator en el interior del Sol

mado, dando lugar a seres diversos v extraordinarios. La vidi
I‘n‘.quicrl: COnsTmir IL"EL{'I'?,I'L'I pard crecer, transiormarse ¥ repr
ducirse, ast como para moverse v desarrallar ¢l resto de sy

*_‘”Hn et las propicdades de .ia_nal_-urqfezn es que el calor Huye de
U Sierpos calientes a los frios, Fsta esla razon por la que
WIRES Veris que se congela el agua de la cacerola que estd so-
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bre el fuego, ya que la lumbre la calienta. Si tocamos un objeto
metalico que este a lemperatura ambiente solemos sentirlo (rio,
va que el calor de nuesiro cuerpo fluye hacia él.

Esta manera de transportar calor, llamada conduceién, no
es muy eliciente a grandes cscalas. Asi, el interior de la Tierra
presenta allas temperaturas, mientras que en la superficie estd
4 la temperatura ambiente. Esto lo podemos constatar por la
lava que viene del interior de la Tierra a altisimas temperatu
ras, y sin embargo no senlimos su calor, ya que las rocas que
nos separan de ella son aislantes; es decir, malas conductoras
de calor. Lo mismo sucede en ¢l caso del Sol y de las estrellas:
la energia que se produce en su centro no se transmite muy
eficientemente hacia afuera, por lo que su superficie es mucho
mas fria que el interior,

Ohtra manera de transportar el calor es por medio de la ra-
diacion, como la luz, Como sabes, si te pones frente al Sol sien
tes como su radiacion le calienta, La radiacién (es decir, la luz)
atraviesa el espacio y recorre la distancia que nos separa del Sol,
L. radiacidn es una manera muy eficiente de transportar calor.

Ademis de fluir de los lugares de mayor alos de menor tem-
peratura, por medio de la conduccion (el contacto directo) v la
radiacién (coma la luz), el calor puede transportarse por algo
que se llama conveccion; es como cuando se mezcla un liquido,

51 algtin dia e asomas a la cazuela del mole mientras esté
hirviende, notaras que burbujea. Lo que sucede es que el mole
(ue esta en contacto con el fondo de la cacerola que absorbe ca-
lor de la radiacion de la flama estd a mayor temperatura. Fsle
male caliente del fondo se eleva, dejando espacio al mole me
nos caliente, que desciende. Podemos imaginar la superficie
del Sol como fa de la cacerola de mole, con burbujas de gas ca
liente que se elevan mientras que el gas frio de la superficie
desciende.

I'n el interior de las estrellas hay transporte de calor, en
ciertas condiciones por madio de radiacion ¥, €n ofras, por

4
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conveccion, Fn las zonas en que el calor se transporta por me-
dio de la radiacion, ésta se absorbe ¥ se emire en todas las eli-
recciones de la estrella. La radiacién recorre distancias muy
Lortas, ya que es absorbida en las regiones vecinas, En este
proceso de emisidn y absorcion hay un flujo neto de energia
del centro hacia afuera, En otras capas de las estrellas ¢l proce-
(o anterior no se da abasto para lransportar la energia, por lo
(ue recurre a la conveccion para lograrlo. Tsto significa que los
pases del interior de las estrellas se revuelven en algunas de sus
|.Ii'!:_|'5

Fn el interior del Sol ocurren los dos procesos. En la zona
s interna se transporta la energia por radiacién y en sus ¢a
pus externas se produce conveceion. Cuando la luz llega a la
superficie puede salir libremente y llegar hasta la Tierra, a los
demas planetas y a los confines del universo (ligura 1v.2),

Las reacciones termonucleares

El Sol produce luz y calor. Durante mucho tiempo, las perso
nas se preguntaron a qué se debia su energia, Algunos pensa-
ron que podria estar quemando carborn, perq se dieran cuenta
de que éste no alcanzaria, dada la edad de la Tierra, puesto gue
va sablan que existian restos [Osiles de dinogsaurios y supusie-
ron que el Sol habria existido ese misma tiempo.

Cuando Alberl Einstein descubrio que la materia se podria
transformar en energia, y propuse su ecuacion: E = m¢’, de in-
mediato los astrénomos —en particular Arthur Eddington
advirtieron que Ja transformacion de materia en energiu cra
la Ffuente de Il|1"|"i|]'||'},\ili_|i;ﬁ| del Sol ¥ del resto de las estrellas.
l.a ecuacion de Einstein significa ¢so, que s¢ pucde obtener
energia a partir de la materia, Hans Bethe fue el cientifico que
describio la teoria explicando 1a generacion de energia nuclear
en el Sol
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La fusidn nuclear

El motivo por el cual se transforma el hidrigens en helio, y el
helia en carbono y oxigeno;-es debido a |a fusion nuclear. Fu-
sicin significa undon.

5 la temperatura es suficentemente alta, como acurre en
gl tentro de los estrellas, los dtomas se golpean cantinuamen-
to entrd i, de nyanera giae logran acercarse lo suficlentemante
uras'a otros para que intervenga la fusrza nuclear. Comea ya se
ha thcho, cuatre atomos de hidrogeno se aleanzan a unir y for-
man un atomo de helio, liberando gran cantidad de energia

Analogamente, o mayores iemperaturas 1res atomos de
helio te fusionan en un dtomo de carbione, y este a su vez pue-
de fusionarse con otro stomo de helio para transformatse en
oxigenon Estose logra ya que cads atomo da helio tiens cua-
tro particulas =n el ndclea (dos protones v dos neutrones): al
uniirtres de ellos se abtiene un nuden con 12 particulas, &5 de-
cir, tarbono. i se lo une otro helig se obtiene un rdcleo con
16 particulas, que es ol oxigena, Este, a su vez pucde formar
elementias rada ver mas pesados, como al nedn, magnesio, si-
licio; etc., hasta [legar al hierro (de peso atamicn 20, 24, 28,
2.y 56, respeclivamente)

Eltipe de fusion que logran las diferentes estrellas depen-
de de las temperaturas que aleancen en su Interiorn, pues para
producir elementos mas pesados se requisren mayores iempe
raturas:

Elementos coma el nitregeno proviensn do la fusion del
carbon eon hidrégeno cuando s2 alcanza a mezclar material
del Interier con material de |as capas exteriores que lodayia
contienen hidrogene. Otros elementos se forman por captura
de neutrones, esto pusde ocurrir en condidiones Ty espacia
les en la superficie de-algunas estrellas (captura lenta), o por
captura rapida durante |a explosion misma de lagsuparnovas.
Mediante la captura de neutrones se forman los elementos de
mayor peso atomico gue 56 (hierral,

En el interior de nuestra estrella se estin transformando
cada segundo 300 millones de toneladas del gas hidrogeno en
helio. 5i pusigramos en un lado de una balanza el hidrgeno
que s¢ consumic y enel otro el helio recién producida, éste pe-

6h

saria menos: la diferencia de materia es transformada en ener-
gia, que se manifiesta como radiacién, Lo que significa que la
masa del Sol disminuye en dos toneladas cada segundo,

Eatas transformaciones se conocen como reacciones ler
monucleares y ocurren en el interior de las estrellas, donde la
temperatura es de varios millones de grados,

Drentrevdel Sol hay diferentes secciones. En la parte central
es donde se levan a cabo las reacciones termonucleares. Del
centre hacia aluera la temperatura va disminayendo; en el cen-
1ro es de 15 millones de grados y en la superficie es de apenas
5000°C,

En gran parte del interior del Sol los fotones, producidos
en el niclen, viajan a traves de los pases incandescentes trans-
portando la energia que e genéra en la regitn mas central. Los
fotones tardan cast un milldn de anos en salir del Sol, aungue
cada une viaja a la veloadad de la luz: 300000 kilometros por
segundo. La razdn de lo lento de su viaje al exterior ¢s que la
materia del 5ol continuamente los absorbe y los vuelve a emi-
tiry al hacerlo los cambia de direccion. Es como si los fotones
estuvieran rebolando entre las particulas del interior del Sol
como pelotas en un juego de ping-pong.

Las capas externas del Sel son muy opacas; en ellas se pro-
duce la conveccion, Estas capas asemejan un inmenso caldera.

Los fotones que escapan de la superficie del Sol viajan Ii-
bremente por el espacio en todas direcciones. Los gue llegan
del Sal a la Tierra tardan ocho minutos en llegar.

La superticie del Sol

Lo mds Hamativo de la superficie del Sol son las manchas os-
¢uras que presenta. Las manchas se ven como huecos negros
con un borde menos oscuro; en su parte central la temperatara
es de 4000 C; es decir, 1000 grados mas frias gue el resto de la

&7




superficie de nuestra estrella. Tas manchas nos hanayndado a

medir la velocidad con que gira ¢l Sol; las del Ecuador tardan

30 dias en dar una vuelta, mientras que hacia los polos ¢l Sol
gira mas despacio.

Ll Sol se comporta como un inmense iman. Ast como la
Tierra alrae a los umanes de las brajulas porque a su vez es
como s tuviera un imdn de barraien socentro, @l Sol fambien
se comporta como un imdn, perp de manera nyis complicada,
purgue es como siel iman del Sol estuviera hecho de on ma-
nojo de ligas (Agura 1va).

Resulta que el Sol no gira ignal en todas suy parles, puesto
gue no es un mundo solido sino gaseoso; ademas de girar mas
ripidamente en el Fenador que ¢n los polos, tambien en ¢l in-
terior gira a velocidades distintas, Asi que ¢l imin hecho como
de ligas en ¢l interior del ol se estiva v se enrolla. Cuando el
cxtremo de una de estas ligas imaginarias brota en la superficie
del Sol forma una protuberancia brillanle; por donde emerge
se forman manchas.

Cada [1 anod sucede algo sorprendente: las ligas se-estiran
tanlo que se rompen y seé yuelven a acomedar en un manojo
sememnte a una barra imantada, pero gon polaridad opuesta.
De alli en adelante se vuelve o estirar v enrollar en olro ciclo de
11 afios. Es decir, se alternan las posiciones de los polos norte
¥ sur magnético solares.

La superficie del Sol es como la de un caldero visto por
arriba, puesto que la Gltima capa del Sol esta en proceso de
ebullicion, Yemos burbujas de gas subir v bajar continnamente
transportando el calor del interior del Sol. Cada burbuja es
enorme, pues miden 1000 kilometros; esto es, ¢l equivdlente a
la distancia entre el Distritn Federal y Monterrey.

En las zonas superiores de la aimosfera solar se ven explo-
siones que semejan rayos incandescentes que recorren la su-
perficie en pocos minutos. Mds alla de la superficie del Sol esld
la Corona; esta zona es muy extendida y resulra especracular a

1

simple vista durante los eclipses de Sol. En comparacién con ¢
disco solar, su brillo e¢ muy tenue, ¥ por ¢so no o podemos
ver todos los dias.

Comao vimos antes, ¢l Sol es una esfera de gas incandescente.
Fsta esfera estd en proceso de evaporacidn; es decir, arroja par-
ticulas al espucio. Fstas particulas son dtomos de las sustancias
hidrogeno v helio principalmente. ¢ mueven a un millon de
kildmetros por hora (280 kilémetros por segundo), En réali-
dad, todas lus cstrellas arrojan particulas este proceso se conoce
como viento estelar; en el caso del Sol se le llama viento solar.

Cuando las particulas del vienlo solar legan a la Lierra,
nuestro campo magneético las alrapa y las desvia; en ciertas
condiciones caen sobre la armdsfera superior produciende
unas iluntinaciones magnificas que se pueden ver en las latitu-
des cercanas a los polos. A eslos fendmenos se les denomina
atroras. Sobre la superficie de la Tierra las auroras se ven comao
cortings transparentes de colores intensos que ondulan en el
cielo. Se lama aurora boreal o austral dependiendo si ocurren
en el hemisferio norte o sur, respectivamente. Las auraras se
han fotografindo desde el espacio, donde se aprecia que se ilu
minan regiones muy extendidias como anillos alrededor de los
polos. El 8ol también produce auroras en otros mundos, como
en apiter o Saturne

LA EORMACION DE LAS ESTRELLAS

En lus inmensidades del espacio entre las estrellas hay grandes
cantidades de gas y polvo; a las concentraciones de mayor den-
sidad se les conoce como nubes interestelares. Dentro de las
nubes mis densas se forman las estrellas, Un bello ¢jemplo es
la nebulosa de Orion.

Si entre lis estrellas recién [ormadas se encuentran algunas
de gran masa, éstas iluminan el gas circundante y lo hacen bri-
llar. Si tuviéramos ojos capaces de observar ondas de radio,
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notariamos gue la nebulosa de Oridn ez tan 56lo parte de una
aube de gas y polvo mucho mayor, dentro de la cual hay mual-
tiples hrates de formacion estelar.

Todas lag estrellas nacen dentro de nubes de gas y polvo.
Cuando la fuerza de gravedad domina la nube, ésta se contrae
v, al hacerlo, se calienta; también debido a la rotacian se apla-
na. En la region central se forma una estrella, o varias, ven la
parte exterior v aplanada de la nube se forman los planetas. sa-
telites, anillos, asteroides y cometas.

La razdn por la que una nube se calienta cuando se contrae
gs simple. Imagina que amarras una piedra a un hilo v la dejas
caer dejando que el hilo corra entre s dedos. Notaras que os-
tos se calientan. De manera equivalente, cuando una nube de
gas v de polve se contrae para dar origen a una estrelli, ésta se
calienta. Llega un momenta en que el centro de la nube llegaa
tan alta temperatura y densidad que s¢ producen reacciones
ermonucleares y nace una estrella.

No podermnos observar directamente el nacimiento de una
estrella con lus vigible porque en &l momento en gue €sla se
enciende se halla radeada de materia que continga contrayén-
dose sobre el naclen caliente. Ademas, la estrella recién forma-
da se encuentra sumergida en los restos de la nube que le dio
arigen: La energia producida en ¢l interior de la estrella tarda
miles de afios en llegar a la superficie. Es mas; cuando logra
emerger produce tanlo calor que evapora el gds mas cercano v
lo aleja de si; en otras palabras, en lugar de ver la contraccion
de la nube observamos sus gases en expansion:

Er muchas ocasiones las estrellas niacen en grupos; log mais
trecuentes son los pares de estrellas. Las estrellas dobles, o bina-
rias; son muy titiles en astronomia; pues a partir de sus movi-
mientos podemos determinar sus masas. Fn los casos en que los
movimientos de las estrellas dobles esten orientados de tal suerte
que se eclipsen por el paso de una delante de otra, se puede deter
minar su diametro midiende la duracion del evento (figura rva).

i

8i log pares de estrellas estan muy cercanos puede legar
a transferirse materia de una de ellas a la otra, modificando a
la que recibe el material. Puesto que:la duracion de la vida de
una estrella depende de la cantidad de materia que posee, si al
puna absorbe materia de una companera sus propiedades cam-
bian y su tiempo de vida se acortara.

El grupo de estrellas llamadas Pléyades estd conformado
por astros muy jovenes; se formaron hace apenas 75 a 100 mi-
Hones de afios. Todavia se puede observar gas v polvo cerca de
ellas, ya que este ultimo reflega la luz de las estrellas cercanas. Fn
el caso de la nebulose de Orion las estrellas mas brillanites son
alin mds jévenes, pues tienen apenas 100 000 anos de haberse
formado, Hsta agrupacidn estd rodeada de la nube que le dia
origen. El gas de Ja nube se ilumina por Iy luz de las estrellas ca-
lientes y brilla en forma espectavular,

LAS BSTRELLAS ROJAS

[.as estrellas de menor masa zon las mas nUmMerosas y son ro-
jas. No sélo porque se forman con mayor [recuencia sino por-
que viven mucho mdas que el resto. El motivo es gue por ser
mig frias en su exterior, son mucho menos brillantes: Adicin-
nalmente, sus reacciones termonucleares son de menor inten-
sidad. Esto se debe aque en su nicleo la temperatura es mas
baja que en lng estrellas como el Sol y por consiguiente son
menes eficientes las colisiones de alta velocidad, que son ne-
cesarias para que se leve a cabo la fusion de dtomos comao el
hidrogeno o el helio. Como te dicta la experiencia en fa vida
diaria, aunque haya dlomos en todos los cuerpos, €stos nor-
malmente no se [usionan porgue no colisionan entre 51 en con-
dicianes de altisimas temperaturas.

Las estrelles de menor masa que €l Sol son mas pequenas
que este y Henen menor (emperarura en su superficie, por lo gue
son rojas. Dependiendo de su masa, pueden vivir cientos de
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brillo es 1000 veces mas debil durante su fase de secuencla prin=

cipal. Su temperatura en el centro apenas alcanearia los cinco
millones de grados. Al terminar su evolucion; es decir, cuando.
s¢ les agota el combustible nuclear, se enfrian muy lentamente

hasta convertirse en estrellas enanas cada ver mas débiles.
Todos los elementos quimicos nueyos gue se fabricaran en

el nicleo permanceen alli; pues estas estrellas enanas rojas no

han tenido tiempo de terminar su evolucion en 1oda la edad de
o palaxia, ni se dispreégan al concluir su evolucidn. Por lo tante,
no participan ¢n ¢l reciclamiento del matenial interestelar, ks de-
cir, las estrellas mas pequenas no modifican el material externo.

El limite para que un astro pueda transformar ¢l hidrogeno
en hello es aquel cuya masa s de 8% de la masa del Sol. Por lo
lanlo, condensaciones menores-de gas producen mundos
como [dpitery Salurno.

Las estrellas de masa menor que 8% de la masa del Sol de-
beran su brillo a la pérdida de energia gravitacional debidea la
contracelon, pers no debido 4 energia nuclear en su interior,
Como son abjetos de muy poco brillo y de temperatura super-
ficial muy baja, de apenas 2000 grados, se les denomina ena.
nas eafés.

No esta bien definida la transicién entre una estrella enana
roja ¥ una enana café, que son objetos mayores que Jupiter en
los que no pcurren reacciones termonucleares pero que radian
enerpia proveniente de su contraceian,

LASTOTRELLAS AZUILES

Las estrellas de mayor masa son mds brillantes v resnltan ser
azules, pero son las menos comunes, Asi como hay miles de
estrellas enanas rojas por cada objeto como ¢l Sol, existen mi-
les deastros como el nuestro por cada estrella azul. Este tipo
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veces mas que el Sol. Tl ramafio de una esirella de 10% de la.
masa del S0l es apenas de | 1% del tamafio de éste, aungue su

de estrellas es mas dificil de formar porque requiere cantidades
considerables de materia que al contraerse se calienta y tiende
a dispersarse.

Ademas, las estreflas azules son voraces. Consumen su
combustible nuclear mucho més ripidamente que el Sol. Adi-
cionalmente, sus temperaturas en ¢l nicleo son muy altas, lo
que favorece las colisiones del material nuclear para formar
nuevos elementos ¥ por supuesto Lransformar parte-de la ma-
teria ¢n energia.

Tas estrellas azules s6lo viven unos caantos millones de
afios. Por lo tanto, no se piensa que en sus posibles planetas se
pudiera desarrollar vida inteligente, pues para ello, al menos
en la Tierra, se requirieron miles de millones de anos,

Cuando estag estrellas agotan ¢l hidrogeno en ¢l nicleo, se
calientan mds y empiczan a consumir el helio para transfor-
marloen carbén, v posteriormente el carbon para transformar-
lo en elementos mds pesados, produciendo oxigeno, nitrogeno,
neon, magnesio y silicio. Estas lransformaciones en el interior
las llevan a convertirse en estrellas gigantes. Cuanda las estre-
llas 10 veces mayores que la masa del Sol ya no disponen de
material que puedan fusionar en el nicleo, se colapsan; es de-
cir, implotan hacia el micleo. Despues ocurre un rebote, en lo
que lamamos explosion de supernova.

Puedes simular la Implosion si colocas dos pelotas distin-
ras, una encima de la olra; y las sostienes con las dos manos,
Elévalas snbre el piso ¥ suéltalas al mismo tiempo. Funciona
mejor si colocas la més pesada debajo v la mids ligera arriba.
Notaras que la que pusiste arriba sale volando mientras la olra
permanece cerea del suelo.

Cuande explota una estrella de gran masa, el nucleo de la
estrella se contrae, mienlras que las capas superiores son lan-
zadas a velocidades de miles de kilometros cada segundo. Fste
evento se conoce como explosion de una supernova,

Durante la explosion, los gases arrojados viajan a velocida-
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des tan elevadas que contimian las transformaciones nucleares,
pues los nicleos de los dtomos existentes capturan neutrones
de tal suerte que se crean los elementos mds pesados como el
plomo o el uranio. Es decir, los elementos mis pesados que
el hierro en la tabla periddica, los de nimero atdmico mayar,
se generan durante las explosiones estelares. Estos elementos
son los menos abundantes del cosmos:

L MASA DETERMINA LA ¥IDA 1E LAS FESTRELLAS

En resumen, la masa con la que s¢ forman las estrellas deter-
mina su duraciion. En general, los cuerpos de menos do 1% de
la masa del Sol no alcanzarin suficiente temperatura para te-
ner reacciones nucleares en su interior, v serdn comao Japiler.
Las estrellas que tengan entre | v 8% de la masa del Sol, tendran
una cyolucion muy lenta y lograran realivar reacciongs termo-
nucleares incompletas, pues no podrdn transformar el hidrége-
no en helio, pero si podrin consumir el deuterio con el que se
formaron; éstas son [as enanas calés, Las estrellas que se for-
maron con masas entre § y 60% de la masa del Sol, podrin
transtormar plenamente el hidrégeno en helin, pero este mate-
rial no escapard de su superhicie. Log astros que lengan entre 60%
y ocho vees la masa del Sol, tendrdn un comportamiento seme-
jante al del Sol. Mientras que los obietos de mas de ocho veces
la masa del Sol, tendran una evolucion muy ripida. dando lugar
# stpernovas con residuos que pueden ser estrellas de neutro-
nes u hoyos negros. Se piensa que son las estretlas de mas de 40
masas solares las que dan lugar a un hoyo negro (figura tvis),

Estos resultados se refieren a la evolucion de las estrellas
aisladas. El problema se complica en el caso de las estrellas do-
bles, gue intercambian masa, pues la evolucion de |a estrella
que recibe ¢l material se ye muy afectada, dependiendo de la
fase en la que se encuentre ¥ la cantidad de material que reci-
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ha. Como la combinacion posible de pares de esirellas es muy
variada, el estudio de la evolucion de las estrellus dobles es mu-
cho mds complejo.

L AS ESTRELLAS BECICLAN EL GAS

Cuando se formo el universo, hace 13 700 millones de anos,
4610 se crearon dos lipos de dtomos: el hidrégeno y el helio
Las primeras estrellas se conformaron a partir de la contrac-
ciom de las nubes de gas que conteniin exclusivamente €508
clementos tan simples. Ello significa que las generaciones este:
lares iniciales estaban formadys tnicamente por hidrdgeno y
helio, y que fue durante su evolucitn que crearon los demids
elementos. Cuando estas primeras estrellas concluyernn su
evolucion, arrojuron materia al espacio, parte de ella enrique-
cida con los elementos quimicos muevos que ellas nismas sin-
telizaron, como el carbono y el exigeno.

L?rli!i estrellas medianas, similares al Sol, consumen hidroge-
no dentro de sus ntcleos para producir helio; posteriormente
(ransforman este dltimo en carbono, nitrégeno y oxigeno. Es-
Las sustancias se mezclan ¢on el malerial original en lus capas
de conveccion, Al concluir su existencia, se inflan y arrojan su
atmosfers extendida al espacio (figura via).

Luy estrellas que explotan como supernovas no solo enri-
quecen e medio interestelar con las sustancias antes mencio-
nadas, sino que dentrode sus nucleos producen dlomos como
magnesto y ierro, y por s1 fuera poco, al estallar, et resto de las
sustancias, desde ploma hasta uranio.

Loda la materia expulsada por las generaciones estelares
wiaja por el espacio mezclindose con otras nubes quea L larga
dan origen a nuevas estrellas con sus respectivos planetas.
Conforme se suceden las generaciones estelares aumenta cada
ver mas la concentracion de elementos comi el oxigeno y el
azufre en ¢l medio interestelar
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De hecho, una manera de determinar la edad de un astro
consisle en medir su cantidad de oxigeno: cuanto menor sea,
el cuerpo se habri formado en épocas més remotas.

Nu es de extranar que la vida esté formada principalmente
por hidtdgeno, carbono, nitrdgeno y oxigeno, pues son éstas
fustamente las sustancias mis abundantes en el cosmos. Si den
tro de una nube de materia interestelar que ha sido enriqueci-
da con sustancias provenientes de la muerte de otrus estrellas
se forman planetas, alguno de-éstos podran tener condiciones
optimas de temperatura y humedad como para que s¢ agre-
guen los atomos en moléculas cada vez de mayor tarmano, has-
ta generar expresiones tan complejas como la vida.

Dentro de 6300 millones de afios, el Sol se convertird en
una estrella gigante roja, y 1460 millones e afos mas tarde,
en nebalosa planetaria. No sélo todo lo que lo forma, sino lo
que contiene la Tierra, serd gasificado y expulsado al medio in-
terplanetario, donde serviri de sustancia pira formar nuevos
mumndos.

Conlorme se suceden las generaciones estelares hay cada yez
menos nubes de gas v de polyo disponibles para formar nuevas
estrellas. Como hemos mencionado, fas hay entre ellas que no
arrojan materia al espacio al coneluir su evolucion: son las mas

pedquenas, que simpleniente se enfrian, La materia que consti-
tuye los nucleos de lus antiguas estrellas masivas, V que estd
atrapacla en nicleos compactos, lampoco enriquece Ja materia
interestelar con nuevos elementos. Asi, en las diferenies pa-
laxjus hay tasas distintas de formacion estelar, desde sitios
donde ha cesado el nacimiento de estrellas hasta ligares donde
en este momento eslin condensindose miles de estrellas.

Las supernovas son las que enriquecen el medio intereste:
lar con tudes los elementos quimicos distintos del hidrdgeno,
Las estreflas mis masivas explotan al final de sus vidas y como
resullado producen los elementos quimicos mis pesados que
el hierro, Pero también las nebulosas planetarias canlribuyen
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il proceso de enriguecer €l medio Interestelar, aungue lo h'.ﬂ.t.:a:n

sulamente con helio, carbono v nitrdgeno fresco. La contribu-

citn de cada una de estas altimag es muy modesta; sin embar-

por, son mucho mas numerosas que las supernovas, por lo que
su-efecto neto es importante. Durante toda la historia de la ga-

Jnxia ha habido un entramado de formacion y destruceidn de
eatrellas, cada una de ellas o su propio ritmo, ya que los tiem-
pos de vida son muy distintos para las esirellas de mucha ma-
fa1, que para las estrellas de poca masa. ?Zada unade las estre-
llus que se destruye conlribuye a modificar un poco el medino
interestelar; asi, la siguients generacion de estrellas se forma de
une malerial ligeramente dilerente del anterior: Sz requleren va-
rias generaciones de estrellas para enriquecer €l medio interes-
telara fin de que se puedan formar sistemas solares como el
nuestro, donde la abundancia de elementos como el oxigeno v
¢l carbono es considerable,

Por medio del estudio de las nebulosas planetarias y otras
nubes gascosas se ha descubierto que en las regiones centrales
de la galaxia hay una abundancia mayor de e]em:_tntr:s como el
migeno, hicrro y otros elementos distintos del hidrogeno que
en lag partes externas. Fsto se debe a que la tasa d(_: formacion
estelar s mayor en el centro que en la orilla, debido a que Ia
cantidid de materia disponible para la creacion de estrellas s

r]'LﬂYﬂ F.

S50MOS5 POLYO DE ESTREULAS

Sireflexionamos un momento, nos damos cuenta de que nos-
olres mismos estamos constituidos de una gran variedad de
clementos quimicos. Ta base de nuestro cuerpo son el oxigeno,
carbono, hdrigeno y nitrdgeno, Aderds tenemos, aunque en
mienor proporcion, caltio, fasforo, potasio; a.'.r.-qui:: sodio, s:|4:.trt_=1
magnesio, yodo y hierra. Adicionalmente, requerimos para. vi-
'-.'i.qu:runm, cobalto, cobre, [lior, manganeso, molibdeno, sele-
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nio, estafo, vanadio v zing; estos Oltinos en pequenisimag V. Al fin, las nebulosas planetarias
cantidades. Bueno, pues recordemos que hemos dicho que el h
hidrogeno ¥ el helio se formaron desde los primeros momen-
tas de la pran explosion, pero ol resta de los elementos se ori-
ginaron en ¢l interior de las estrellas y fueron después lanzados
al espacio ¥ de ahi surgio el sistema solar, del que formamaos
parte, Es decir, gran parte de nnestro cuerpo estuva en el inte-
rior de alguna estrella. (Somos polvo de estrellas!

(ada una de las bellisimas estructuras que llamamos nebulo-
s planetarias ¢s el conjunto de una esirella muy calignte ro- |
deada por una envolvente en expansion. Esta combinacion se
da of Final de la vida de algunas estrellas como €l Sol, y dura un
tiempo breve. En otras palabras, ¢s el antiguo nacleo de una
estrella parecida al Sol rodeado de una nube de gas que se algja
lentameile

£1 antiguo nucleo que ahor es una estrella muy compacia,
casi uia enana blanca, esta en el centro de la nebulosa planeta
ria, Por lener ufia températura elevada en la superficie, emite
radiacion de alta energia, la cual s capturada por los dtomos Ir
Je 1o envalvente: Estos dtomos se ionizan y ¢xcitan y, cuando
| regresan a su estado de menor energla, emilen radiacion. |4
NMientras la estrella central emita radiacion de alta energia, los
stomos de la envolvente continuardn capturdndola; se repetira
¢l proveso y el gas que rodea a la estrella se vera brillante,

Nos hemos retrasado en describir las nebulosas planetarias
| plies creimos necesario presentar un conjunto de antecedentes
sobre lus observaciones v sobre las estrellas en peneral. Ahora
ha llegado ¢l momento de presentar las nebulosas planetarias 1

|
|

on mucho mayor detalle, Describiremos como se llega 4 esta
fase, y cdmo lermina la misma. Tambicn daremos detalles so-
bre las partes que la gonfiguran: la estrella y la envolvente (fi-
gara ).
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LAS GIGANTES ROJAR

Prescribiremos primero lus etapas por las que transita la estree
la que va a dar lugar a este bello fendmena.

Las etapas finales de estrellas como el Sol comienzar cusn-
do se les agola el hidrogeno en el centro. El Sol, como bemos.
descrito, lleva 4600 millones de afos ¢n practicamente las mid

mas condiciones que lag actuales. Se espera que dentro de

6 300 millones de anos haya consumide todo el hidrdgeno en’
el nicleo; lo que hard que éste se contraiga provocanda (L

las capas pxternas se hinchen hasta convertirse en una estrelly
supergigante roja, Mientras consume su hidrogeno en el centro,
se calientan las capas que rodean al nicleo. Cuando se agota el
combustible central la estrella obtiene su energia del quemado
de hidrdgeno en un cascaron en torno al nicleo. La etapa de:
transtormacion hasta convertirse en supergigante roja durg

1300 millones de afios. Cuando el So| sea una estrella supergi-

gante rofa tendrd un tamafio 170 veces mayor que el actual v

un brille: 2300 veces superior. La estrella supergigante alcanza-

ra el tamano de la orbita de Mercurio. Mis adelante describire-

mos el [Uture del sistema solar.

Llega un momento en que el micleo de la supergigante se
ha calentado tanto que se inicia la transformacion del helie en
elementos mas pesados, produtiéndose carbono; a su vez, par-
e del nuevo carbono se convierte en oxigeno al fusionarse con
helio. El inicio de esta transformacion marca otro cambio en el
astro. Se detiene la expansién de la estrella, la cual se contrae a
otra fase de quemado de combustible en el centro; mientras
tanto es una estrella gigante amarilla de tamanio 10 veces el ac:
tual y de luminosidad 40 veces la del Sol, Esta etapa es breve:
en realidad, la vida del Sol estara cerca del fin.

Para comprender el motive por el cual las estrellas de una
masa solar se inflan para convertirse en estrella su pergigante
roja puedes usar una secadora de pelo:de dos velocidades y
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un globo ligeramente inflado, Enciende la secadora en la pre-
yiom baja, de tal manera que el aire salga hacia arriba, caloga
ol plobo en la salida del chorro de aire; no muevas la secadora.
Il globo quedard suspendido, Ahora aumenta la presion del
aire; nolaras que el globo se eleva y permanece flotando.
( iando sumenta la presion de la secadora ¢l globo se cleva, al
vencer éste a ln fuerza de gravedad. Igualmente, el Sol aumen-
(e de tamaiio, ya que su presion interna es mayor que la
hierza de gravedad,

TARA TERMINAR UNA ESTRELLA PULSANTE

Al agotar €l helio en el centro, 120 millones de anos mas tarde,
¢l astro habra de expandirse una vez mis, llegard aalcanzar un
lamano 200 veces mayor y luminosidades hasta 5000 veces
mids intensas que el Sol actual. Asly dentro de 7800 millones de
anios el Sol seri de mayor tamano que la orbita de Mercurio y
Venus,

L'na vez que las estrellas han consumida su combustible en
el centro, cuando han agotado tanto el hidrogeno como el he
lio, todavia les es posible realizar transformaciones nucleares.
Aungue su ntcleo, ahora de carbono y oxigeno, no alcanza Ja
temperalura para reacciones nucleares; ¢stas continian ocu-
rriendo en cascarones alrededor del centro; en uno se transfor-
ma el helio y en olro, mds externo, se transforme ¢l hidrogeno,
La etapa de fusion del helio en un cascaron ocurre de manera
irregular v por consiguiente la estrella tiene pulsos. Tis decir,
aumenta y disminuye su tamano.

Si te regresas al experimento de la secadora de pelo, recor-
dards que al aumentar la presion el globo sube y al disminuirla
desciende. Bl aumento y disminucién de tamano de una gstre
lla que pulse se observa desde la Tierra como un aumento y
una disminucion de brillo, ya que aumenta y disminuye la can-
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tidad de luz que eémite. En general, a mayor temperatura supers
ficial ¥ a mayor tamano corresponde una estrella mas brillonte

Durante las etapas de supergigante, la estrella estard pers
diendoe masa en el espacio en forma de viento a un ritmey muyl
acelerado. La pérdida de masa sera mayor duranle la etapa de
pulsos, cuando la variacién es muy intensa, Bl material expuls
sado se aleja de la estrelta v ya nunca regresa a formar parle de
la misma.

ExvioivENTES. FL MOMENTO CLAVE

ks de sorprender gue una estrella coman como el Sol se con-
vierta én un niclea estelar; despojado de sus capas superiores,
rodeado de una majéstuosa enyolvente colorida.

Cuando una estrella semejante al 5ol se convierte por se-
gunda ocasion en supergigante roja, con un tadio igual a 200
veces ol radio del astro que le daorgen, la atraccion en la su-
perficie disminuye 40 000 veces. Fsto se debe a que la fuerza de
gravedad disminuye como el cuadrado de la distancia. 5i algo
pesaba 40000 gramuos. o casi 40 kilos, en la superficie de la os-
trella solar; solo pesard un gramo en la superficie de la super-
gigante.

Lo anterior significa que es mds fitcll que se eyaporen las
estrellas supergiganies rojas que las estrellas del tamano del
Sol, y por lo tanto sus vientos se hacen muy eficientes; tanto
gue despejan al nicleo de su envolvente.

Los astros se mantienen unidos por la fuerza de gravedad.
Cuando alguna de sus partes supera Cierta velocidad, se puede
escapar, Pira que una sonda espacial terrestre logre llegar al
espacio exterior es necesario que sea lanzada a velocidades ma-
vores de 40 300 kildmetros por hora (11.2 kilometros por se-
gundo); 4 esta velocidad se le conoce como velocidad de escape;
lo mismo sucede con las particulas mas calientes de nugstra at-
mosfera que alcanszan esta velocidad. Un ejempla de lo que sa-
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cederia sila velocidad de escape fuera mucho menor seria la
[ Uina, la cual no Gene atmdstera porque todos sus gases ven
cieron la velocidud de escape, quealla es mucho menor que en
la Tierra, de tan s6lo 8600 kildmetros por hora (2.4 Kilometros
por segundo).

LA COMBINACION TRRFECTA

Cuando las estrellas se despojan de su atmdstera arrojindola al
Uspacio, hay una fase en la que las estrellas centrales estan muy
culientes v la nube de gas que lanzo la estrella estd todavia pro-
vima a ésta: os cuando se convierten en nebulosas planetarias,
listo es, al mismo tiempa que el antiguo nicleo de la estrella se
convierte en un astro muy caliente, la envolvents en EXPANSION
todavia se encuentra cercana a la estrella, Como describiremos
4 conlinuacion, esla erapa es breve, pues tanto la estrella cen-
ital como la mube que la rodea se modifican en tiempos rela-
tivamente cortos, Dado que las estrellas como el Sol son tan
numerasas, alcanzamesa ver ana muesira considerable de ne-
hulogas planetarias,

Aungue la estrella ya no produce reacciones termonucles-
res, su nitcleo esta muy caliente, por lo gue todavia tiene mu-
cha energia interna que la hace brillar. Después de fa segunda
peasidn e que se convierte en supergigante roja, s separa de
st exterior, disminuye:-de tamafio y su radio se reduce de 100
veces el ridio del Sol, hasta aleanzar el tamafio del radio de la
Tierra, Durante esta transicion la superficie se calienta hasta
que de manera gradual alcanza una temperatura en su superfi-
cie superior a los 30 000 °C. En estas condiciones emite luz ul:
iravioleta, Esta luz ioniza los gases de la envolvente cercana de
manera que la hace brillar. Justamente, estos gases que forma-
ron la dntigua atmoslera de la estrella son la nebulosa planeta-
rin, Fstos extraordinarios objetos se ven con un telescopio pe-
quefio como esmeraldas difusas en el clelo, y con imdgenes
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tomadas con felescopios MAyores, Como majestiuosis nubes de
colares brillantes.

Los componentes mas notables de las nebulosas planeta
vias son la estrella central y la énvolvente. (La combinacion
perfecta ocurre cnando el antigto niicleo estelar convertido en
estrella emite suficiente radiacibn para manitener brillante su
envolvente! (figura v.2).

EXPANSION DE LA ENVOLVENTE

Hemos puesto mucha atencion a la cstrella precursord de la ne-
hulosa planetaria. Ahora ¢s momento de ocuparnos de la envol-
vente. Bsta se separa de la estrella quelaa trojo, desplazandose
por &l medio interestelar a una velocidad promedio de 30000
kilometros por hora (22 kilometros par segundo). La veloci-
dad se mide por medio del efecto Doppler de fa haz.

En casi todos los casos, al descomponer laluz dé las nebu-
losas planctarias mediante un prisma ¥ formar su espectro, se
puede apreciar que son dos los componentes de cada color
particular en el que emite la nebulosa, Una de gsos componen:
tes corresponde a la parte de la nebulasa que s¢ aleja de nos-
otros yotra a la que se acerca. Fn realidud, ambas partes se ale-

= T
El efecto Doppler

Recordemos gue el efecto Doppler de la luz hace que gty 52
abserye mas rojs o masazul, dependiendo sl la fuente e alzja
o acerca al ohseruador La expresian que deseriba el electo Dop-
pler @s Ak/a= vic, En esta relacien, v as la velocidad an Tar que
la fuente se aterca o se aleja del obsarvadar; ¢ es la velocidad
de fa luz A es 1a longitud de onda que veriamos €n 1eposo, ¥
Al o5 ] dasplazamiento en longitud de onda que so ohiserva,
Asl, a mayar velocidad, v, corresponden mayores desplaza
mientos dal colar Ak

Pussto que © 85 muy grande, nasoiros o observamos el
|_|E-f|ztm Doppler te la luz en nuestra experiencia cotidiana, _1
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jan de |n estrella central, perd una de ellas viene hacia nosotros
y otra se aleja, por lo que se aprecia el movimiento de los puses
que se acercan y los que se alejan de nosotros. Fin general se
observan movimientos de expansion de 54000 a 180000 kilo-
imetros pot hora (15 a 50 kildmetros por segundo), aungue en
algunas nebulosas planetarias se alcanzan a medir expansiones
mayores de 360 000 kilomeiras por hora (100 kilémetros por
gegundo) (figura v.a).

Otra manera de medir 1a velocidad de expansian de lane-
bulosa planetaria es tomar dos fotografias del objeto con vi-
tios afios de separacion. En la segunda imagen [ nebulosa se
verd mis grande porque se ha expandido. Fin general es nece:
sario esperar muchos afos para lograr percibir este efecto, por-
que aungue la velocidad de expansién es altisima, los ubjetos
s¢ encucniran 4 ¢normes distancias. Solamente s¢ ha medido
la expansion de aquellas nebulosas que eslin relativamente
cercanas ¥ que se expunden a alta velocidad. Esta medicion de
la expansion lateral de las nebulosas se ha lograde con los te-
lescopios Opticos y de radio, que tienen muy alta calidad de
imagen.

Par cierto, como describivemnos mas adelante, este movi-
mriento luteral acoplado al movimienta en fa direccidn del ob-
servador sirve para determinar i distancia a la que se encuen-
tra ¢l objeto.

Una vez que se separa de la estrella, la envolvente de la pla-
setatia continta expandiéndose hasta que eventualmente se
diluye y se confunde totalmente con el medio que esta entre
las estrellas. Al mismo tiempo, la estrella se habri enfriado ¥
perderd brillo, por lo que no podrd mantener ionizado el gas
que se aleja, La fase de nebulosa planetaria habra terminado.
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BL TAMANG DE LAS NEBULOSAS

Otro dato de gran interés es el tamano de las nebulosas. Como
sucede frecuentemente en astronomia, nuestra determinacion
del tamano de los objelos depende de la distancia a la que s¢
encuentran, ¥ esta Gltima cantidad ¢s muy dificil ¢ incierta de
medir.

Mediante las fotogralias se conoce el tamafio angular de las
nebulosas; st aderis se conociera la distancia a la que se en-
cuentra cada una, podrian aplicarse directamente las leves de
la trigonamelria para delerminar su lamano. Por éjemplo, una
de las nebulosas mils cercanas es la de la [élice y es de fa que
MEjar s¢ conoce su estructura. Por otros elementos sabemaos
que se encnentra a 210 pirsecs (685 afios luz) de distincia res-
pecto del sistema solar; la regidn interna tiene un radio de (.15
parsecs (0.57 afios luz) v la externa de (.61 parsecs (dos afios
luz). Es un bellisimo objeto que semeja una gruesa rueda alre-
dedor de la estrella central; la rueda estd constituida poOr un
canunto de aproximadamente 20 000 nubes muy densas, que
semejan cometas cuyas “cabezas” ostan dirigidas hacla el cen-
tro de la estructura y las “colas” de los mismos apuntan hacia
atuera. Cada una de estas pequenas estructuras alargadas tiene
una extensicn de 70000 veres Ia distancia de la Tierra al Sol.

Los tamatos medidas de las nebulosas planetarias son di-
VeTsos. |as mas compaclas y jovenes que se conocen son de 30
millones de kilometres (apenas 2000 veces el radio de Ty drbita
de la Tierra), y las de mayor cxtension y mds anliguas tiencn
hasta 10 billones de kilometros tes decir son 300 veces mayores).

Los tamanos que senalamos estan determinados tanlo por
la naturaleza misma de los objetos como por nuestra capaci-
dad para reconocerlos. En el caso de objetos muy jovenes y pe-
quenos, la estrella no ha alcanzadd temperaturas suficien
lemente altas para hacer brillar el pas, por lo que no podemos
reconucerlos 4 gran distancia, En el caso de objetos muy exten-
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lonizacion y excitacian de los Atamaos

En la Tierra los atomos suelen estin neutros, v contienen igual
numero de protanes y electranes. En cambio, en las estrallas y
en las nebulosas planetarias sdtdn lonizados, lo que significa
e los electrones se separan de lot nocless,

Cuanda loselectrones de las nobulezas se "recambinan”
con los nicleos, se-emite radiacton eleckraomaanetica que nas
permite verlos,

A s vez, les atomes pueden encontrarse ¢n un estado de
minims-energla lestade base), gue &5 cuando los éloctrones s
tan mas cerca del nicles, o can mayor anergia (excitadod) §
que corresponden a los casos en los que log aloctrores astan
asalejadaos, Las transiciones entre estos eslados requigren
mrergia, para gque €l gtomo s exclte, o por lo centraria libe-
ran ésta para llegar a un estade de menor excitaciin

Cuanda |os eiectrones estan desprendidos se dice que el
EramG B janizads, duando los ehectrones estan lgados, pero
lejos del nucleo se les:denomina Stomos excitados.

didos, estos se han transformacdo en objetos tan tenues y dé
biles que es muy dificil identificarlos como nebulosas brillan-
res. 5in embargo, ambos limites de tamafo se estin superando,
pues cada vez contamos con mejores medios para identificir
las nebulosay planetariag,

Por su parte, la gran mavoria de las nchulosas planetarias
gue estan en otras galaxias se ven apenas como puntos de lue,
par estar tan alejadas de nosotros.

LAS WEBULOSAS PLANETARIAS BRILLAN

Log gaces de la nebulosa brillan porque absorben la luz ultra-
vinleta que emana de la estrella central, La luz ultravioleta io-
niza sus atomos, arrancandoles sus electrones: Cuando éstog se
recombingn con los alomos de la nebulosa, emilen luz
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de suselectrones al absorber radiacion ultravioleta no perma-
necen ionizados, sino que capturan olro electron, y para ello es
necesario gue pierdan energia, lo que logran emitiendo luz. s
decir, la envolvente de una nebulose planctaria brilla porgue
emile radiacion,

Los itomos de hidrogeno son los que dominan el estado de
estus nebulosas. Este clemento requiere luz uliravioleta de alta
energiit para ionizarse, Cada uno de los elementos necesita di
ferente cuergia para lograrlo. Por ejemplo, los dtomos de helio
son los que requieren mayor energia; en cambio, los de otras
sustancias como ¢l exigeno o el nitrdgeno se pueden ionizar
con radiacion de la misma energfa con la que se ioniza el hi-
driageno,

Adicionalmente, debido a los movimientos de los dtomos ¥
de los electrones hay choques entre ellos; lo gue produce que
se exciten log dtomos. Una vez excitados, estos dtomos ticnen
la posibilidad de regresar a su estado base emitiendo luz tam-
bién en colores muy especificos.

F'n la envolvente hay dlomos que estdn jonizados y hay
otros que estan ricutros aunqgue excitados. En realidad se trata
de un proceso dinamico de intercambio continuo de energia,
Porun lado, los gases absorben energia ultravioleta de las estre-
llas, por lo que se jonizan y excitan, pero a continuacion cap-
turan otros electrones que se les acercan y pierden energiz
eritiendo luz. Tl efecto neto és que la luz ultravioleta que emi-
te la estrella se transforma en luz de otros colores que emanan
de los gases de la nebulosa. Lo interesante de estos procesos e
que la luz que emiten los gases de las nebulosas ¢s en colores
muy precisos y particulares. La lux verde caracteristica de las
nebulosas planetarias se debe al oxigeno, y la roja al hidrageno
v nitrogeno. Estas nebulosas también emiten radiacion de otros:
colores que corresponden a diferentes elementos; como hello,
azufre, argon y carbono.
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Sin embargo, estos gases lonizados que se han desprendida

El elemento mds abundante en la naturaleza es ol hidro-
genay y en las nebulesas planerarias los condiciones de este
elemento son las que determinan el estado del resto de los ga-
ses. Cuando la envolvente absotbe la radiacion ultravioleta, se
1omiza el hidrogeno, que al recombinarse produce energia en
longitudes de onda particulares. De hecho, a cada elemento
corresponde una coleccidn de luces de longitudes de onda es-
pecilicas, como si fueran las huellas digitales de los elementas.
Par los estudios realizados en laboratorios terrestres conoce-
mos las huellas de los distintos elementos quimicos, lo que
permite identificar cada uno de ellos: Bl hidrdgeno produce
luces de distintos colores, como el violeta, el aguamarina y ¢l
rojo. La luz roja es la mds brillante, y por lo tanto es la que po-
demos fotografiar mejor con las camaras electronicas que se
instalan en log telescopios. El oxigeno doblemente ionizado
emite luz verde, caracteristica de las nebulosas planetarias; ge-
neralmente esta luz la producen Ins gases cercanos a la estrella
central, En esa mismia zona se encuentra el helio ionizado: éste
produce luz de varios colores, v li mas intensa es amarilla.
Tanto las luces del oxigeno como las del helio se localizan cer-
ca de la estrelld porque corresponden al gas de helio ionizado
y al de oxigeno doblemente ionizado, que requieren luz ultra
vieleta de mucha energla. Esta luz la capturan cerca de 14 es-
trella, mientras que en lugares mas externos no hay energta
disponible para mantenerlos en ese estado, ya que fue captura-
da en lus regiones interiores.

Ho general, los gasey que réquieren mds energla se encuen-
lran més concentrados en el centra, y los que requisren menos
cnergld se encuentran en la periferia; fambicén sabemos gue en
las partes externas, donde no alcanza a legar la luz ultraviolets,
se encuentra ¢l gas mis frio, por lo que estd neutro y tambicn
en forma de moléculas. Todos estos datos se obtienen de fo-
togratias en los diversos colores que dejan pasar la luz caragte
ristica de las diferentes transiciones de los distintos elementos.
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Los astrénomos emplean filtros de varios colores para destacar
la-emisidén de los distintos elementos, asi como para resaltar las
muiltiples envalventes (Bgura vi4).

La COMPOSICION DE LOS GASES

Como hemos dicho, en ¢l interior de las estrellas que van a dar
lugar a nebulosas planetirias se ha formado nuevo helio, nitro-
geno, carbono y oxigeno gue no existia anteriormente. Gran
parte de este material permanecera en las capas centrales vy no
escapara, sino que pasird a formar parte de la pequeiia estrella
que se convertivg en enana blanca.

Es interesanfe notar que las capas externas de las estrellas
Ao participaron de la combustion nuclean, por lo que mauntie-
nen la misma composicion quimica de la nube que les dio ari-
gen. La atmosfera que se pierde y forma la nebulosa planetariy
estd formada de gases que prdcticamente no se modificaron
desde que se formd la estrells imcalmente. Apenas una pegue-
e Iraccion de los nuevos elementos recientemente creados lo-
gra escapar al espacio interestelan Por esta razim ha resultade
de gran interés establecer lu composicién quimica del gas de
lus nebulosas planetarins, pues son muy brillantey ¥ la determmi-
nacian es relativamente directa y confiuble. n principio pode-
mos decir que los gases de las nebulosas guardan la memoria
de los gases de los que se forma Ja estrella Gue les dio arigei.

Tsto es una simplificacion del problema porque, como he
mes explicado, en realidad las nebulosas llegan a mastrar mo-
dificaciones ligeras sobre [0/ que creemos que es &l material ori-
ginal. Lstas modificaciones se manificstan en diferencias en la
proparcion de helio, nittégeno y carbono. Ello es posible por-
que durante las etapas tardizg de la supergigante roja, el Gltimo
medio millon de anos, cuando la estrella praduce elementos
como el carbeno y el nilrdgena se establece un mecanismo (ue
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extrae elementos del puiclea y los conduce o la superficie; don-
de ¢l material mas externg es expulsado en forma de viento. Al
cabo de 100000 anos, la estrells ya perdio todo el material po-
sible, ya que a peésar de la enorme temperatura de sus gases, la
gravedad del antiguo nicleo estelar impide que se continie
evaporanda la estrella.

En otras palabras, si medimos la composicion quimica del
medin interestelar y la comparamos can la del Sol, podemos
estimar si el material del que se farma la estrella original estu-
vo sujely a mids o menos pasos por el interior de yarias geners
ciongs de estrellas. 51 tiene mayor proporcion de elementos
quimicos como ¢l oxigeno, azufre y argan, es que el gas de la
estrelly madre se formé despues de las que tienen mener cant
dad de estos elementos, pues le antecedio un niimero menor de
generaciones estelares. Este es uno de los datos que poseen los
astronomos para reconsiruir la evolucién guimica del universo,

En muchos casos resulta mas ficil observar la nebulosa bri-
llante y espectacular que la estrella centeal, por ser mas débil
Por 1o tanto, a partir de |2 envolvente de una nebulosa planeta-
ria se puede estimar el tipo de radiacion que emite la estrella
central, ya que, como hemos explicado, gran parte de ésta es
atrapada por la envolvente y reemitida, producicndo los her-
mosos colares que la caracterizan, A partir de la luz de los dis-
tintos elementos podemos determinar la proporcion de cada
una en el gas que lo emite, Asi determinamos la compasicion
quimica de los gases que forman la nebulosa planctaria.

Las observaciones se complementan con modelos numéri-
cos de la estructura de jopizacion de las planetarias. A partir
de los elementos que conoce, 2l investigador propone como
piensa que es |a estrella central y la nebulosa, ¥ mediante mo-
delos numeéricas calcula como seria la emision de la envolven-
le. Compara sus resultados con las observaciones y ajusta los
datos de las propiedades de la esirella v de la nebulosa hasta
que los cileulos de la computadara coinclden con las observa-
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Modelos numéricas

En muthas reas de| conocimienta se aplican lon Hamadot ma-
delos numéricos para resolver un conjunto de ecuaciones sin
solucian algebraica directa mediarite el calculu de datos-en
Cada punto. Este es posible gracias al extrsardinario erecimiern-
To.de computadoras cada vez mais veloees ¥ que permiten re-
sojver mayor numero de ecuacisnes de gran complefidad.

clones de [as luces de la envolvente y ¢l resto de las caructeris-
ticas que se observan. Asi, el investigador na sélo conoce lag
propiedacdes del gas brillante que rodea a la estrella, sino que
también encuentra otras earacteristicas como pueden ser las
propiedades de la estrella, ya que se requiere que ésta tenga la
temperatura capaz de producir suficiente onergia para explicar

la emision de la envolvente. De esta manera se obliene informa-

cion detallada sobre la emision de la estrella central v del com-
portamiento de los gases que la rodean; su temperatura, densi-
dad y compesicion quimica. Por supuesto que la veracidid de
los resultados depende de las hipotesis que se proponen. Sl el
modelo matemético es incorrecto (es decir, si las ecuaciones
novson las aprepiadag), los resultades también lo serdn.

FORMAS LXTRAORDINARIAS

Aungue s¢ reconoge que las formas de las nebulosas son muy
variadas, los astronomos han tratado de clasificarlas porsu
apariencia, en suy intentos de entender los mecanismos gue
originan las nebulosas planetarias.

No'es facil agruparlas en unas cuantas clases, por lo que
diferentes astrénomos han propueste distintas clasificaciones,
con la complicacién de que conforme se obtietien mis Irndge-
nes se descubren mas detalles interesantes. En primera instan-
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Cla se describen las formas globales, Podemos sefialar que las
distintas estructuras se encuentran tanto en nebulosas planeta-
rls muy jovenes como muy antiguas, por lo que se cree que
sus rasgos permanecen durante miles de afos, e manera re-
lutivamente simple se pueden agrupar en esféricas, elipsoida-
les, bipolares y multipolares: las describiremos a continuacion.
[y necesario hacer notar que ademds de lae configuraciones
generules se presentan detalles adicionales. Por ejemplo, exis-
ten objetos que presentan nuboesidades en lados opuestos de la
estrella central, a los que se-denomina con simetria de punto.
También se ha encontrado que las capas de la nebulosa plane-
taria pueden ser multiples, y en diversos casos, que distintas
partes de la nebulosa corresponden a diferente clasificacion,
Pero lo mas interesante no ¢s dasificarlas sino enlender los me-
canismos que han dado origen a las distinlay formas (figura vs).

Farmas esféricas

Frpezaremos por los objetos redondas, Algunos de ellos se ven
comea cuerpos complelos y lenos, pero otros se observan hue-
cos y brillantes solamente-en los bordes, como anillos. Treinta y
sels por ciento de las nebulosas planetarias tienen formas esfé-
ricas donde se notan varios unillos concéntricos del material
eyectado. En general se trata de estructuras esféricas, pero nos-
atros las vemos como anillos por un efecto de proyeceldn. 5 ob-
servamaos pompas de jaban notaremos que se ven coma circulos
con algunos brillos. El efecto es mids notable si observamos sus
sombrias; yemos mis sombreados los bordes, como circulos de
sombra, en lugar de ver igualmente sombreado Lodo el efrculo.

Estas formas se explican si la estrella lanzé un conjunto de
material al mismo Uempo vy en todis direcciones; ésie con-
servaria esa forma como si fuera precisamente una pompa de
{abén (figura vis).
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Formuas elipticas

Treinta y dos por ciento de los objetos presentan configura-
ciones oviladas. Tislas figuras representan un cambio leve so-
bre las anteriores, pues en realidad se trata de estructuras sim-
ples relativamente alargadas. Posiblemente lus estrellas que leg
dieron origen tuvieron una ligera asimelria por las polos, por
lo que lanzaran el material a mayor velocidad en algunas di-
recciones (figura v.7).

Formas bipolares

Es el nombre que reciben las configuraciones alargadas en dos
direcciones opuestas, Ocurren en 32% de los casos. Algunas
nebulosas planetarias tienen una forma relativamente cilindei-
€4, MIentras que otras aparecen con la clntura muy marcads; a
las primeras se les denomina de maripasa y a las segundas de
retoj de arena. Hay algunas nebulosas bipolares que son muy
anchas y otras que son muy alargadas (figuet v.a),

Las tormas bipolares son mds dificiles de explicar, v de he-
cho hay mucha discasion en cuanto a la naturaleza del fone-
meno que les da origen, pues son varios los procesos que se
pueden imaginar para haber formado estos abjetos. Dada Ja
[recuencia con que se presentan formas bipolares en gran va-
ricdad de astros, se ha dedicado éslierzo o lratar de entender
Ia causa de estas formas, Mencionaremos agui diversas posi-
bles explicaciones y u continuacion describiremos algunas con
mas delalle. Fn general se considera que esta configuracion bi-
polar es el resultado de al menos dos fases distintas de pérdida
de masa. Fn un caso se (rata douna estrella en rotacion, yen
ofro se trata de una estrella doble.

A menudo se descubre que en la parte central hay un astro
rodeado de material denso y frio, en forma de cinturdn, que 5¢
observa por medio de las moléculas del gas que ahi se encuen-
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tran. Ash, aunque la estrella central arroje gases en todes direc-
Clones, este cinturon limita Taexpansion de ese material por el
ecuador y solo permile el movimiento por los polos. La pre-
sencia de cinturones o ‘donas” se interpreta como &l resultudo
de una primera fase de pérdida de masa, que ocurrid por el
ccuador. En las fases posleriores, la materia arrojada sélo pue-
de salir por los agujeros de la dona, ya que en las dirccciones
ecuatoriales la dona se lo impide:

Las estructuras en lorma de dona pueden tener origenes
variados. Uno proviene de la alta rotacion estelar. Cuando lus
estrellas supergigantes lanzan material al espacio suele ser en
todas directiones; sin embargy, adquiere una forma aplanada
porque las estrellas giran. Imagina una bailarina de falda am-
plia: cuando da vueltas, su falda se levanri v se aplana. Similar-
mente, cuando la estrella estd en su mdxima extension, los ga-
ses en ¢l ecuador pueden escapar muy facilmente debido al
giro de la estrella. Una vez separados de la estrells, ésta se en-
cuentra rodeada de un cinturdén de materia eyectada que se
encuentra en el mismo plano que ¢l ccuador de laestrella, En
¢l lanzamiento posterior de material por parte de la estrella,
lus gases que salen por el ecvador se encuentran con un abs
ldculo, mientras que los que salen en las otras divecciones pue-
ien viajar libremente. En el caso de las estrellas con alia veloci-
dad de rotacion, éste seria ¢l metanismo para formar pebulosas
bipolares. Hay indicaciones adicionales que hacen pensar que
son las estrellas de mayor masa las que dan lugar preferente-
ments a nebulosas bipolares.

Sin embargo, algunas de las nebulosas planetarias tienen
lurmas tan alargadas que no es postble explicarlas de esta ma-
nerd, 5e ha propueste la posibilidad de que la estrella, a seme-
fanza del Sol, lenga campos magnéticos. llstos campos, asocia-
dos-a la rotacion de la estrella, podrian favarecer que una vez
desprendida la estrella de su cinturdn ecuatorial, la pérdida de
material de la estrella se canalice por lus regiones polares. Da-
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rian lugar a estructuras muy extendidas en las direcciones del
polo y muy reducidas en lns direcciones del eciador. Solo en

Unas cuantos casos se ha logrado medir la presencia de cams
pos magneticos, en las donas y en las estrellas centrales de ne-
bulosas planetarias. Es de su ponerse que su presencia influye
en las estructuras de las envolventes, Como hermos explicadan,
los atomes estdn ionizados; en este caso, los micleos tienen
carga positiva, y los electrones, negativa. Los campos magnéti-
cos actan sobre las particulas cargadas eléctricamente, des-
vidndolas de sus trayectorias (figura v.9).

Otra posible explicacion de una estructurd de dond alrede-
dor de la estrelly es la présencia de una estrella companers. En
esle caso se trataria de up sistema doble o binario, en el que:
una de las estrellas le pasa material a otra; oste material se lo-
caliza en el plano de giro del sistenta y du lagar a que la estrella
que recibe el material se encuentre rodeada de un anillo apla-
nado (un disco con un agojero central rudeando a la estrella).
Esta combinacién puede producir lanzamienta de material
par los palos. La configuracién de una estrella central rodeada por
un disco en rolacion se da en varias ctapas de 1a vida de |y es-
trellas v en muchos casos ocurre el lanzaniiento de materia en
chiorros muy angostos a grandes distuncias.

Posiblemente las nebulosas planetarias alargaday provie-
nen de diversos origenes, tanto de estrellas en rotacion como
de sistemas de estrellas dobles. Para explicar algunas formas
particularmente complejas se recurre a la elaboracion de mo-
delos. Como vimos, un modelg ¢5 una explicacion simple, de
unas cuantos pasos, para entender lo que se observa: Un ma-
delo suele incluin calculos, En estos casos los modelos matetih:
ticos se construyen para reépresenlar una pireja de estrellas
cercanas entre 1, o una estrella sencilla en rotacion con campos
magnéticos, 0 donde se combinen ambas complicaciones, una
pareja de estrellas con camipos magnéticos intensos.

Velviendo al tema de los flujos bipolares, éstos aparecen de
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distintos colores. En ocasiones, en los extremos de los chorros
de color verde aparecen filos rojos; esto se debe a que el gas
que los produce se-encuentra en distinto estado de ionizacion,
Lomo vimos antes, el oxigeno produce el color verde, y el hi-
drogeno y nitrdgeno, ¢l rojo. Los chorros empujan la materis
por la que avanzan y la luminan. Ly materia distants de los
chorros es parte de la misma estrella que emergié como viento
estelar en una etapa previa de su evolucion.

Formas mudtipolares y com simetria de pusto

Ademas de las formas simples que hemos descrito hay algunas
nebulosas en lis gue se observan varios pares de extensiones.
A éstas se les lama maltipolares. 1a explicacion que se pro-
pone para estas formaciones tan complejas es que se trata de
uny estrella doble que estéd recorriendo vna Orbita, alrededor
de su pareja, y en la que su eje de rotacion cabeces (4 este mo-
vimiento se le llama precesion) v que ademas ha tenido dife-
rentes episodios de perdida de masa. Asi, al lanzar e material
preferentemente por los polos; éstos ya estan desalineados
del lanzamienio anterior, Io gue da lugar o estructuras “mul-
tipolares” (figuras v.10 y vii1), En este mismao grupo de objetos
podemos incluir los que muestran estructuras que Lienen si-
metria alrededor de la estrella. Frecuentemente se trata de nu-
dos de material que aparecen directamente opuestos entre & y
en vcasiones dan logar a nebulosas en forma de la letea § (figu-
Fa V2

EXPUrsioNes MUTTIPLES

A partir de las observaciones de las estructuras de las nebulo-
sas s¢ deduce que Ja eyeccion de materia de las nebulosas pla:
netarias en realidad ocurre en tiempos largos, y ¢n algunos ca-
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so sucede en forma de multiples episodios de pérdida intensa;
Peroy podemos simplilicar este ésquema hactendo una generi
lizacién. Cuando la estrella es una supergigante roja y. durante
parte de su eyolucion posterior, pierde gran cantidad ds mates
ral por medio de vientos suaves y continuos; posteriormente,
cuando ya son de menor tamao, la pérdida de masa ocurre en
menor escala, pero a mayor velocidad.

La perdida de maleria a alta velocidad ocurre en muchas
estrellas centrales de las nebulosas planetarias. Fo buena parte
de estas estrellas, que han reducido va su tamaiio, se obsetva
que continnan lanzando viento, v por lo tanto perdiendo masa,
lista perdida es menos cficiente pero mucho mis violenta,
pues, coma hemos descrito anteriormente, la velocidad de es-
cape es mucho mayor. Esto significa que este material que
escapa a gran velocidad wa a impactarse con el material lan-
zado anleriormente y que se aleja mas lentamente. En las en-
volventes hay material chocado, como a continuacion expli-
caremos,

Parte de las estructuras de las nebulosas se puede explicar
como una sucesion de vienlos que expulsd la cstrella central
en distintos tiempos, Otras estructuras requieren adicional-
mente de expulsiones supersonicas; es decir, frentes de choque,
para explicarlas (figura v.13),

Oneluis de chague

Cuando dejamos caer golas en ¢l agua de un estanque quiclo,
s¢ lorman cfrculos concéniricos que avanzan a partir de fa z0-
na de contacte; 1 este efecto e le conoce tomo movimiento
ondulatorio. Si llueve, se forman anillos en torno de cada g0l
estos circulos se atraviesan unos a otres a la velocidad de las
ondas en el apua.

En nuestro ejemplo, si un harquito avanza suavemente en
el estanque también produce ondas. Pero si su velocidad es
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mayor que la de propagacion de las ondas, genera una onda en
lormra de proa; a esto se le conoce como onda de choque. En el
caso de los aviones supersonicos se genera una onda en forma
de cono.

[l sonido también se desplaza por medio de ondas, Cuan-
do nosotros hablamos, ¢l aire en torno 4 nuestra boca se com-
prime y estira, Ista perturbacidn avanea por el aire hasta el
oido del escucha, sa timpano oscila v pone a ascilar vellosida-
des que ¢l sistema nervioso interprela como sonida. Cada me-
dio ligne su propia velocidad de propagacion, En el aire ¢l so-
nido se desplaza a 300 metros por segunde. Es decir, cuando
hablamos, el ajre de nuestra boca no se mueve hasta donde
estit el escuchy; es 1a onda que generamos la que se propaga. Si
un objeto se desplaza en el aire 2 mayor velocidad que 1a del
sonido, es decir, a mds de 300 metros por segundo, decimos
que su velocidad es supersonica, ya que viaja mis rapido que el
sonido que produce.

Vamos a suponer que |a estrelld arrojl un viento suave de
velocidad relativamente baja y después une supersdnico; este
ultimo Negara hasta donde esta el primero, 1o comprimird y
parte de esta materia rebotard y se calentard a altisimas tempe-
raturas, Asl, el material muy cercano a las estrellas mis calientes
s¢ puede observar mediante ravos X. Varios de los bellisimos
detalles de las estructuras de las nebulosas planetarias se expli-
can también como el resultado de ondas de choque: Asimismao,
eslos vientos chocados explican las estructuras similares a en-
cajes que se observan en las nebulosas planetarias (figura v.14),

GRANITOS DE ARENA
Hemos mencionado el gas en las nehulosas planetarias; pero

ademnas de gas, en estos objetos hay polvo mezelado con el gas,
Esto lo sabemos por diferentes tipos de observaciones. Lo que
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mas lama la atencion es que se le encuentze en estructuras
comao las nebulosas planetarias, las cuales apenas hace unos
cuantos anos formaban parte de la estrella misma, Asl que el
conslalar la presencia del polve en éstas nos da pistas sobre los
procesos de formacion del polvo.

En las nebulosas planetarias se observa polvo ademds de
gas, Resulta que la estrella calienta ¢l polve, y éste emite radia-
cion infrarroja. Como el polvo que estd en la parte de enfrente
del gas upaca la luz visible, podemos ver su distribucidn por
las sombras que proyecta, y combinado con lits observaciones
en la radiacion infrarroja, se estiman las caracteristicas del pal.
vo. Algunas de las imdgencs més especlaculares de la astrono-
mia son las que presentan estrellas, gas v polvo.

El polvo se forma cuande La estrella supergigante roja emite
su vienlo suave, permitiends que sus particulas se aglomeren.
El wiento de la estrella arrastra el polvo, asi como un rip arrastra
barquitos de papel. El polve, segan su distancia respecto de la
estrella, se encuentra a distintas temperaturas. El més cercano
a la estrella es mis caliente y emite emision infrarrofa, y con-
lurme esta a mayor distancia emite radiacién en el infrarrajo
mids fejuno. Esta emision permite su deteccidn y entender su
distribucidn,

Sin enmibargo, no selamente hay evidencia de polvo en las
nebuloses planetarias, sino que la hay en aquellos objetos que
se convertirdn, ¢n unos cuantos miles de afios, en nebulosas
planglarias: a estos objetos se les llama protonebulosas pla-
netarias o prenebulogas planetarias. Y ahi también s¢ ha en-
contrado que hay gran cantidad de pelvo, Mas atn, en muchas
estrellas supergigantes amarillas se observa luz infrarroja que
sabemaos que proviene de polvo libio, por lo que posiblemente
ésle s¢ Jocalice en anillos o cascarones cercanos rodeando a la
estrella, aun antes de que estas configuraciones se manifiesten
como nebulasas planetarias. La huella del polvo en luz infra-
rroja es una pista para detectar la presencia de estrellas que se
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convertiran en nebulosas planetarias en unes cuantos miles de
4fios.

Como habiamos descrito; el polvo estd constituido por com-
puestos de silicio, vxigeno y carbono, entre otros elementos.
Suponcmos que ¢l polvo se forma a partir de moléculas sim-
ples, que al choear con otras se unen, formando particulas de
mayor lamano, Una vez constituido un granito de polvo, éste
se puede cubrir faciimente por hiclos de otros compuestos mds
ubundantes en el espacio. Tode eso nos hace pensar que es di-
ficil formar polvo. Por olro lado, es posible que ¢l polvo e for
me a partir de la destruccidn de planetas que hayan estado
rodeando la estrella antes de que ésta se hinchara hasta ex-
pulsar sus capas externas (figura vis),

REGRESANDO A LA ESTRELLA CENTHRAL

Una vez que la estrella se desprende de su atmosfera, queda el
nuclen incandescente. En unos cuantos centos de afos pasa,
de¢ ser una estrella enorme con una temperatura modesta de
5000 °C en la superficie, a ser una pequena estrella que alcan-
za temperaturas en la superficie hasta de 150000 °C; es dekir,
hasti 30 veces mayor gue la temperatura inicial, Las estrellas
centrales de fas nebulusas planetarias son las estrellas mas ca-
lientes que s¢ conocen, Comao vimos antes, cuando la estrella
ilcanza une lemperatara en su superficie maver que 30000 *C
vuehve incandescentes los gases de la atmosfera que expulsi.
Esta fase es relativamente breve, pues dura entre 20000 y
70000 anos.

Fn su interion este anliguo nicleo estelar ya esta muy con-
centrado y denso y se transformard en una estrella enana blan-
ci. Independientemente de la masa original, el resultado final
es una estrella de apenas 60% de la masa del Sel. Su contrac-
cion continta hasta que ya no es posible hacerlo mads, pero ya
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tampoco puede Hevar a cabo rescciones termonucleares, s6la
puede irse apagando. En otras palabras, Ia estrella brilla por la
energia acumulada, perdiendo su calor interior. A pesar de ser
una esirella apagadu, la estrella central de una nebulosa plarie-
taria irradia principalmente luz ultraviolety Esta luz viaja por
el espacia hasta toparse con el pas que ls rodea.

Reiterando, en una estrella enana blanca ya 0o se pueden
llevar a cabo reacciones termonucleares y la radiacién de Jg es-
trella proviene de su enfriamiento, Esta pérdida de energia [le-
va a que gradualmente la estrella se transformic en una estrella
clland negra, carente de luz, Sin embargo, ¢l tiempo pars que
€sto ocurra es ennrme, y es mayor que la edad del universe. Tl
enfriamiento es mds lento cuanto menos brillante sea la estre-
lla, por lo que ninguna de las estrellas enanas blancas que se
han formado en toda la Kistoria del universo ha tenido liempo
de llegar al estaclo de enana negra.

Una estrella enana blanca es del tamadio de la 1erra, es de-
¢ir, tendria un radio 100 veces menor que la estrella de [a que
provienc. En la estrella enana blanca la materia esta tan conden-
sads gue una cucharadita de azicar colocada sobre su SUper-
ficie pesaria tanto como un microbas en la Tierra (figira v.16).

La evolucion de la estrelly en ef diggrama H-R

Ahora acudiremos al diagrama | lertzsprung-Russell para ilus-
trat el caso de lag estrellas que dan lugar a las nebulosas plane-
tarias. Esta representacion es un gran apoyo pira describir los
datos observacionales principales de que disponemos de las
esttellas, Recordemos que en este diagrama se grafica el brillo
de una estrella respecto de su color o temperatura. Iin el mis

moy 13 parte superior corresponde 4 estrellas mds brillantes (v
la inferior a las mds débiles), y la parte izquierda a estrellay
mas calientes (y la derecha a estrellas més frias), Por csas mis
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mas razones, las estrellas de thayor tamaiio se ubican en la es-
quina superior derecha (v las de menor tamaiio en la esquiina
inferior izquierda). Asimismo, Ia “secuencia principal” es el si-
tiv donde se localizan las estrellas que estin quemando hidea-
geno en el nicled, Podemos representar ahi las distintas gtapas
por lus que lranscurren las estrellas semejantes al Sol, y en ge-
neral los cambios que le oourren a una estrella desde Gue se
forma hasta que llega a sus etapas finales.

Como hemos dicho repetidamente, las nebulosas planeta-
'las se originan a partir de estrellys que faeron semejantes al
sol. Por lo tanto, al iniciar st vida las progenitoras se encuen-
ltan en la parte media de la secuencia principal. AlH pasan la
Mayor parte de sus vidas, cerca de 11000 millones de afios en
los que en su milcleg se transforma hidrogeno en helio y emat-
glit. Cuando ya agold su hidrageno en el centro se desplaza
lentamente en ef diagrima a l parte superiar derecha, a la fage
de supesgigante roja. Este desplazamiento es lento, pues sigue
transformando hidrdgeno en helio en cascarones en si nte-
Fior, Su expansion (ascenso én el diagrama) se intermumpe por-
{ue inicia el quemado de helio en el centro, por Io gue se con-
trie un poeo y brilla con menos intensidad. Esto corresponde
a una fase en la que tiene un tamaio 10 veces mayor gue el Sol
v un brillo 40 veces el solar. Una vez agotado el helio en of cen-
tro, se vuelve a hinchar hasta alcanzar nn tamaiio 200 yecos el
solar; es dectr, regresa hacia la regidn de las supergigantes, otra
vez en la parte superior del diagrama. Fs uhi donde le ocurre 1o
mayor pérdida de masa v forma la envalyvente. Al perder sus
Capas externas y aumentar su temperalura superficial, la estre-
Il se traglada a la parte izquierda del cliagrama. A medida que
se trinsforma en una enana blanca que no cambia de dimen-
sianes y que se enfria gradualmente, ocupa un lugar en el dia-
frama correspondiente a una estrella muy pequenia

Subre el diagrams H-R marcamos el inicio de [ fase de se-
cuenciu principal del Sol —quie es Ia fase lenta de quemado de
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hidrégeno en ¢l centro—, con (1) y su conclusién, con (2), Asi-
mismo sefalamos ¢l lugar que le corresponde a una gsirella
supergigante roja con (3). Esta posicion s en la parte superior
derecha del diagrama H-R, dande se encuentran las estrellas
mis grandes, mas brillantes v mds frias. Fl quemade deé helio
en €l nieleo se lleva a cabo en la llamada “rama horizontal” in-
dicada con (4), la fase de estrella pulsante, que es cuando pier-
de la mayor parte de su masa, con (5), ¥ su transicion hasta
converlirse en nticleo de nebulosa planetaria, con (6).

Fn este diagrama solo se representa la lemperatura super-
ficial y el brillo, pero faltan datos importantes que se reficren al
Liempo transcurrido en cada etapa. Algunas son bastante pro-
longadas, mientras que otras son sorprendentemente cortas.
Para ayudar a entender la duracion de cstas fases, en el cunadro
V.1 se describe ¢l Uempo que pasa la eslrella en las distintas
etapas (figura v.17).

TIEMPO DE VIDA

Como se puede ver en la tabla, la fase de las nebulosas planeta-
riis e apends und pequera fraccion de la vida de una estrella
coma el Sal. Depende de la presencia de gas abundante cerca
de una estrella calienle que reclentemente se haya desprendide
del mismo. La estrellaestari en esas condiciones durante tiem-
pos breves. Se calcula que este intervalo no es mayor de 100000
anws para las estrellas residuales de menor masa, y de 10000 anos
para las de mayor masa, & su vez, el gas estard alejdndose de la
estrella y por lo tanto brillara cada vez con menos intensidad.
La combinicion por lo tanto ¢s frigil v serd pasajera. Eslo signi

fica que las nebulosas planetarias solo se observan como tales
apenas un intervale que dura entre 30 000 y 70 000 anos. Por
supuesto, esta cifra también depende del lipo de instrumento
con el que se observen. 5i se usa un telescoplo mas potente; o
se aumenta considerablemente el Hempo de observacion, se al-
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Cuavro V1. La historia de una estrella como e Sol,
desde su formactén haste su transformeacion en enana blanca®
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canzan a detectar objeros mas debiles. En fas imdgenes de larga
exposicion se encuentra en algunas nebulosas planetarias que
existe material mas tenue @ mayor distancia de lo gue se cono-
cia previamente y que en ocasiones es la huella de multiples
gyeLciones,

Para una estrella como el §ol, el tiempo transcurrido desde
su formacion hasta su conversion én enana blanca es de 12400
millones de afos, y el lapso en que serd visible como nebulosa
planetaria es de cerca de 50000 anps, lo que representa apenas
1/248000 del tiempo de vida total del Sol: Entonces podemuos
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supomer que por cada nebulosa planclaria que observemos:
existen may de un cuarto de millon de estrellas similares 4l Spl.

MUCHAS ESTRFLLAS TIENIN PARIA

En vcasiones, ly estrelld central de una nebulosa plancturia no
es un objeto aislado, sino que en realidud se trata de una pargja
de esteellas; es decir, la estrella central puede ser doble. Fsle
Caso no es lan dilicil de tmaginar, ya que un gran porcentaje de
las estrellas de nuestra galaxia son binurias; por ejetplo, 6%
de las estrellas come el Sol son sistemas dobles. Ahora bien,
hay una gran variedad de casos de injerés para la evalugcion.

Sus drbilas pueden ser muy extendidas, por lo que cada
una de las estrellas realizard su propia evolucién sin alterar
mayormente a la otra, Puede tratarse de un par de estrelles
donde cada umna se convierte en gigante roja en épocas distin-
g, de tal suerte que cuando la segunda se convierte en plane-
taria. la envolvente de Ja primera ¥ se dispersd en el medio
interestelar.

Sin embargo, si estdn muy proxinas entre si, una de las o~
trellas durante la evolucién puede afectar a Iy otra, principul-
mente mediante el intercambio de masa. En el caso de nefiu.
losas planetarias, son de interés las estrellas dobles ue se
encuentran relativamente cercanas enlre si, Bsto implicaria
distancias de separacion menores que las dimensiones del sis:
tema solar, lo que reduce la proporcion de objetos de interds
posiblemnente a 15% de la muestrs &0 totul

¢Por qué decimos que la presencia de una estrella puede
afectar a la otra? Porque si una de ellas se convierte en supergi-
ante roja, las partes externas de I que se hincha pusden esca-
parse de esta e irse a deposilar sobre la:compafiera. Tisto se
debe a que los gases de la superficie de la estralla supergigante
lambién sienten la atraccion de la estrelly compaiera, y hay al-
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gunos sitios de la superficie donde se favorece In transferencia
de material de una a la otra. Esta transferencia afecta In evoli.
cion de ambas estrellas: A la que pierde ¢l material, porque se
le facilita este proceso en mayor medida que si estuviera aisla-
da, y la que recibe el materiul porque aumenta su masy, lo e
le cambia toda su historia de vida,

En el casn de estrellas proximas, la estrella de mayor masa
evoluciona primere arrojande su material al espacin, y la otra
puede recibir parte de ese material. Este proceso altera la es-
tructura de la que la recibe modificando su forma de evolu-
cion, por ejemplo, provocando una evolucién mas rapida v
cambiando las caracteristicas del material de sy superficie,
Adicionalmente se encontrari rodeada por un disco de gases ¥
polyo,

Estrellas binarias cercanas

Kegresundo a las nebulasas planetarias, se pueden presenlir
varios casos; por ejemplo, que la estrella que ahora es una ne-
bulosa planctaria haya tenido mayor masa que la comparnera,
por lo que evoluciond mis ripidamente. Fn este caso posible-
mente la compaficra, de menor masa, ¢s una estrella similar al
Sal; es decir, su colot serd amarillo, naranja o rojo y posible-
mente se alcance a detectar en luz visible, De seurrir esto, la
compaiiers no participa en la ionizacién de la envolvente por
no estur suficientemente caliente, puesto que se ha demorado
mds en completar su evolucién que la companera de mayor
masa. Sin ambargo, la presencia de la compariera suele ser iy
imporiinte para nosatros, porque, en algunos casos, gracias a
clla podemos medir la masa de la enana blancs usande la tée-
nica mencionada en la primera parte de este libro,
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Intereawibio de masa

El proceso de intercambio de masa entre dos estrellas cercanag

ocurte preferentemente en el plano de giro, La estrella de ma-
yor masa se desprende primero de suy capas exteriores v la es-
trella de menor masa recibe este material, que se acomoda
en [orma de disco muy aplanada, De tal suerte que ¢l viento
de la estrella de menor masa (la que evoluciona después) pro-
idluece un viento que tienc forma bipolar; es decir, gases que
se exlienden a mayor distancia en la direccicn de los polos de
Ia doma.

Asimisma, pueden ser dos estrellas de masas similares que
estén muy cerca una de otra, con lo cual Ia nebulosa las en-
vuclve a ambas y posee material evectado por el par en distin-
Las etapas de evolueion (figura vis)

Fusuno uipa TIERRA ¥ DEL HESTO IE 108 PLANETAS

Camo hemos descrito, ¢l Sol se va a convertir en nebulosa pla-
netaria dentro de 7400 millones de anos. El tamario de la es-
trella supergigante roja es mayor que la érbita de Mercurio y
Venus, por lo que éstos pucden quedar en su interior. Debido a
la fricciom con la atmostera de la estrella central, estos planetas
se irdn acercanda cada vez mds en forma de espiral hacia el
centro. Aungue ambos mundos son casl lotalmente de rocas, se
var-a lundir y en menos de 1000 anos su materia se gasificara
¢ Incorporard a la atmdsfera solar. Mids larde e evaporaran la
Tierra y Marte, asl que cuando ¢l Sol se convierta en nebulosa
planetaria loda la materia que lorma nuestro mundo saldra ex-
pulsada al medio interestelar a unu velocidad de 72000 kilo-
mietros por hora (20 kilometeos por segunda).

Los planetas mas lejanos se calentaran intensamente y par-
te de su sustancia se evaporard. Tl viento de la-estrella arrastra-
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rd estos gases ¥ los planetas tendran colas, como si fueran co-
metas. Cuando ¢l Sol se desprenda de su atmoslera éstos se
alejaran, pues sentirin menor fuerza de atraccion gravitacio-
nal; podran seguir trasladandose en torno de nuestro Sol trans-
formade en enana blanca,

Si llevamos la predicelon mas lejos, los gases terrestres for-
maran polvo que arrastrara la envolvente de la nebulosa pla-
netaria por el medio interestelar. En un futuro lejanisimo, la
materia que nos formd contribuira al nacimiento de otro sistema
planetario.

El detalle de‘las predicciones sabre el futuro del sistema so-
lar depende en gran medida de nuestra comprension de la
evolucion del astro. En realidad, aunque se convcen a grandes
rasgos los pasos que habrd de seguir, son muchos los elemen-
tos que se ignoran. En particular se desconocen con precision
las caracteristicas de las etapas de vientos de las estrellus, antes
de [legar hasta la fase de supergigante roja, en la que ya se des-
prenden de sus capas externas. $e calcula, sin embargp, que en
{u lase de supergigante roja, ¢l So! podria perder hasta 28%
de su masa a través de su viento; esto significaria gue dismi-
nuiria s atraccion gravitacional sobre los planetas, por lo que
sus orbitus se alejarian del Sol. Enese cuso, nuestoo planeta, y
posiblemente Venus, sobrevivirian 4 la expansion extrema del
Sol. Mercurio parece no tener oporlunidad de evitar ser englo:
bado por el Sol.

BUSCANDO NEBULOSAS PLANETARIAS

Asi como haece 50 anos se descubrieron nuevas nebulosas pla-
nelarias en la galaxila empleando filtros de colores, actualmente
se encuentran nuevos objetos utilizando una técnica similar,
Se trata de aprovechar que el gas jonizado emite loda La radia-
citn que absorbe de Ta estrella caliente en luz de unos cuantos
colores. Par contraste, todas las estrellas emiten en todos las co-
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lores. De lo que se trata es de contrastar el brillo de las nebuls-
sas planetarias con <l del resio de las estrellas,

Se toma una imagen de la zona donde se desea hacer la bis:
queda. Después se toma una fotografia del mismo campo, pero
esta vez con ayuda de un filtro; es decir, una imagen donde so-
lamente se vea lo que emite cada astro en ¢sa pequena seccidn
de su arco iris. Por ejemplo, en el caso de una estrella no 6l

se abservard la emisién verde de 501 nanémetros, sino los to-

nos aledanos; en cambio, de la nebulosa planetaria se verd solo
i luz de ese colur. Posteriormente se Intercomparan estas ind-
genes ¥ aht aparecen resaltadas las regiones de gas jonizado,
Pero las planetarias no sen los inicos astros que emiten en 501
nanometros de munera brillante, sina que también lo hacen las
regiones de formacion estelar (es decir, los.gases que rodean
las estrellas calientes jivenes). Asi que para eliminarlas de la
bisqueda, habra que observar los posibles candidatos adicia-
nalmente en la linea 656 nandmetros del hidragena y compa-
rarla con la 501 nanometros del oxigeno. En las regiones de

bulosas planetarias ocurre lo contrario,

IYe esta mancea se siguen buscandn, v encontrando, muevas
nebulosas planetarias en nuestra galaxia y en galixias cercanas.
Para el caso de las galaxias es necesario usar filtros especiales
que tomen en cuenta ks velocidades de acercamiento o aleja-
miento de las mismias hacia nosotros, Esto se debe a que por la
naturaleza de [a blsqueda, los filtros que se emplean slo de-
jan pasar ks luz de colores muy precisos, v en algunos casos el
cambio de color debidoa los movimientos de las galaxias (clec-
Lo Doppler) puede ser mayor que la ventana dispouible; ey de-
cir, una linea del color que buscamos esta mis roja o mids azul
que lo que permite pasar nuestro filtrg, por lo que no la obser-
variamos.
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tormacion estelar, la linea del hidrigeno de 656 nandmetros o5
masintensa que la de 501 nanémelros, mientray que en las ne-

Ersramoias

Determinar la distancia de un astro ¢s uno de los prablemas a
los que se enfrenta el astrdnomo continuamente. Este es un
parémetro fundamental, pues con ese dato logramos medir
brillo infrinseco del mismo, su tamaio vy muchas otras canti-
dades de gran interés, I'n general es muy dificil estimar la dis-
tancia de los diversos astros. Las nebulosas planetarias no son
L excepeion. De la amplia muestra de las nebulosas plancta-
rias catalogadas son poquisimas a las que se les ha medido la
distancia, Solamente se ha logrado medir directamente, por
triangulacion o paralaje, Jas distancias de unag cuantas de ellus,
las s cercanas,

A partir de la determinacion precisa de la distancia de una
nebulosa planetaria cercana, y si estos fueran objelos idénticos
entre &i, podriamos comparar su brillo con las distuntles. Sin
embargp, ¢sle no es ¢l caso de las nebulosas planetarias, ya que
no tienen el mismo tamafio ni el mismo brillo, por lo que la
determinacidn de la distancla de cada una de las nebulosas
planetarias es muy incierta.

Se pueden medir distancias comparando la expansién lite-
ral de su envolvente con la velocidad de acercamiento o aleja-
miento de Ja misma. Fn general, esta ltima se puede medir en
todas las nebulosas planetarias. Por lo conteirio, o8 mucho mias
dificil medir la expansion lateral. Esto se logra a partir de la
comparacion de lotografias con varios anos de diferencia. Si ge
dispone de amtbas mediciones, entonces se hace la supasicion
de que la expansian lateral corresponde a la misma velovidad
que I de acercamiento o alejumiento, y de ahi se estima la dis-
tancia, Evidentemente, no en todos los casos es valida esta apro-
ximacion; sin embargp, a [alta de mejores alternativas, se usa
¢ste métoda en los pocos casos en que se logra determinar la
expansion lateral. También en este easo €l nimero de nebulosas
1 fas que se les puede medir la distancia resulta muy limitado.
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Del resto de los objetos solamente se puede derivar la dis-
tancia mediante modelos matemiticos que reproduzean un
canjunie de otras observaciones, o por consideraciones in-
directas.

Uno de los metodos para estimar sus distancias es emplear:

@ las estrellas vecinas, Como se ha explicado, el espacio intér

estelar contiene dtomos ¥ moléculas de los elementos mis.

abundantes del cosmos: hidrdgeno, helio, carbono, nitrogeno y.

axigeno, y ademids contiene polvo, El polva estd constituido,
ademas de los elementos va mencionados, de silicie, aluminio,

magnesiv y hierro. Sabemos que existe polvo interestelar por-
que la luz de las estrellas lejanas aparece cada ver mis tenue ¥
roja debido 2 la absorcion que produce ¢l polvo, que Lo hace
mas eficientemente en ol color azul, Es decir, durante ¢l Lrayec-
10 de Ia lug de las estrellas hasta nuestros telescopios, las par-
ticulus de polvo dispersas por el medio interestelar ateniian la
luz de todos colores, pero preferentemente Ja luz azul. La luz
que recibimos de las nebulosas planctarias también ha sido
afectadu por el medio inrerestelar.

Se puede medir la cantidad de absorcién interestelar que
presenta una nebulosa planetarin y compararla con la de las es-
trellas vecinas. Las estrellas mas cercanas presentan menor ab-
sorcion, y las més distantes, mayor; pero si tenemos 14 suerle
de encontrar en la misma fotografia de una nebulosa planeta-
ria varins estrellas cuya distancia conozecamos ¥ que presenten
ta misma cantidad de absorcién por polvo, pademos suponer
que estdn mis o menos a la misma distancia que la planetaria
Hacemos notar que este método es muy incierto porque sabe-
mos que la absorcidn interestelur no es homogénea. Sin eim-
bargo, ciertamente es mejor tener una distancia aproximada
que ninguna. Asi como es mejor decir que la India estd como g
IR000 kilometros, que tnicamente decir que esta muy lejos.

SULUGAR ENEL BESPACTO

El nimera de nebulosas planetarias en nuestra galaxia no se
conoce bien. Se estima que son entre 20 000y 30000, Es i
porlante comparar esta cifra con ¢l ndmero toral de estrellas
en la palaxia, que es de aproximadamente 2000 millones. Esto
significa que los abjetos de los que nos scupamos en realidad
son poquisimas en la galaxia, Sin embargo, a pesar de sus ni-
meras limitados se conocen suficientes objetos que nos permi-
len estudiar las caracteristicas generales de la galasia.

En realidad, posiblemente el nimero total de nebulosas
planctarias sea muche mavor que las observadas, pern el polve
que existe en algunas direcciones nos impide ver lanto las es.
trellas como las nebulbsas planetarias,

Si algdien tene interés en los caldlogos de nebulosas pla-
netarias puede consultarlos en inteenet. Basta con ingresar en
un buscador como Google v solicitar "catilogos de nebulosas
planctarias” o su equividente en inglés: “planctary nebulae ca-
flogues”

Nuestra galaxia estd formada por varios sistemas de estre-
las: ¢l plano, el bulbo yel halo. El plano de la galaxia tiene for-
ma de disco, donde giran alrededor del cantro gran cantidad
de estrellas; ahi también se localizan ¢l gas y el polvo, y es aht
donde se forma la estructura espiral. El bulbo es una concen-
tracion de estrellas hacia el centro; a st vez, el halo corresponde
alas estrellas distribuidas a gran distancia del centro. y del pla-
no misme, Como el resto de las estrellas, la gran mayoria de lag
planctarias se encuentran en el disco galictico. Ahi se pueden
estudiar su distribucion y velocidades en el espacio. Tistas nos
indican que sus progenitoras se formaron hace varios miles de
millones de afos, pues sus drbitas se asemejan a las de lys es-
trellas de mayor edad que estdn localizadas a distancias mode-
radas del plano de la galaxia.

Solumente se han encontrado unas cuantas nebulogas pla-
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docena. Estas nebulosas provienen necesariamente de estrellas
de muy poca masa que se crearon en los primeros miles de

anos despucs de que se forma la galagia, El estudio de e¢stas

poquisimas nebulosas nos da pistas de la formacion de las es-
trellas de baja masa en las primeras ¢pocas de la galaxia. Se les
identifica por su posicién en la galaxia (estan aléjadas del pla-
no de la misma), por sus velocidades en ¢ espacio, (Jue Cornes:
ponden a esirellas de gran cdad; y por su compaosicion quimi-
ca, que tambicn delata su antigiiedad

NEBULOSAR 1M ANETARIAS IN (THAS GALAXIAS

Lomo hemos dicho, se conocen apenas cerca de 2 500 nebulo-
sas planetarias en nuestra galaxin y se estima que existen en
total 10 veces mas, por lo que se piensa que debe haber al me-
nos otre tanto en las espirales semejantes a la nuestra. Puesta
que fos progenitores de estos objetos provienen de estrellas de
masa intermedia que son muy comunes, se plensa que deben
existir nebulosas planclarias en todas las gulaxias,

La busqueda de nebulosas planetarias en nuestra galaxia
ha resultado relativamente dificil y ardua, Por comparacion, la
busqueda de nebulosas planetarias en otras galaxias ha sido
muy eficaz, En unos cuantos afios se ha logrado conocer cerca
de 7000 diferentes nebulosas planetarias en mis de 55 ga-
laxias. Fstas investigaciones no solamente nos permiten saber
mis sobre las propiedades de las nebulosas mismas, sina que
se emplean para determinar algunas caracterfsticas de las ga-
laxias, como la distancia a la que se encuentran, sus velocida-
des de rotacion v su lumano.

51 conocemos la composicion quimica de algunas nebulosas
planetarias podemos estimar la de la galaxia a Ia que pertene-
cen. Esto es particularmente importante para galaxias distintas
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netarias en el halo de nuestra gulaxia. Se conoce apenas una

de la nuestea;en laque se puedan observar nebulosas plansta-
rias por su brillo espectacular. Las galaxias mds pequefias sue-
len lener una composician quimica difersnte de la de nuestra
galaxia, pues tenen menor cantidad de elementos diferentes al
hideGgeno y el helio, come carbono, oxigene, nitrégeno y nedn.
El molivo de esta diferencia es que han tenido un menor
numero de generaciones estelares que aporlan este tipo de ele-
mentos al medio inlerestelar

Como se explico en secciones anteriores, para descubrir
nuevas nebulosas planetarins en otras galaxias se sigue el mis-
mo procedimiento que para hacerlo en nucstra galaxia, Perg
cn esle cast es necesario usar Altros especiales que solamente
dejan pasar el tono verde particular del oxigens ¥ que tomen
ent cuenta la modificacion de la longitud de onda correspon-
diente a la velocidad particular de la galaxia en cuestion.

NOMBRES

Las nebulosas planetarias tienen nombres de varios tipos.
Unos dependen de su aspecto: por ejemplo, la nebulosa del Es-
quimal, de la Hélice o la del Biiho.

Otros nombres dependen de la constelacidn donde se en-
cuentran; asi, la nebulosa de la Lira estd sumergida en el grupo
de estrellas que juntas parecen un instrumento musical v que
forman la constelacion de | Lira.

Algunas nebulosas planelarias llevan los nombres de sus
descubridores; asi, hay nebulosas Taro, Peimbert, Bitiz, Cos-
tero v Pena, que son astronomos de México,

Otras nebulosas llevan nombres con niimeros, como NGC
1563 o 1C 418. Las letras son abrevipluras de los catilogos
donde aparecen, y los nimeros, el arden en que se consignan
en ellos. Finalmente, todas las nebulosas planctarias tienen
nombres que se refieren a su posicion en ¢l cielo, Asi come
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existe un sistema de coordenadas para ubicar sitios en la Tie-

rra, se ided uno equivalente para ¢l cielo. lis como si se hubie=

sen expandido las coordenudas terrestres hasta quedar pegadas
en la boveda celeste. Te esta suerte, hay un ecuader y polos ce-

lestes. lambién hay un meridiano cero, como en la Tierra exis—

te clde Greenwich.

Muchas de las nebulosas brillantes tienen varios nombres,
que corresponden a los diferentes catilogos cn los que estan
listadas, mientras que las menos notables tenen un solo nom-
bre, que corresponde a sus coordenadas celestey,

L2 Unidn Astronémica Internacional asigna nombres defi-
nitivos. Prevalecen las formas que sean mas Gtiles para la cien-
e tomando en cuenta que se han descubierto billones de 4s-
tros, mas de | 000 por cada habitante (errestre.
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V1. Las aportaciones mexicanas

En nuestro pais son muchos los astranomes que han investiga-
do o investigan sobre nebulosas planetarias. Cuando menos
(v tercera parte de los astronomos profesionales han investi-
gado algtma vez estos objetos, por lo gue podemos asegurar
que Mexico ha contribuido en forma notable al conocimiento
de estos astros. A continuacitn deseribiremos algunos de sus
lagros.

Esto no significa que en otros paises de habla hispana 1o
haya ocurrido algo semejante; sin embargo, dada que as auto-
ras somos mexicands, consideramos importante destacar los
logros locales, « fin de entusiasmar a los jévenss de nusstro
pais para que aprecien o se dediquen a la ciencia. '

DESCUBRIMIENTGS

Guillermo Haro es 2l padre de la astronomia mexicana moder-
na- Bl intuyd que se debia hacer aétrofisica empleando lo ins-
trumentos que tuviera @ su disposicion, Contaba von un telesco-
pio lamade Camura Schmidt, que servia para tomar fotografias
de regiones extendidas del cielo, Bse telescopio también dispo-
ne de un prisma que se coloca frente a la primera lente, por lo
que s¢ abrenen folografiasde los espectros de cientos de obje-
Los celestes en una sola imagen. En esta modalidad, en vez de
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lotografiar un punto por cada estrella, se fotografia un peque-

na arcy iris, o espectro, de cada una. En estos pequenios rastros
se distingue muy cluramente la diferencia entre una estrella yo

uma nebulosa planetaria. Cada una de estas lotografias con mi-
les de espectros fue revisada muy cuidadosamente con micros-

capio pars encontrar estrellas que tuvieran caracteristicas par-

ticulares. Guillermo Haro obtuve imigenes de los espectros

del plano de la galaxia para buscar nebulosas planetarias

y estrellas jovenes. Tn 1952 descubrid un nimero considera-
ble de nebulosas planetarias que llevan el nombre de Haro
(figura vi.1).

Hace mis de 40 anos, un grupo de tres jovenes mexicanos:

que iniciaban sus estudios de licenciatura en (Isica se ilusiona-
ran con ser astronomos. Decidieron ir a Pucbla, al observata-
110 de Tonantzintla, y ofrecerle su ayuda en cualquier actividad
al director, Guillermo Haro. Fste investigador sugirié a los j6-
venes estudiantes revisar una ves mis el material fotografico
del plano de la galaxia que ya habia sido analizado, en bisgue-
dw de nebulosas planetarias que por alguna razén hubieran es:
capado a esa primera inspeccion. Los entonces jovenes mexi-
canos Manuel, Ratael y Gerardo analizaron miles de astros:
estrellas, planetas, asteroudes, nebulosas y gulaxias. Cuando
descubrian un espectro que podia deberse a una nebulosa pla-
netarid registraban su pasicion. Mas tarde comparaban esta
posicion con fotogratias directas del mismo campo para veri-
ficar si en realidad se trataba de una nebulosa plancraria, Por
supuesto, encontraron varias nebulosas planetarias brillantes
que ya habian sido reportadas anteriormente; pero su lenaci-
dad tuvo éxito, pues entre los tres identificaron mis de 20 ne-
bulosis planctarias hasta entonces desconocidas v que pasaron
a formar parte de los catdlogos de estos objetos.

LAS OBSERVACIONES

Vale la pena sefialar que el trabajo del astronomo comienza
con una gran idea, Después utiliza los instrumentas que tiene
a it alcance para corroborar lo que intuye: Por Gliimo, publica
sus resultados para que ln comunidad internacional pueda opi-
nar sobre ellos, corroborarlos o reclificarlos,

las formas de observar el cielo han variado en el tiempo.
Durante su vida profesional, una de las autoras ha tenido el
privilegio de observar de muchas formas, Al principio de su
carrera lus ubservaciones requerian més esfuerzo, pues se
irataba de permanecer toda la noche a la intempetie, y por su-
puesto, en la vscuridad, Usto sucedfa mientras el telescopio
seguia la trayectoria en el cielo del objeto astrondmico que se
deseaba estudiar. Ademids habla que adaptarse a las diversas
pasiciones del telescopio, para lo que era necesario contor-
sipnar el cuerpo con el fin de apuntar los obictos en cualquiera
de los ingulos. Es decir, se haein un esluerzo fisico considera:
ble, ademils de que se requerfa una gran concentracion para
guiar €l telescopio.

En general, para pader usar los telescopios profesionales es
necesario presentir umi splicitud en la que se describe en deta-
lle el tipo de observacion que se sulicita, ¢l resultado que se es:
pera, la justificacion cientifica del mismo y demostrar que s¢
dispone de |os medios para la interpretacion de los dutos, Los
responsables de cada telescopio, yva sea terrestre o a bardo de un
satélite, asignan el tiempo de uso a los pravectos astrondmicos
que consideran mids imporlantes. Las obhservaciones actusles
s¢ hacen mediante computadoras que controlan los telescos
pios; desde un cuarto comodo, tluminade, con disponibilidad
de muchos apoyos para lograr un mejor uso del fiempo con el
telescopio. En algunos casos estas observaciones pueden ser
remotas y se hacen desde lus propias oficinas, a miles de kila-
metros de distancia. B todo caso se requicren gran esfuerzo v
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concentracion, pues se desea aprovechar lo mejor posible el uso
de los instrumentos,

Enda actualidad es mayor ¢l giimero de astrénbmos que
desean usar los telescopios que los instrumentos disponibles,
por lo que ¢l proceso anterior resulta muy competido, La posi-
bilidad de hacer observaciones ha aumentado en farma explo-

siva. Esto & tanto por el nimero de lelescopios como por los

nueyos detectores electronicos mas sensibles, asi como por
las computadoras; que permiten hacer la reduccion de los da-
108, ¥ por el aumento de los clentificos que se dedican a ello.
Lo anterlor ha hecho que nuestro conncimiento se multipli-
gue aho conano. Mds importarte ain es que se dispone de da-
tos en todas las regiones del espectro electromugnético que
nos permiten conocer diversos aspectos de los objetos que se
estudian,

Muchos de los grandes observatorios, y en particular las
agencias que administean los satélites, han organizado sus da-
tos de manera que, pasado un tiempo razonable, en ef que los
astronomas que los propusieran los han interpretado, los datos
eitan accesibles a toda la comunidad. Este ha permitido apro-
vechar de manera muy favorable la acumulacion de observa
clones y tener una mejor perspectiva de éstas; asi, los mismos
datos s¢ revisan por diversos astranomos y dan lugar a inter-
pretaciones distintas. Esta maners de compartir ba informacién
ha enriguecido esta disciplina.

En el caso de las nebulosas planctarias; el interés por nlle-
ner mas informacian y conocet mis detalles de las mismas si-
gue vigente, por lo que se contintan observande con téenicas
e instrumentos cada vez mas refinados.

Gran parte delo que conacemos de s nebulosas planeta-
rias ha sido resultado de las obsérvaciones con telescopios op-
ticos, ¥ de ahi sabemas mucho de lo que se ha descrito én este
libro. Adicionalmente hemos explicado que [os astros emiten
radiacion en ofras longitudes de onda y las nebulosas planeta-
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rias también lo hacen. Bn general, las observaciones en otrs
longitades de onda son relativamente recientes yen ellas tam-
bién participan observadores nacionales,

MNEBULOSAS PLANETARIAS
EN LUZ ULTRAVIOLETA ¥ EN RAYOS X

Desde la décadu de 1970 se iniciaron las observaciones de los
astros en luz ultravioletay para esto fue necesario colocar los te-
lescopios a bordo de colietes o satélites, pues la atmosfera im-
pide que llegue esta luz hasta nosolros. Uno de los primeros
satelites o los que tuvo acceso la comunidad international fue
el Explorador Internacional Ultravioleta (IUE, por sus siglis en
inglés: Internacional Ultraviolet Fxplorer), que permitia obte-
ner espedtros de los objetos celestes en luz ultraviolets. Estas
observaciones requerfan la presencia de los investigadorey ¢n
las estaciones de observacion del 1uE en el estado de Muryland
<n los Bstados Unidos, o en sus homélagas en Madrid, Bsipin-
- Asi, se viajaba a la estacion en varias ocasiones, com el fin
de dirigir las observaciones mientras el telescopio apuntaba a
ins nticleos de las planetarias brillantes en luz ultraviolets, Fatas
observaciones permitieron determinar las lemperaturas de
las estrellas que iluminan las nebulosas, la composicion del LT
de la nebulosa, que como hemos dicho fue arrojado por las es-
trellas, y cudnta materia continia arrojando la estrella actual-
mente, entre otros datos. Una de las autoras —Silvia Torres—
fue de las primeras astronomas en observar las nebulosis
planetarias en luz ultravicleta, Posteriormente se incorpord al
proyecto su colega Miran Pefa,

Las investigadoras mexicanas observaron &l especiro ultra
violeta de varias nebulosas planetarins. Con esta informacion
construyeron modelos para explicar la forma en que brillan las
envolventes.
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Mis tarde, Miriam Pena ha seguido con ¢l lelescopio Ts-
pacial Hubble el desarrollo de una nebulosa planetaria, N6,
en la galasia vecina, la Nube Mayor de Magallanes, que tiene la
caracteristica de ser muy brillante y mnuy caliente, y que pre-
sentd un gran aumento en el brillo de su estrelln central. Este
comporiamiento no es comin entre ¢ste lipo de objetos, por lo
gue resulto de gran interés observar los cambios por los que
estd pasando fa estrella,

Recientements, Pena y Torres han oblenido observaciones
con otro satélite ultravioleta, russ; trutando de encontrar las
propiedades de lu estrella central de una nebulosa planctaria.

Natutalmente, son muches los astronomos nacionales que

han hecho uso de las bases de datos ultravioleta para eniender
mejor eslos astros.

‘Tn cuanto a las observaciones en rayos X, éstas son muy
recientes, y son pocas las nebulosas planetarias que han sido
observadas en estas energias. Tntre las contribuciones de los
colegas en nuestro pais s¢ encuentran as de Leonid Georgiey,
Michel Richer v Anabel Arrietu, quienes han combinade nb-
servaciones en luz visible con datos en rayos X del gas para
tratar de determinar la abundancia de hierro en este sistema.

MNEBULODSAS PLANFTARIAS
EN LUZ INFRARROJA

Ahora sabemos que entre la materia que han arrojada las es-
trellas gigantes rojas y gue lormara parte de las nebulosas pla-
nétarias, en muy poco tlempo ge forma el polvo. Este polvo
esta tibio, por hallarse flumingde por la estrella, lo que hace
que emmita radiacion in{rarroja, que permite su deteccion,
Otros astronomos, como Mauricio Tapia, han estudiado la
emisidn infrarroja de las nebulusas planctariag. Para detectar
esta radiacion, Tapia disend un instrumento para el mayor Le-
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lescopio mexicana que estd en Ly slerra de San Pedro Martin en
Baja California. Anos mis tarde, Irene Cruz-Gonzélez y Luis Sa-
las han construido olro instrumento inlrarrojo mucho mas po-
deroso para observar nebulosas planctarias, entre otros objetos.

NEBUTOSAS DLANBETARIAS
EN BADICOFRECUENCIAS

Luis Felipe Rodriguez ha estudiado las nebulosas planetarias
usando las ondas de radie, lo que ha permitido determinar las
caracteristicas del disco que radea las estrellas centrales. Yolanda
(rdmez estudia algunas melécnlas gque se encuentran en discos
alrededor de nebulosas planetarias muy jovenes o en formacion.
En cierlos discos se encuentran regiones densas de gas en las
qiee acurre el “efecte maser”, que es ¢l equivalentes al "efeclo la-
ser” pero en microondas. En estes regiones la radincion se am-
plifica y permite estadios muy desallados de la posicion de las
misntas, 1o cual favorece ¢l conocimiento de log discos de gas y
polve alrededor de nebulosas planctarias recién formadas. Re-
cientemente s encontriy la presencia de campo magnetico en el
diseo de gas y polvo alrededor de la nebulosa planetaria K3-35.

También Rodriguez y Gomer han determinado la expan-
sicm de las "asas” de la nebulosa planetaria NGO 7009 emplean-
do la observacion de radio mediante el arreplo inlerferométrico
Hamado Very Large Array (via) (figura vi2).

MopEL o8 MaTEMATICOS

La ¢iencia no prelende descubrir la verdad abseluta, incluso ha
demaostrado que esto es imposible. Con frecuencia se elaboran
modelos que nos ayudana entender mejor algunos aspectos de
la naturalesd. Fara mejor Interpretar las observaciones se ha-
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cen modelos numéricos en los HEE ¢ PrOPOnen ecuaciones
matermiiticas simples y se colculan las prediceiones de las mis-

mas. Hstas predicciones se comparan con lys observaciones y
nos ayudan a interpretar las condiciones del gas y el polvo, los

movimientos, su estructura, etcétera.

En este aspecto también son muchos los cualegas que sc han
dedicado a este tipo de trabajo, Por ejemplo, Guillermo Gareia
Segura caleula modelos de los movimientos del gits que emana
de las estrellas en rotacién, en presencia de Cilmpos magnéti-
coss, para duplicar lag formas observadas de las mebuiosas.

Cuando se logra generar un modelo que sirve para explicar
la historia de la evolucion de una nebulosa planetaria, el autor
del modelo se siente come un arquenlogo de los cielos: Me-
diante modelos se puede explicar con detalle e6mo fue QU
una estrella se desprendio de parte de su materia, y cdmo gra-
ciasa la luz que proviene de su enfriamiento canfirmamos la
existencia de procesos en el interior de la estrella que lograron
modificar ligeramente los gases que hoy vemos en Joy elegun
tes halos;

MAS B LO HeGHD Bx Mixico

Una de las personas que se han dedicado toda su vida a las ne-

bulasas planetarias v que han impulsado a los demds 4 hacerlo

es Manuel Peimbert. El propuso una clasificacion para fas ne-
bulosas planetarias que se usa en todo el mundo; Esta clasifica-
citn depende de la composicion quinica del gas de la nebulo-
54, lo que da pistas sobre la masa que tuyo al principio de su
evolucion fa estrella que las forma, Peimbert tambisn note que
¢l estudio de lus nebulosas planetarias lejanas puede compren-
derse mejor si se toma en cuenta que la distribucion de la ma-
teria en la envolvente no es homogenea, con lo cual 1 tem-
peratura tampoco serd igual en regiones equidistantes de la
estrella central,
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Por su parte, Alberto Lopez esti interesado en medir las
formas y movimientos del g4 de las nebulosas planetarias,
para una muestra grande de éstas. Gracias a esos estudios ha
logrado explicar la estructura compléja de las nebulosas plane-
tarias de varias envolventes.

A su vez, Margarita Rosado ha desarrollado otro instri-
mento para medir los movimientos de los gases de objetos
como las nebulosas planetirias,

Ademds de los ya mencionados, podemas senalar que Joa-
quin Bohigas, Wollgang Steffen, Peter Bhillips y otros han de-
dicado mucho esfuerzo a conocer mcjor las nebulosas plane.
tarjas,

Para TERMINAR

Como hemas visto, la astronomia es una ciencia que emplea el
ingenio del hombre para comprender los astros. Bl estudio de
las nebulosas planetarias es importante para conocer cudl serd
el futuro del Sol.

En Meéxico se ha realizado investigacion de primera linea,
no 6lo en el campo de las nebulosas planetarias, sino del co.
nocimiento en general,

La ciencia es inacabable. Cuando se desetubre alguna parti-
cularidad de la naturaleza de inmediato Surgen varias incdg-
nitas. Es decin, que entre mds sabemos sobre cada uno de los
temas, tomamaos conciencia de que ymoramos mas de lo que
suponiamos.

Los estudios de astronomia requicren una fuerte prepira-
cion en fisica. Por lanto, en general se requiere estudiar la 1i-
cenciatura en esta disciplina y posteriormente realizar estudios
de pasgrado en astronomia. Actualmente, en Méxcico se pue-
den cursar posgrados en astrofisica en el Distrito Federul. Baja
California, Michoacin, Pucbla, Guanajuato v Jalisea.

En la mayor parte de los estados de Ja Hepublica existen
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sociedades ustronomicas; sitios donde las personas se retinen

por el gusto de conocer los astros, En algunas sociedades se
olrecen conferencias, talleres de construccion de telescapios v
por suptiesto; observaciones sin otro afin que ¢ de conocer lo
que estd mas alld, Las nebulosas planetarias son particularmen-
te hermosas cuando se observan con un telescopio pequefic,
pues se destaca su singular coloracion.

GLOSARIO

absareign: Proceso medinnte ¢l cual la materia unpide que la luz la
diraviese. Los astronomos se refieren a ln absorcion del medio
interestelar cuando el gas o el polva absorcben Tuz de los objetas
luminosos,

adio luz: Una unidad de distancia que equivale al trayecto que reco:
rre la luz en anoahey Corresponde o 946 billones de kildmetros,
e utll para medir la distanciz de las estrellas,

asteroide: Cuerpa solido de unos cuantos kilometros de digmetro
que esti en orbita en torno del Sal o de otras estrellas.

astra; Objeto celeste, como por cjemplo los planetas, satélites, estre-
Nas, galaxias v las nebulosas planetarias.

asirofisica: Asise denoming a la astronomia moderna, B esta cien-
cia se aplican las leyes de ln fisica para comprender la naruraleza
y propiedades de los astras,

ustralogia: Seudoctencia que pretende adivinar ol lemperamento y
future de las personas a partlr del andlisis de la posicion de los
planctas el dia de su nacimiento. No tiene ningin fundamento
clentifico.

@stronomig: Ciencla que estudia los astros v el universo en su con
junte. Fnoso origen se ocupa de nombrar y clasificar los astros ¥
predecir las posiciones de los planetas. Ahora o5 equivalente o la
astrofidica.

dtomo: La menor unidad de un elemento quimico. Cuanido se subdi-
vide pierde sus propiedades quimicas, Un dtomo estd formado
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porun nicleo de protones ¥ neutrones rodeado de una nube de
electrones cuyo nizmero es igual al de los protones,

capipo mgnetico; Ts un conjunto de fuerzas que afecta a lov imanes;
Las estrellas suelen tener campos mapméticos En el Sol ¢l caVip

magnetico 2 ¢l responsublé de las manchas; en las nebulosas:

planctarias, de alzunas estructuras de lasenvalventes.

carbone; Elemento quimico con séis protones en el niicles. Fa ol
constiluyente lundamental de las moléculas de los seres vivos,

clasificacton estelar; Las estrellas se pueden clasificar de acuerdo con
su lemperatura, Una forma equividente ss respecto a su color,

cometa: Luerpo congelado de varfos kildmetros de diametco gue se
rodea de gas incandescente cuando se-acercasl Sol. Bl viento so-
lar arrastra el pas v produce {a cola del copteta.

comtstelacion: Grupo arbitrario de estrellas que shree para reconocerlss
en el clelo, Se ha dividido la boveda celeste en 88 constelaciones:

densidad; Es la masa de un objeto dividida entee ¢ volumen, Un 1.
tro de agua tiene una densidad de un kilogrameo por declmeting
cubico, Lu densidad de la Tierra es cinco veces mayor, lo cual
signilica que esti compuesta principulmente de rocas, que son
mis densas que ¢l agoa.

dingrama Hertzsprung-Russell (diagrama H-R): Grifica en la e s
representa el brillo de las estrellas respactn de su calar. O |y que
& lo mismo, de sus magnitudes réspecto de las temperatueas.

dizeo: Varios objetos tienen discos de particulas v gas que griran en
tarmo de ellos. Hay discos alrededor de algunos planetas, esire
Has, hoyos negros y galaxias,

energi: En Hsica, v por lo tanto en astrofisica, la energia es ln eapa-
cidid para evir a cabo un trabajo. Por efemplo, s necesita
energi para acclerar un awlo, calentar un alimento o hacer girar
una turbing pard producic electricidad.

cnvolvente: Este nombre se-emplea pard referirse a lu parte externa
gascosa que roden la sstrella de una nebulosa planetaria,

espectro: s la descomposicion de ka luz en todos sus colores: Bl arco
iris es-el espectro de la luz salar.

I28

espefo: Lin espejo astrondmico es una superficie pulida de wirin
recubierta de aluminio que sltve para concentrar la luz de lon
51108,

estielia: Objeto celeste lormado die gas incandeseente en ciayo Uenteo
ocirten reacciones lermonucleares.

estrelln azul Se refiere a las estrellas de-mayor temperaturn 1 sstin
en la seenencia principal son muy brillantes, por o que solovi
ven unos cuantos millones de afes.

estrella de neutrones: Objeto celeste muy COMPACTO Compuedti (e
neutrones. Se forman cuando wna estralla die ol veces mis
masa que ¢l Sol concluye su evolucidn, Los dtomos se canvieiten
en neutrenes debido a la enorme presion.

estrella enane blanca: Qbjeto mvy compacto en 81 que coneluyvan 5
evoluciin las estrellas de poca masa, El Sol terminard su eval
cion comao enana blanca,

estrelia enana roja: Una estrella pequena, de poco brills, e Con
sume su combustible nuclear lentamente v cunndo b agota se
e,

estrella vartable: Son muchus lus estrellas que varian on su brillo, £
periodo de su varlacién depende de su densidad. Las menos
densas varian mas despacio,

crvolucion estelar: Cambio que exparimentan las estrellas o 16 Lirge
del tiempe, Comienza con su fyrmacién denlra de nubes de gas
y Polve; contitita con la etapa en s cual obtienen su energia por
medio de reacciones termonucleares; v lerming con su extin-
cion, la cual depende de su masa. |as esteellas de masa menor
que la del Sol se apagan lentamente v terminan su evolucion
como enanas negras. Las de baja masa, tquellas ¢on mass ini-
ciales menores de peho masas solares, erminan como enanas
blancus. 1as estrellas de masa elevada terminan como estrellas
de peutrones u hovos negros.

explosion de supermove: Fendmeno que dourre cusndo una estrella
masiva alcanza el fin de su evolucion: Durante la explosion se
producen y searrojan 2l espacio elementos quimicos niis pesa-
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dos que el hidrdgeno y el helio. Algunns veces el niclen dela es-

trella original se contrae bruscamente, produciendo una estrellu
de neutrones o un hoyo negro.

filtro: Elemento optico de vidrio o plistico que solo deja pasar Iyz de
cierto color. En astronomia se emples para resaltar ulpunas ca-
racleristicas de los astros,

Jhitja bipolar: Materlal arrojado por una esirella central en dos diree-
ciones opuestas. Coando una fuente de luz 'y yiento esta rodesda
por una dona de particalas, forma un flujo de particulas perpen
dicular a la dona.

formacion-estelar: Descripeion de la maners en que nacen las estre-
llas, Bste proceso se lleva a cabo dentro de nubes de gas y polvo
que s¢ aglutinan para constituirlas. B proceso de formacion es-
telar dura miles de avos,

[otograjia: En este texta se empleq la palabra “fotografin” para rele-
rirse a la imagen de un objeto, Antes se empleaban emulsiones
totogrificas sobre vidrior ahora se utillzan dlementos electroni
cos pura obtener ks imidgenes de un telescopio.

fotin: Hs vuna particula de luz. Su eneraia depende del color: éxta es
lmversamente proporcional 2 [a longitud de oncda. Viaja a 300000
kilémetros por segunc),

Muentes de rayos X: Los astios emiten rayos X, los cuales se proichucen
cuando cae materia licia nn hove negro,

Jusian: Proceso en que se amaleaman nlcleos stdomicos para formar
nucleos mas pesadoss con un mayor nimera de protones y nei-
trones. La fuente de energria de lus estrellas s¢ basa en la fusion
de-elementos como ¢l hidrigeno y el helio para formar carhane,
nitrogeno, oxlgena y otros elementos mas pesados,

wilaxta: Conglomerado de anos 100000 millones de estrellas, pas,
polvo y miateris oscura, La parte visible de nuestra galasia es la
Via Licten,

hielro: Elemento quimico. Después del hidrdygeno, es el mis abundan-
L del umiverso. Es un gas noble, To que significn que no reaccio-
na guimiicamente con otros elemernlos,
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hopo negro: Objeto celeste donde ln gravedad es tin eleviuda que im-
plde gue la luz abandone su superficie,

frarrajo; También Hamada radiacidn infrarrofa. es b adiacion
electromagnética con longiudes de ondu de milcras; es decir,
miayores que las de la loz visible, Nosotros somos emisores de
radiacion infrareoje

ionizado: S¢ refiers a un flomao que ha perdido uno o varios de sus
electrones. En las nebulosas planetarias el hidrogeno estd ioni-
zacdo; perdio un electrdn, y el hello puede sstar una o dos veces
ionizado, su nucleo perdit uno o dos electrones.

fente: Vidrlo pulido que pernute cambiar de direccion los rayos de
luz. Tn los telescapios, sirve para interceptar los rayod de lus
de los aktros v concentrarlas para verlos més brillantes.

tinea de absereitin: Palta de luz en una longitud de onda (o frecuen-
cia) especifica con relacion a la emisidn en regiones cercanas del
espectro, Cuda linsa es productda por la absorcidn de Tu luz por
un gtome o usa molécula. Los espeetros de las estrellos presen
tan |ineas de absorcidn que se producen on su superficie.

lineer de enisidn: Exceso de emision de log en ung longitud de onda
(o frecuencia) especifica con relacion a la emision en regiones
cercanas del espectro. Los espectros de las mubes de gas lonizado
tienen lineas de emision intensas products de la recombnacitn
de log electrones en dlomos con hideogene, uxigeno y nitrdgeni

linea espectral: Se refiere a un color muy especifico de espectin,
de una longitud de onda muy precisi. Por ejemplo, ls Hneq del
oxigenn s 501 nandmetros, Medlante la observacion de s s
espectrales se-mide la velacidad radial, rotacion, dompogitlon
yuimica, densidad y temperatura de los coerpos observados,

forigitue de ondu; Distancia que corresponde en un mevimiento de
valven a una oscilacion completo. Ko b distancin entre dos cres.
Las o valles de uni onda.

fuaniniosidad: ¥n el caso de una estrella, se refiers w la energia por
unidad de tiempe que emite en forma de oz Se nide en walts.
Depende de su temiperatura v de sy tamadio,
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<o su gama de colores, v a L radiacidn en otras longitudes de

onda, coma el ultravioleta o el infrarrajo,

luz uliravioleta: Radiacion electramagndtica con longitud de onda
menor que ln huz visible, v por lo fanto de mayor energin, Lay ey-
treltas muy calientes y los nicless de las nebulosas planetarius
emiten radincion ultravioleta.

magnitud: Medida del brillo de una éstrells. 1as estrellas que pode:
mos ver 4 simple vista tienen magnitudes que van de 0 a 6. Con
binoculares se puede ver hasta maghitud 10 v con grandes teles-
copios se alcanza hosta 24,

masa: Medida de n cantidad de materia que liene un cuerpi. Es la
masa de los cuerpos la que ejerce fuersa gravitacional sobre log
denuis,

materat vseyrd: Maleria ue no interactia con la radiacion clectra-
magnetica, no la emite i la absorbe: Se detocta por la fuerzq
gEravilacional que ejerce sobre los abjetos visibles, por ejemplo,
huciendolos givar-en torno a elli,

medio interestelar: Espacio que esté entre las estrellas, Alli T densi
dad dv gases es muy haja. A o materia queahi s¢ encucntta se e
Harma materia interegtelar,

nticyoanedas: Ondas de radio de alta frecuencia ¥ por cansiguiente de
longitudes de onda mis cortas en comparacidn con éstas. Tie-
nen T propiedad de excitar la molécula del wua, por o gue se
utilizan en los horrios de microendas para calentar alimentoy
que contengan ese liguide.

molécula: Conglomedadi de dlonos {ue estan unidos quindcamen:
le. En las nebulosas planetarias se observan molécnlis de Agii,
monaxido de carbone v amoniaco,

mangmetre (nm): Unidad de medida adecuada para la longitud de

onda de I lue. Es la millongsima parte de un milinetee, Por

ejemplo, ¢l vio humane percibe de 350 2 700 nandmetros, y las

lineas brillantes verde y roja de las nebulosas planetarias tienen

longitudes de onda de 501 v 654 nanometros.

132

luz: B este texto se usa el Wrmino “luz” para referirse a la lue visible'

nebudisa planetaria; Astro formads por una estreliz centeal muy ca-
ltente y una envalvente gaseosa cervana a duta. Se trata de las
etapas finales de ln evolucion de fas estrellas sinilares al Sol.

neutron: Purticula elemental neutrn y de masu similar a L del pro-
tan, Es un componente fundamental de los niceos atdmicas,
Loy Isétopos difieren entre si por el nimero de neutrones que
tienen en el miicleo. Los neutrones tienen una vida media de tan
siile 10 minutos cuando estan fuera del muicleo, a diferencia de los
protones, cuya vida media es de un tillan de trillones de afos.

nisbe molecidar: Conglomerado de gas v palvo relativamente densa ¥
frio, a parlir del cual e forman las estrellas. En la galazia se on
cuentran distribidas en ol plane. Estan compuestus principal-
menle de hidrdgeno molecalar v otras maléculas, como el COL

nuclposintesis: Proceso mediante el cual se forman nuevos elementos
quimicos 4 partir de reacciones atdmicas. La nucleosintesis se
leva u cabo en el interior de las estrellas y durante las o plogio-
res de supernovas. £ Sol obtiene su energia de transformar hi
drdgeno en helios es decir, transforma ol primer elemento en ¢l
segundo por medio de la nucleosinmesy,

objetos eelestes: Cusrpos que existen en ol univers. Hay obletos bri
Hantes como las esirellas y nubes de gas caliente; tambien hay
cuerpos velestes opacos; que pueden reflejar la lur de lag esire-
Has, como loe plunetas, satélites v particulas de palvo. Ademis
exisle materia oscarn que no emite luz.

ofservaciones astronomicas: La obtencitn de datos relativos o log
cuerpns celestes. Pira lograrlus se utilizan telescopios y satélites,
segtin la longitud de onda de la radizcion WU se quierd analizar,
he pueden tomar imagenes de los cuerpos; también descompa-
ner L luz y tomar espectro.

ehservatorio astrondmice: Sitio dende se encuentrun los telescopios
y demads instrumentos auxiliares. Fin geveral se localizan en lu-
gares aislados y elevados, S¢ buscan clelos despejados en dreas
alejadas dela luz de lus ciudades.

Qbservatario Astromeimica Nacional on San Pedyo Meriie: 5o localiz
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en la sierea de San Pedro Martin, Baja Californiia, a 2800 metros
subre el nivel del mar. Cusnta éon un telescopio de 2.1 metros de
didtvetro, uno de 1.5 metros ¥ otro de 84 centimerros. Es piurts
del Bastitato de Astronomia de la usam. Se ha utilizado para es-
tudios en luz visible ¢ infraregia de ostrellas, neb ulosas planeta-
ias y galaxias, Los estudios incluyen imigenes directas v espec
Lroscapin con detectores modernos.

otdas de radio: Radiacicn electromagnética con longitud de onda
mayor que un milimetro, Yarios itomos y moléculas del medio
inléré'sh:l.'ir emiten ondas de radio. Fsing pueden atrbvasar gran-
des distancias sin ser albsorbidag por of palvo, ¥ por cs0 sou muy
ntiles e astronomia.

acigene; El clemento mds ebundante ea la Tierra, Se produce en ¢l
interior de las estrelliy de gran misa y se lanza ol espucio duran
te Ias explosiones de supernovas,

Puralage: La diferencia del dngulo de posicidn de un astro cuande se

nbserva desde dos puntos difersntis dé la drbits tetbestre.

parsee: Unidad de distancia que utilizan los astronomos, s igmal a
3.26 anos luz, Se trata de la distancia a la (U Se erncuentrd 1un
abjeto cuva paralaje sea de un sepundo de arco. Un pérsec es
gl a 3.09 trillones de centimetros (1 pérsec =3.09 % 10" cm)
0 30.9 billones de kilometros.

plino de du golaxio: Region de la Via Lictéa én formia de disco donde
seencientran las estrellas jovenes, los brazos espirales ¥ lus nos
bes de gas y polvo. Mide 100000 afos luz de digmetso v L0
afos lux de espesor.

palvo inicrestelur: Poquenisimas parlicy lits sdlidas en el medio interes-
telar. Algunas estin formadas de silida, carbond o mctales y o5
tan recubiertas de hiclos de sustanctas come & agua, gl digxido
de carhono o el metany.

protam: Particula elemental que se encuentra en log niclaes atimi-
cirs. Tiene CATEA positiva. Ts un mni-:lilu}!nnh: ndamental del
atoma, ELdtomo de hidrigent liene un proton en el nicleo, y el
de carbong, seis,
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radiacion electromagnéticie: Combinacion de un campo eléctiivo y
une magnéticd que transporla energio, Comprende todas [as
longitudes y encrgias pasibles. Se trata de 1o luz. Bl foton e la
particula asocida a la radiacian electromagnilica.

radiotelescopio: Anlena, o conjunto de ellas, que se utiliza para de-
tectar emiision de radio proveniente del espatio. Gracias a los m-
dintelescopios se han detectado innumernbles rad lofuentes, asi
coma la presoncia de moléculas interestelures; como I del g

riyas ganha: Parte de la radiacion electromagnilica de longitud de
onda extremadamente corta, y por comsiguicnte de enorme
energia. Se producen durante las explosiones de SUPEITIOVA v
cudndo colisionan entre si estrellas compactas, como hoyos ne
gros v estrellas de neutrones,

rayos X: Parte de la radincion clectroma gnetica de gran energia; co-
rresponde a una longilud de onda de milésimag de micri. Los
discos deacrecion que rodean objetos compactes, somo los agu-
Jleros negros, emiten rayos X Es necesario emplear satelites para
obscryar rayos X provenientes del cosnios.

renceinmes fenmanucieares: Procesos por los cusles se combinan o se
fragmentan los nideleos de los dtotmos con lu liberscion o absor-
cidn de energia v de purticulas, v la subsscuente formacion de
nuevos elementos. La fusion es cuando e unen v la fisidn o5
cuando se fragmentan,

satelite: Objcto que se trasladu-en torno de un planeta o asterside sin
necesidad de propulsian. Low satélites naturales son linas, Los
humanisg construyen satelites artificiales que poner en Orbita
<on un cohete.

secuencia principal: Franja de cstrellas on & diagrama M-I Carres-
ponde a la configuracidn de la mayorda de Jas estrellas v por lo
Lanto a la repion en el disgrama donde pasan més Lempo eslos
aslros,

senal En astronomia asi se denodiing 1 |a radiacidm que emite un
ubjetn,

sisterna finario: Un objeto binario siti Frmado por dos estrellas,
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cada una girando en tormo de o otra. Fxiiten nebulosas planeta-
fias com estrellas binarias en I tegion central,

ststemta solar: Fst compuesto de Jos distintos obietos que se trasla-
dan e torno al Sol. Planetas, planelas enanos, satélites, asteroi-
des, cometas y particulas de los anillis,

Sel: Estrella wis cereana a o Tierra, Is La responsahile de 1z fHayny
cantidad de iz y energla que recibimos en nusss planeia,

superficie estclar; Zona mas externa de Jas estrellas, donde se emite
la luz que Ilega a la Tierra, La oz de Jas #Onas mas profundis ng

se alcanzd a ver porque los gases externos lo impiden. Solamente.

recibimos fa luz de las 2ongs mas externas.

supernova: Explosion de una estrella de gran masy, Durante esty ex-
Plosidn se forman los elementos mas pesados v se arrofan al es-
pacio,

telescopin: Instrymento que se emplea para caprar luz de los astrog,
Su principal propésito no s ver los ubietos celestes mis gran-
des; sino mus brillantes,

wliraviolata: Radiacion clectmmagnética de longitud de onda menor
Que [n visible. £ la que nos produce quemadurag solares. Lys es-
trellas muy colientes emiten 1y wltraviolera.

trdad astrendniica: Distancia promedio que hay entre la Tierra vel
Sul; corresponde i 150 millones de kilometros. Plutdn se en-
cuentra a 39 unidades astrondmicis del Sal.

Urtiom: Astronomica Internacional: Socledad Gue redime ks asirong-
mosprofesiomales de todo ¢l mando; Decide Cuistiones como ef
valor de las constantes, los sislemis de referencia v los nombres
de los astros.

velogidad de Ta iz Velocidad a |u que vigi la radizcion clectromig-
netica, y por do tanto los ftones: Fs teual @ 300000 kilomerros
porsegundo. Es I velocidid nds alta de la naturaless.

veloeidad radial Velocidad de un ebjetoa lo largo de la linea visual
del observador: es decir, I velocidad a lu que se acerca o se alejn
un objera,

Vi Ldctea; Dunda de luz tenue yueatravicsa el cielo y que proviens
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del conjunio de Fis estiellas dul (s de la galaxia, Su nombre
deriva de s agpectiloehome I pxtinsion, es ol nombre de ly
guluxia e L que vt atomidis ol wisteo solur

viento estelar: Flujo de partiouliy provonicntes de la mayer parte dg
las estrellas, B4 uh mmeaibine el lente mediante ef cual las es-
trellas pierden man,
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