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Presentación

La Capacitación en Astronomía y Astrofísica a docentes de las
instituciones educativas municipales del Distrito Metropolitano de
Quito es un Proyecto de Vinculación con la Colectividad de la Es-
cuela Politécnica Nacional, ejecutado por el Observatorio Astronó-
mico de Quito con la colaboración de la Secretaría de Educación,
Recreación y Deporte del Municipio de Quito.

El presente texto guía tiene como objetivo el dar soporte a los do-
centes durante el proceso de capacitación y su contenido se pro-
fundizará a lo largo de las clases dictadas.

El texto guía contiene contenido teórico introductorio de Astrono-
mía y Astrofísica, además de algunos ejercicios resueltos y pro-
puestos para su desarrollo.
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1. Historia de la Astronomía

A lo largo de los tiempos, el modelo del Universo ha evolucionado con el desarrollo científico y
tecnológico. Durante gran parte de la Historia se pensaba que el Universo estaba formado sólo por los
objetos celestes visibles de la Tierra a simple vista. Desde la antigüedad, el ser humano sintió necesidad
de representar al Universo. La idea de Universo que tenemos hoy es bastante diferente de la que existía en
la antigüedad.

1.1 Modelo geocéntrico

Hasta el siglo XVII, se pensaba, según el modelo geocéntrico, que la Tierra se encontraba inmóvil en
el centro del Universo y todos los demás objetos celestes giraban a su alrededor.

1.1.1 Modelo heliocéntrico

En el siglo XVI, Nicolás Copérnico propuso un modelo en el que el Sol se encontraba en el centro del
Universo y la Tierra guirando sobre sí misma y alrededor del Sol, al igual que todos los demás objetos
celestes.

Galileo Galilei fue uno de los primeros en utilizar un telescopio para observar el cielo. Fue a partir de
las observaciones de Galileo, en particular de los satélites de Júpiter y del planeta Venus, que comenzaron
a surgir argumentos definitivos que ponían en cuestión el modelo geocéntrico. Galileo notó que el planeta
Venus no sólo presentaba fases, sino que su diámetro aparente no era siempre el mismo. La única forma
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de explicar al mismo tiempo la variación del tamaño aparente de Venus y sus fases, es considerar que
Venus orbita alrededor del Sol y no de la Tierra.

A partir de las observaciones de Tycho Brahe, Johannes Kepler concluyó que las órbitas de los planetas
alrededor del Sol no podrían ser circulares, sino elípticas. Kepler concluyó también que el Sol no ocupaba
el centro geométrico de la elipse, sino otro punto ubicado en el foco.

1.2 Misión geodésica en el Ecuador

La misión geodésica francesa a la Real Audiencia de Quito fue una expedición científica llevada
a cabo en el siglo XVIII en los actuales territorios del Ecuador para medir un grado de longitud en el
ecuador terrestre. Fue una de las primeras expediciones científicas modernas de ámbito internacional. El
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propósito fundamental era comprobar la forma de la Tierra.
El señor Augusto N. Martínez, antiguo director del Observatorio, reivindicaba haber sido el promotor

de la venida de esta misión científica, según le cuenta en carta enviada al Coronel Luis T. Paz y Miño, el
29 de octubre de 1928:

... Pero el acontecimiento capital durante mi Dirección, fue la venida de la Misión Geodésica
Francesa, de la cual, fui yo su protector. Eso no lo supo nadie, a excepción de Rafael Gómez de la Torre y
el Ministro francés, Don Hypolito Frandin. Algún día, cuando esté de humor, le contaré la historia de ese
acontecimiento y con documentos en la mano, le probaré que yo, exclusivamente yo, fui su iniciador, pero
encargándole el secreto, para que nadie me tenga por charlatán. Los dos primeros capitanes franceses
que vinieron a preparar los trabajos de la Misión, Lacombe Maurain, si lo supieron, por boca del señor
Fradin. De allí que me hicieron condecorar con las Palmas Académicas, por el Cobierno Frances y me
hicieron nombrar, Miembro perpetuo de la Sociedad Astronómica de Francia.

Para que el objetivo a que estaba destinada la Misión tuviera éxito y facilidades, el gobierno de Alfaro
entrego 20000 sucres para financiar los gastos iniciales de la delegación. El aporte económico de Francia
consistió en 20000 francos de crédito de las Misiones que mantenía el Ministerio de Instrucción Pública,
más 15000 francos que entregó al Ecuador.

La Segunda Misión se denominó Misión del Servicio Geográfico Militar de Francia y anticipadamente
estuvieron en el país de julio a noviembre de 1899, el geodesta capitán E. Maurain y el capitán Lacombe,
a fin de auscultar las condiciones para las observaciones, las facilidades que prestaba el Observatorio, el
ambiente y realizar observaciones preliminares.

Cabe aquí un paréntesis para destacar que lo afirmado por el señor Wickmann sobre las virtudes
del Observatorio de Quito, en esta oportunidad fueron ratificadas por los geodésicos franceses, como se
desprende del comentario del señor E. Maurain que en su informe de junio de 1900 escribía:

Quito posee un Observatorio Astronómico y Meteorológico instalado en excelentes condiciones,
provisto de instrumentos de los más recientes modelos y que posee una importancia tan especial por su
situación, a algunos minutos solamente de la Línea Equinoccial, [0◦ 14 sur], con cerca de 3000 metros
de altura y al pie del Pichincha, cuya cima que se eleva a 4800 m de acceso relativamente fácil, que
permitiría con pocos gastos el establecimiento de un Observatorio anexo.

Durante los cuatro meses de exploraciones, los expedicionarios franceses recorrieron cerca de 700
km desde cerca de Pasto hasta las regiones septentrionales del Perú, terreno en el que escogieron cimas
convenientes que encerraran los seis grados y 15 estaciones geodésicas sobre las anteriores de los
Académicos franceses. Sobre la extraordinaria labor desarrollada se comentaba:

Es sorprendente la rapidez con que se verificó este reconocimiento. Si se considera que los comisiona-
dos tuvieron que recorrer 3500 km, en un país muy abrupto y hacer más de treinta ascensiones a una de
las sierras más elevadas del Globo, se formará así cabal concepto del celo e intrepidez que mostraron
para llevar en cuatro meses su tarea a buen término. Tan infatigable actividad los arrancó los aplausos y
la admiración del Sr. General Alfaro.

La comitiva que llegó para realizar los trabajos definitivos estuvo compuesta por el teniente George
Perrier y el médico y ayudante Mayor Paúl Rivet. Colaboraron también los capitanes E. Maurain y Carlos
Lallamand, el sargento Lacombe, el zapador Aubry, el capitán Bougeois, el comandante Massenet, el
capitán ecuatoriano Giacometti y 15 individuos de tropa.

El geodésico Perrier consiguió, como jefe de la Misión, determinar el arco del meridiano ecuatorial de
5◦ 53’ 34"de amplitud y realizó triangulaciones que sirvieran para levantamientos topográficos, aparte de
observaciones meteorológicas y magnéticas.

Como siempre ocurría con los científicos europeos que visitaban nuestras latitudes, éstos no des-
aprovecharon la oportunidad para realizar estudios antropológicos y etnográficos, formar colecciones
botánicas, zoológicas, petrográficas, etc., muy útiles para posteriores investigaciones en estas disciplinas.

Por su parte Gonnessiat aprovechó la oportunidad para conseguir del Estado la compra, en la casa
Gautier de París, de un micrómetro ocular para sustituir al primitivo del Círculo Meridiano; un horizonte
artificial para la determinación de la vertical armado sobre carretes y un nuevo regulador para el mecanismo
de relojería del Ecuatorial de Merz.
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La participación del Observatorio, por intermedio de su director consistió en la medición de la
diferencia longitudinal entre Quito y Tulcán, Píllaro, Latacunga y Cuenca. Fueron particularmente
importantes las observaciones de diferencia de longitud entre Quito y Guayaquil, realizadas conjun-
tamente por los doctores Gonnessiat y Lagrula. El primero realizaba observaciones en Quito con el
círculo meridiano y el segundo en Durán con el instrumento Pistor y Martins, y las integraban mediante
comunicaciones por telégrafo. La empresa fue considerada extraordinaria.

La medición de la latitud, así como la determinación absoluta de la longitud respecto de los meridianos
de Greenwich y París se observó en Quito; el mismo señor Gonnessiat al coordinar observaciones y
mediciones dijo:

"Para esto he observado con el Círculo Meridiano más de cien veces la Luna y más de cincuenta
ocultaciones de estrellas tras de este satélite con el Gran Ecuatorial."

Por todo este extraordinario trabajo y los resultados obtenidos, la Academia de Ciencias de París,
adjudicó al señor Gonnessiat el Premio Delalande-Guerineau. Lastimosamente, en el Observatorio
Astronómico no quedó nada sobre esos trabajos, ni siquiera un cuaderno de observaciones y peor aún los
resultados, pues todo hace suponer que se lo llevaron los geodésicos franceses a la Academia de Ciencias,
donde deben encontrarse y de donde se pueden rescatar por lo menos copias de tan histórico material
científico.

A pocos pasos, en frente del Observatorio Astronómico, se inauguró el 14 de julio de 1913, el
monumento recordatorio de la tarea científica realizada por las dos Misiones Geodésicas provenientes
de Francia. En estilizado diseño, las figuras y placas de bronce inmortalizan las hazañas y nombres de
quienes llegaron en diferente siglos hasta nuestras latitudes con un fin altamente especializado.

El entorno de este monumento se completó con motivo de la celebración del segundo centenario del
arribo de la Primera Misión Geodésica, por cuyo motivo se organizaron varios actos conmemorativos
entre los que se incluyó colocar los bustos de los miembros de la Misión alrededor del monumento; pero
además se pensó en recoger la iniciativa del académico Carlos M. de La Condamine registrada en su
"Journal du voyage fait par ordre du Rey a L’ Equater", publicada en 1751 en París, donde insinuaba la
posibilidad de levantar un monumento bajo la línea equinoccial que señalara su presencia imaginaria.

Con ese objeto, en enero de 1936 se formó el Comité France-Amerique que se propuso levantar
un monumento en el lugar por donde pasa la línea equinoccial al norte de Quito. Las observaciones
geodésicas para la determinación del sitio fueron realizadas por el ingeniero Luis G. Tufiño, ex director
del Observatorio.

Nota: Texto tomado del libro: 132 años de historia del Observatorio Astronómico de Quito.

1.3 Astronomía moderna

La Astronomía moderna tiene su inicio con la invención del telescopio. Históricamente, se atribuye su
invención a Hans Lippershey en el año 1592, un fabricante de lentes alemán, pero recientes investigaciones
atribuyen la autoría a Juan Roget en 1590.

A pesar que ello, fue Galileo Galilei (1564-1642) quien en 1609, contruyó el primer telescopio usado
para mirar la Luna, el planeta Júpiter y las estrellas en 1910. Galileo es considerado el padre de la
Astronomía moderna, de la Física Moderna y de la Ciencia.

A pesar de que el inicio de la Astronomía moderna empezó con Galileo, sus fundamentos observacio-
nales se remontan a Tycho Brahe (1546-1601), considerado el más grande observador del cielo antes del
telescopio. Los instrumentos diseñados por Brahe le permitieron medir las posiciones de las estrellas y los
planetas con una precisión muy superior a la de la época.

Tras la muerte de Brahe, las medidas sobre la posición de los planetas pasaron a posesión de Kepler,
quien, utilizando los datos recopilados por Brahe, formuló las leyes del movimiento planetario, afirmando
que los planetas giran alrededor del Sol y no en órbitas circulares con movimiento uniforme, sino en órbitas
elípticas a diferentes velocidades, y que sus distancias relativas con respecto al Sol están relacionadas con
sus periodos de revolución.
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Figura 1.1: Galileo y su telescopio utilizado para la observación de la Luna, Júpiter y las estrellas

Además, el 11 de noviembre de 1572, Tycho Brahe descubrió una supernova Cassiopea A, una estrella
que entra en explosión y genera un gran brillo que parece surgir de la nada. La observación le llevó a
dudar de la doctrina Aristotélica que pregonaba la inmutabilidad de los cielos, años después dudó también
de la tesis geocéntrica de Ptolomeo.

Tycho Brahe estudió la Astronomía, tanto desde la perspectiva observacional como teórica, aunque
la primera ocupa principalmente su atención y la segunda se quedó en el nivel de una gran intuición.
Las cuestiones de equipo de observación astronómica, tanto respecto de los instrumentos: construcción,
materiales, precisión y uso le fueron muy importantes, como también, y en ello fue el pionero por
excelencia, el diseño y la construcción del observatorio astronómico mismo.

Kepler trabajó durante muchos años tratando de encontrar un modelo que permitiese explicar los mo-
vimientos planetarios utilizando para tal efecto los pensamientos neoplatónicos y el sistema heliocéntrico
de Copérnico.

Después de probar, sin éxito, con infinidad de formas geométricas "perfectas", lo intentó con varia-
ciones del circulo: las elipses, con las cuales concordaban exactamente los datos obtenidos durante las
observaciones.

Durante el siglo XVIII tienen lugar aportes importantes en el campo de la Astronomía observacional
que constituyeron la base observacional para el estudio del Universo a gran escala.

Charles Messier, presentó en la Academia de Ciencias de Francia en 1771, el primer catálogo de
objetos astronómicos descubiertos u observados por él. Trece años más tarde publicaría una revisión
incluyendo otras nebulosas o cúmulos.

El descubrimiento de la fotografía y el progreso en la elaboración de emulsiones fotográficas, produjo
un rápido avance en la aplicación a la Astronomía. En 1863, Huggins obtiene los primeros espectros
estelares abriendo una nueva era en la Astronomía. También identificó en Andrómeda, la presencia de lo
que consideró podría estar originado por estrellas, proporcionando de esta forma consistencia a la teoría
de los universos islas popularizada por Humboldt en Cosmos (1845-1850).

Otro gran avance a la Astronomía se dió con Edwin Hubble, quien descubrió las Cefeidas las cuales
son estrellas que pulsan con periodos comprendidos entre varios días y varios meses. Cuanto más luminosa
es la estrella, más largo es su periodo, de forma que midiendo el periodo puede obtenerse una medida de
la luminosidad de la estrella.

En el año 1925, Hubble encontró varias Cefeidas en la "nebulosa"de Andrómeda y encontró que
estaban a unos 900000 años-luz. Repitió las mediciones con Cefeidas de otras nebulosas y obtuvo también
distancias superiores a los 100000 años-luz, que es el tamaño estimado de la Vía Láctea.

Otro aporte importante de Hubble fue descubrir que, aunque algunas nebulosas extragalácticas tenían
espectros que indicaban que se movían hacia la Tierra, la gran mayoría mostraba corrimientos hacia el rojo.
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Figura 1.2: Observatorio Arecibo

Figura 1.3: Observatorio ALMA

Este fenómeno sólo podía explicarse asumiendo que estas nebulosas se alejaban. Más sorprendente aún
fue el descubrimiento de que existe una relación directa entre la distancia de una nebulosa y su velocidad
de alejamiento.

La Astronomía ha tenido un desarrollo acelerado gracias a la gran cantidad de datos astronómicos
que han sido tomados por los grandes observatorios construidos alrededor del mundo. Dentro de los
observatorios más importantes de la actualidad tenemos:

Arecibo: El famoso observatorio de radio se encuentra cerca de la costa norte de Puerto Rico, y se
inauguró en 1963. Fue construido en el interior de una depresión dejada por un deslizamiento de
tierra y es el mayor radiotelescopio de plato curvado del Mundo.
Observatorio ALMA: El Observatorio del Llano de Chajnantor se encuentra a una altura de nada

Figura 1.4: Centro astronómico Hispano-Alemán de Calar Alto
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Figura 1.5: Observatorio Cerro Paranal

Figura 1.6: Observatorio del Roque de los Muchachos

menos que 5104 metros sobre el nivel del mar, en el desierto de Atacama, Chile, a 50 kilómetros
al Este de San Pedro de Atacama. Es un sitio muy seco y poco apto para la vida humana, pero un
excelente sitio para la Astronomía de submilimétrica.
Calar Alto: El Centro astronómico Hispano-Alemán de Calar Alto esta situado en la Sierra de
los Filabres, al norte de Almería. Es operado conjuntamente por el Instituto Max Planck para la
Astronomía de Heidelberg, Alemania y el Instituto de Astrofísica de Andalucía en Granada.
Cerro Paranal: El Observatorio se encuentra sobre el Cerro Paranal en el desierto de Atacama,
perteneciente a la cordillera de la Costa, a una altura de 2635 metros, a 130 km al Sur de la ciudad
chilena de Antofagasta y a 12 km de la costa. El Observatorio Paranal se compone por el Very
Large Telescope (VLT), que posee cuatro telescopios de 8.2 m. Estos cuatro telescopios principales
pueden combinar su luz para utilizar un quinto instrumento, el Very Large Telescope Interferometer
(VLTI).

Figura 1.7: Observatorio Very Large Array
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Roque de los Muchachos: Situado en la isla de La Palma, en las islas Canarias, el Observatorio
del Roque de los Muchachos (ORM) fue inaugurado en 1985 y pertenece junto al Observatorio del
Teide al Instituto de Astrofísica de Canarias (IAC). El Roque de los Muchachos tiene una altitud de
2423 metros y está al lado del Parque Natural de la Caldera de Taburiente.
Very Large Array: Esta situado en las Llanuras de San Agustín, entre las localidades de Magdalena
y Datil, a unos 80 km al Oeste de la ciudad de Socorro, Nuevo México. El VLA está a una altitud
de 2124 m sobre el nivel del mar. Es parte del National Radio Astronomy Observatory (NRAO) de
Estados Unidos. El observatorio se compone de 27 radio antenas independientes, cada una con un
diámetro de disco de 25 metros y un peso de 209 toneladas.



2. Astronomía esférica

2.1 La esfera celeste

La esfera celeste es una esfera imaginaria sin un radio determinado y centro en el observador. En la
esfera celeste se proyectan tanto objetos cercanos (planetas, cometas, Luna, etc.) como objetos lejanos
(estrellas, galaxias, cúmulos de galaxias, etc.). Entre algunos de los elementos más relevantes de la esfera
celeste tenemos: los polos celestes, el cenit y nadir, el horizonte verdadero, el ecuador celeste, el meridiano
celeste, los almucantarates y los paralelos celestes. Seguidamente vamos a describirlos.

Polos celestes: son dos posiciones aparentes, una norte y otra sur (P y P’, respectivamente, en la
figura 2.1), en la esfera celeste que vienen determinadas por el eje de rotación terrestre que cambia
su posición con el tiempo a causa de la precesión. La esfera celeste gira aparentemente alrededor de
un eje imaginario que se prolonga desde P hasta P’.
Cenit y nadir: son dos puntos imaginarios dados por la plomada en un punto en la superficie
terrestre. El punto de la plomada situado sobre nuestra cabeza se llama cenit (punto Z en la
figura 2.1), mientras que el punto de la plomada ubicado debajo de nosotros se conoce como nadir
(punto Z’ en la figura 2.1).
Horizonte verdadero: es un circulo formado por la intersección de la esfera celeste con un plano
perpendicular a un eje que va desde Z a Z’.
Ecuador celeste: es un circulo formado por la intersección de la bóveda celeste con un plano que
pasa por el ecuador terrestre.
Meridiano celeste: semicírculo proyectado sobre la esfera celeste que va desde el polo norte
celeste al polo sur celeste. El meridiano es perpendicular al ecuador celeste. La intersección del
plano del meridiano con el horizonte verdadero marca los puntos cardinales norte y sur (véase la
figura 2.2), mientras que la intersección del ecuador celeste con el horizonte verdadero señala los
puntos cardinales este y oeste (véase la figura 2.2).
Almucantarates: son los círculos menores en la esfera celeste paralelos al horizonte verdadero. El
círculo que pasa por a y a’ en la figura 2.1 es un almucantarate.
Paralelos celestes: son círculos menores en la esfera celeste que son paralelos al ecuador celeste.
El círculo que pasa por b y b” en la figura 2.1 es un paralelo celeste. Actualmente la estrella polar
es la más próxima al polo celeste norte. Esta estrella se halla en la cola de la constelación de la
Osa Menor (véase la figura 2.3). La trayectoria estelar en un paralelo celeste marca su visibilidad
encima del horizonte.



18 Capítulo 2. Astronomía esférica

Figura 2.1: Elementos de la esfera celeste. Figura tomada de [1].

Figura 2.2: Puntos cardinales y elementos de la esfera celeste. Figura tomada de [2]

Figura 2.3: Constelaciones de la Osa Menor y la Osa Mayor. Figura tomada de [3]
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2.2 Sistemas de coordenadas astronómicas y movimientos del Sol
2.2.1 Coordenadas horizontales

Este sistema de coordenadas está asociado al horizonte verdadero y sus elementos principales se
muestran en la figura 2.4. Un objeto sobre la bóveda celeste se puede representar por tres componentes
de un vector~r en los ejes X , Y y Z. El eje X está orientado hacia el sur, el eje Y está orientado hacia el
oeste y el eje Z está dirigido al cenit (véase la figura 2.4). Un punto de la esfera celeste en este sistema
de coordenadas asimismo se puede representar empleando coordenadas esféricas que exigen el uso de
dos ángulos. El primero de ellos es el acimut a que se mide desde el sur y toma valores entre 0◦ y 360◦.
El otro ángulo se llama altura h y se mide desde el horizonte hasta el cenit o el nadir, tomando valores
entre -90◦ y 90◦. Las componentes del vector~r, teniendo en cuenta las coordenadas rectilíneas y esféricas,
vienen definidas por:

~r =

x = r cos(h)cos(a)
y = r cos(h)sin(a)

z = r sin(h)

 (2.1)

Figura 2.4: Elementos de las coordenadas horizontales. Figura tomada de [1].

2.2.2 Coordenadas ecuatoriales
Este sistema de coordenadas está asociado al ecuador celeste y sus elementos principales se muestran

en la figura 2.5. Un objeto proyectado en la bóveda celeste se puede representar por tres componentes de
un vector~r en los ejes X , Y y Z. El eje X está orientado hacia el punto de Aries que es una posición que
marca el paso del Sol desde el hemisferio celeste sur al norte durante su viaje aparente en la eclíptica. El
eje Y del sistema ecuatorial es ortogonal al eje X sobre el ecuador celeste, mientras que el eje Z se orienta
a lo largo de los polos celestes.

La definición de dos ángulos, llamados ascensión recta α y declinación δ , permite derivar las
componentes de un vector~r:

~r =

x = r cos(δ )cos(α)
y = r cos(δ )sin(α)

z = r sin(δ )

 (2.2)

La α se mide en unidades de tiempo y se cuenta desde el punto de Aries hasta el meridiano que pasa
por un objeto astronómico, entretanto que la δ se mide en grados y va desde el plano ecuatorial, tomando
valores entre -90◦ y 90◦. r es el radio de una esfera y puede tomar valores mayores o iguales que cero
pero menores a infinito.
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Figura 2.5: Elementos de las coordenadas ecuatoriales. Figura tomada de [4].

2.2.3 Coordenadas geográficas
Las coordenadas geográficas son líneas imaginarias trazadas sobre la superficie de la Tierra que

nos sirven para localizar un punto cualquiera sobre el planeta. Existen dos tipos de coordenadas: Los
PARALELOS permiten medir la LATITUD y Los MERIDIANOS permiten medir la LONGITUD

Los Paralelos: Son círculos paralelos entre sí y perpendiculares al eje terrestre y a los meridianos.
El mayor es el Ecuador. Divide la tierra en dos hemisferios: Norte y Sur. A partir del Ecuador se
mide la latitud geográfica. Los paralelos tienen valores que van de 0o (en el Ecuador) a 90o (en los
polos). Existen otros paralelos, el Trópico de Cáncer, el Trópico de Capricornio, el Círculo Polar
Ártico y el Círculo polar Antártico
Los Meridianos: Son semicírculos perpendiculares al Ecuador que unen los polos de Norte a Sur y
dividen a la Tierra en dos hemisferios: oriental y occidental. Tienen valores que van desde el 0o (en
el meridiano de Greenwich) hasta 180o (en su antimeridiano). A partir del meridiano 0o se mide la
longitud geográfica.
Latitud: Es la distancia que existe entre un punto cualquiera de la superficie terrestre y el Ecuador.
Se mide sobre el meridiano que pasa por dicho punto. Aquellos puntos que se encuentran al Norte
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del Ecuador tienen latitud Norte y los que se encuentran al Sur del Ecuador tienen latitud Sur. La
latitud se expresa en grados, minutos y segundos a partir de 0o en Ecuador, hasta 90o en los polos.
El polo Norte tiene latitud 90o Norte, y el polo Sur tiene latitud 90o S.
Longitud: Es la distancia que existe entre un punto cualquiera de la superficie terrestre y el
meridiano de Greenwich. Se mide sobre el paralelo que pasa por dicho punto. Aquellos puntos que
se encuentran al Oriente del meridiano de Greenwich tienen longitud Oeste. La longitud se expresa
en grados, minutos y segundos a partir de 0o (en el meridiano de Greenwich) hasta 180o, hacia el
Este como hacia el Oeste. Los polos no tienen longitud.
El meridiano de Greenwich: Por convención internacional, el meridiano que pasa por el Real
Observatorio Astronómico de Greenwich (en Londres, capital de Inglaterra) se eligió como longitud
0o. Ahora el observatorio es un museo y existe una banda de metal que señala el meridiano. Los
turistas se fotografían a menudo, con un pie en el hemisferio Este y otro en el Oeste de la Tierra.

2.2.4 Movimiento aparente del Sol
El Sol se mueve aparentemente en la bóveda celeste describiendo una trayectoria conocida como

eclíptica. Durante su movimiento aparente el Sol atraviesa el horizonte pasando desde el lado invisible al
lado visible del hemisferio celeste. Se conoce como culminación el momento en que el Sol pasa por el
meridiano de un lugar. La culminación solar a máxima altura ocurre a mediodía.

Durante su viaje aparente en la eclíptica el Sol pasa por cuatro puntos importantes conocidos como
solsticios y equinoccios. El plano ecuatorial y la eclíptica están inclinados alrededor de 23◦ (véase la
inclinación entre ambos planos en la figura 2.5). Cuando el Sol se halla en el punto de Aries tenemos
el equinoccio de primavera. Aproximadamente seis meses después el Sol se hallará en el equinoccio de
otoño, cuando el Sol pasa desde el hemisferio celeste norte al sur en su recorrido aparente anual. Durante
los equinoccios la duración del día es igual al de la noche en todos los puntos de la Tierra, mientras que
en los solsticios el Sol presenta su máxima declinación (cerca de 23◦). El Sol se desplaza en la eclíptica
en sentido contrario al de las agujas del reloj (visto desde el polo norte celeste).

2.2.5 Efectos de la refracción en la observación solar
Como aproximación se puede considerar a la atmósfera terrestre como un conjunto de capas paralelas.

La refracción de la luz ocurre cuando ésta atraviesa capas que tienen propiedades físicas distintas, lo que
influye principalmente en su dirección. El grado de desviación de la dirección depende del ángulo de
incidencia sobre una superficie. Si la altura real del Sol (designado como true star en la figura 2.6) la
designamos como h y la altura medida (designada como refracted star en la figura 2.6) se define como h′

(véase la figura 2.6), entonces la refracción astronómica es igual a R = h′−h.
La refracción de la luz solar hace que se siga observando al Sol a pesar de que en realidad se halle

debajo del horizonte. Este fenómeno se conoce como crepúsculo.
El Sol tiene un radio aparente de 16′. Se considera que el Sol sale y se pone cuando su borde aparece

o desaparece en el horizonte, respectivamente. Se sabe que la refracción R en el horizonte es igual a

Figura 2.6: Refracción de la luz de un objeto. Figura tomada de [5].
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34′. Recordemos que la altura h de un objeto se mide desde el horizonte en dirección al cenit o al nadir.
Si denominamos el radio solar como r, entonces la altura del Sol durante su salida u ocaso es igual a
h = R+ r. Reemplazando los valores de R y r hallamos que h = 50′. En resumen, se puede decir que el
centro solar se halla 50′ debajo del horizonte verdadero al momento de su salida o puesta, ello debido al
efecto de la refracción de la luz.

2.2.6 Movimiento aparente del Sol a distintas latitudes
En el estudio del movimiento aparente solar vamos a considerar cuatro casos:

Supongamos que el observador se halla en el ecuador terrestre. En este caso los puntos cardinales
norte y sur coinciden con los polos celestes. El día tiene la misma duración que la noche (durante
todo el año) si despreciamos los efectos de la refracción y el cambio del tamaño aparente del
Sol (esto debido a que la Tierra se traslada alrededor del Sol describiendo un órbita elíptica y no
circular). Durante los equinoccios el Sol sale exactamente en el este y se pone en el oeste, mientras
que durante los solsticios el Sol sale 23◦ hacia el norte (solsticio vernal) o 23◦ hacia el sur (solsticio
invernal).
Ahora asumamos que el observador se encuentra en el polo norte terrestre. En este caso el horizonte
es paralelo al ecuador celeste. El Sol se traslada diariamente siguiendo los paralelos celestes y
su declinación es igual a la altura sobre el horizonte. En el polo norte existe un día que dura seis
meses, prolongandose desde el día del equinoccio de primavera hasta el día del equinoccio de otoño.
Durante el solsticio vernal el Sol muestra su máxima altura de 23◦.
Ahora asumamos que el observador vive en el trópico de cáncer. En este caso el Sol pasa por el
cenit solamente durante el solsticio de verano.
Suponiendo que el observador está en el círculo polar ártico, es decir a una latitud cercana a 66.5◦.
Para este observador durante el solsticio vernal el Sol se desplaza en la bóveda celeste describiendo
una trayectoria casi paralela al horizonte, mientras que durante el solsticio invernal el Sol no sale,
hallándose debajo del horizonte. Noruega, Suecia, Finlandia, entre otros, son países situados en el
circulo polar ártico.

2.3 Movimientos de la Tierra
Los movimientos de la Tierra se definen con referencia al Sol y los más importantes son: rotación,

traslación, precesión, nutación.

2.3.1 Movimiento de Rotación
Es el movimiento continuo que realiza la Tierra girando sobre su eje imaginario, llamado Eje Terrestre.

Una vuelta completa, tomando como referencia a las estrellas, dura 23 horas con 56 minutos 4,1 segundos
y se denomina día sidéreo. Si tomamos como referencia al Sol, el mismo meridiano pasa frente a nuestra
estrella cada 24 horas, llamado día solar. Los aproximadamente 3 minutos y 56 segundos de diferencia se
deben a que en ese plazo de tiempo la Tierra ha avanzado en su órbita y debe girar algo más que un día
sideral para completar un día solar.

2.3.2 Movimiento de traslación
Es el movimiento que realiza la Tierra desplazándose alrededor del Sol, en órbita elíptica, en sentido

contrario al de las agujas del reloj. El tiempo que tarda la Tierra en dar una vuelta completa es de 365
días, 5 horas, 48 minutos y 46 segundos (aproximadamente en un año). Junto con la incidencia del Eje
Terrestre, este movimiento provoca que los rayos solares lleguen a cada hemisferio terrestre con distinta
inclinación, según el momento del año.

2.3.3 Movimiento de precesión
La Tierra no es una esfera perfecta, sino es un elipsoide de forma irregular, aplastado por los polos

y deformado por la atracción gravitacional del Sol, la Luna y, en menor medida, de los planetas. Esto
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provoca una especie de lentísimo balanceo en el planeta durante su movimiento de traslación llamado
"precesión de los equinoccios", que se efectúa en sentido inverso al de rotación, es decir en sentido
retrógrado (sentido de las agujas del reloj). Bajo la influencia de dichas atracciones, el eje va describiendo
un doble cono de 47o de abertura, cuyo vértice está en el centro de la Tierra.

2.3.4 Movimiento de nutación
Hay otro movimiento que se superpone con la precesión. Se llama nutación y consiste en un pequeño

vaivén del eje de la Tierra. Como la Tierra no es esférica, la atracción de la Luna sobre el abultamiento



24 Capítulo 2. Astronomía esférica

ecuatorial de la nuestro planeta provoca el movimiento de nutación. Para hacernos una idea de este
movimiento, imaginemos que, mientras el eje de rotación describe el movimiento cónico de precesión,
recorre a su vez una pequeña elipse o bucle en un periodo de 18,6 años.

En una vuelta completa de precesión (25.767 años) la Tierra realiza más de 1.300 bucles de nutación.
El movimiento de nutación de la Tierra fue descubierto por el astrónomo británico James Bradley.

2.4 Constelaciones
Una constelación es una región del cielo en la que se encuentra un grupo de estrellas que presenta una

figura determinada; las formas de las constelaciones sugieren imágenes, y en la antigüedad el hombre
designo a las constelaciones con nombres de héroes, dioses o de objetos cotidianos, por ejemplo: Orión
nos sugiere un cazador, Leo a un león, Libra una balanza, etc. Existen 88 constelaciones adoptadas por
la UAI, de éstas doce son las del zodíaco y se localizan en la zona del cielo por la que el Sol efectúa su
recorrido anual y donde con frecuencia localizamos los planetas.

2.5 Ejercicios resueltos
1. Calcule la porción de arco que recorre la Tierra por hora, en su movimiento de rotación.

Desarrollo
Como el movimiento sobre la bóveda celeste es uniforme, entonces la Tierra recorre 360◦ en 24
horas.

x =
360◦

24h
⇒ x = 15◦/h

2.6 Ejercicios propuestos
1. Calcular la altura real de una estrella que muestra una altura medida de 1◦.

La estrella se observa cerca del horizonte y se conoce que en este caso R es igual a 34′. Por lo tanto
h = h′−R, obteniendo que h = 26′.

2. Hallar una expresión matemática para el acimut usando las componentes x y y del vector~r dadas en
2.1.
Si dividimos la componente y sobre la componente x se halla que a = arctan(y/x).



3. Mecánica Celeste

Es la ciencia dedicada al estudio del movimiento de los astros y satélites artificiales en el espacio. Usa
los principios de la Mecánica Clásica como fundamento y teorías relativistas para mayor precisión. El
enfoque de esta capacitación estará en la Mecánica Clásica y modelos de dos masas como se explicará en
adelante. La Mecánica Clásica hace referencia a las leyes de Newton y Kepler, siendo Kepler el pionero
de esta ciencia.

3.1 Leyes de Newton

La Mecánica Clásica de Newton es uno de los pilares en la Mecánica Celeste. Newton nos da a
conocer sobre el comportamiento de masas en el Universo.

La primera ley de movimiento de Newton nos dice que un cuerpo/masa en estado de descanso o en
movimiento uniforme va a mantenerse en ese estado hasta experimentar una fuerza externa (F). La
fuerza neta en una masa en este estado es cero, por lo tanto, la velocidad de esta masa es constante.

∑~F = 0⇒ d~v
dt

= 0 (3.1)

La importancia de esta ley en la mecánica celeste es el establecimiento de un plano de referencia
conocido como el plano newtoniano. Este plano en tres dimensiones (X, Y, Z) es el primer paso en
esta ciencia. También ayuda a deducir que hay fuerzas externas actuando en masas en el espacio ya
que éstas no se encuentran en estado de movimiento uniforme.
Hay un componente rotacional a esta primera ley de Newton, que nos dice que una masa no está en
rotación o está rotando a un ritmo constante sobre su mismo eje hasta que un torque τ externo lo
influencie. Esta ley define al momento de inercia (I) para la rotación, la cual es la resistencia de un
cuerpo para cambiar su estado de movimiento. Tenemos:

~L =~r×~p (3.2)

y

~p = m~v (3.3)

donde, L el momento angular y p, es el momento lineal que también se puede deducir de esta ley.
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La segunda ley de movimiento de Newton nos dice que la aceleración de un objeto es directamente
proporcional a la fuerza externa e inversamente proporcional a la masa de un objeto. También nos
dice que la fuerza neta del objeto es igual a la derivada de su momento lineal con respecto al tiempo.

~F = m~a (3.4)

~F =
d
dt
(m~v) (3.5)

Para la Mecánica Celeste, esta ley ayuda a plantear que hay dos fuerzas externas que pueden actuar
en un objeto y causar su aceleración: fuerzas de contacto directo y fuerzas distantes generadas por
la masa de otros objetos. Es importante notar que si la masa de un objeto cambia mientras está bajo
la influencia de una fuerza (lo cual es bastante común cuando hablamos de objetos artificiales como
satélites) la aceleración también cambia.
Para el caso del momento dictado por esta ley, se debe entender que un cambio en el ritmo de
rotación alrededor del propio eje (aceleración angular α) es directamente proporcional al torque
externo e inversamente proporcional al momento de inercia.

~α =
~τ

I
(3.6)

~τ =~r×~F (3.7)

La tercera ley de movimiento de Newto,n conocida también como la ley de acción y reacción, nos
dice que la fuerza aplicada a un objeto (A) por otro objeto (B) es igual pero opuesta a la fuerza
aplicada por el primer objeto (A) hacia el objeto (B).

~FA = ~FB (3.8)

Para la Mecánica Celeste la principal conclusión de esta ley es que las fuerzas siempre vienen en
pares y que internamente se cancelan mutualmente. Una consecuencia directa de esta ley es el
principio de la conservación de momento (Ecuación 3.9). También se puede concluir que por cada
torque existe un torque igual pero opuesto lo que nos da el principio de la conservación de momento
angular, algo muy importante para el control satelital.

d
dt
(pA + pB) = 0 (3.9)

3.2 Gravitación Universal

Otra ley fundamental de Newton que se utiliza en la Mecánica Celeste es la Ley de Gravitación
Universal. La fuerza de gravedad aparenta sostener el Universo junto. En un sistema de dos masas, la
fuerza de gravedad entre dos masas M y m separadas por una distancia r se puede determinar con la
siguiente formula.

F =−GMm
r2 , (3.10)
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Figura 3.1: Ejemplo de un baricentro. Créditos: [20]

donde, G es la constate gravitacional universal, una constante fundamental de la naturaleza, pero muy
difícil de determinar (su valor es 6.67×10−11N m2kg−2).

Un sistema de dos masas es una buena aproximación de la dinámica en el espacio ya que toma en
consideración las dos masas que más se influyen entre sí, aunque es importante reconocer que existe
muchas más masas que influyen entre sí.

Cuando estamos cerca de un objeto masivo se le puede tratar a la gravedad como una constante según
la Ecuación 3.10. Una persona (de masa m) en la superficie de la Tierra (de masa M) experimenta una
gravedad, i.e., una aceleración de 9.81m/s2. En el caso del Universo, la gravedad está siempre variando de
acuerdo con la interacción de las masas entre sí.

En la Mecánica Celeste, el centro mutuo en el sistema de dos masas se lo conoce como el baricentro.
El Sol y la Tierra tienen un baricentro en común en el que ambos giran. La Tierra y la Luna giran alrededor
del baricentro mutuo y no la Luna alrededor de la Tierra. Esto se da porque todo sistema tiene su centro de
masa. Nótese la dificultad de determinar el baricentro de un sistema mayor a dos masas. En la mayoría de
casos del sistema de dos masas, M representa una masa mucho mayor que m como es el caso de satélites
en relación con la Tierra y por lo tanto se puede usar el centro de masa de M como el centro de masa del
sistema de dos masas.

Estas leyes de Newton definen al potencial gravitacional, el cual se lo puede visualizar como un pozo
gravitacional en tres dimensiones. Los satélites en órbita terrestre, se puede decir que están dentro del
potencial gravitacional por lo tanto no se escapan de la influencia de la gravedad terrestre y giran alrededor
del baricentro entre la Tierra y el satélite.

3.3 Leyes de Kepler

Johannes Kepler (1571 - 1630), fue un astrónomo y matemático alemán que también nos deja claves
importantes que forman otro pilar importante para esta ciencia. Su mayor aportación fue el estudio del
comportamiento de las órbitas de los cuerpos celestes.

La primera ley de Kepler nos dice que los planetas orbitan el Sol en forma elíptica. Esta ley nos dice
que las órbitas son de forma cónica y nos da la siguiente relación geométrica donde e representa la
excentricidad, θ es el ángulo medido desde periapsis, P representa la distancia de m a M en su eje
semi-menor y r es la distancia entre m y M. Estos conceptos son resumidos con la Fig. 3.3.

r =
P

1+ ecosθ
(3.11)

La segunda ley de Kepler nos habla de la conservación de momento angular. Este dato es importante
porque podemos de esta manera determinar posiciones y velocidades a lo largo de la órbita ya que
el momento angular se lo puede incorporar al cálculo como una constante que no cambia a lo largo
de la misma. El radio vector que une un planeta y el Sol barre áreas iguales en tiempos iguales.
La tercera ley de Kepler empieza a dar dimensiones a las órbitas de los planetas alrededor del
Sol. Nos dice que el cuadrado del periodo orbital T de un planeta es proporcional al cubo del eje
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semi-mayor a de su órbita con el Sol.

T 2

a3 = constante (3.12)

3.4 Conclusiones para la Mécanica Celeste
Juntando las leyes de Newton y Kepler se pueden sacar las siguientes conclusiones esenciales para la

mecanica celeste:
1. El centro de masa del sistema de dos cuerpos no tiene aceleración y por lo tanto sirve como origen

de un plano de referencia inercial (ver Fig. 3.2)
2. El momento angular del sistema es constante. Por lo tanto, el movimiento está en un plano normal

(perpendicular) al vector del momento angular.
3. Las masas M y m siguen caminos cónicos (círculo, elipse, parábola, e hipérbola) en relación a su

baricentro.

Figura 3.2: Propiedades Geométricas de las Órbitas. Créditos: [21]

3.5 Dinámica de órbitas
Las leyes de Kepler nos dan las siguientes propiedades de las órbitas en el espacio resumidas en la

Fig. 3.3:
Se utiliza un sistema de coordenadas polares con dos dimensiones: ángulo y distancia.
La ecuación geométrica de estas órbitas es determinada por la primera ley de Kepler.

r =
P

1+ ecosθ
(3.13)

• La excentricidad, (e) define la forma de una geometría cónica
• θ o ν es el ángulo medido desde “periapsis”

“Periapsis” (θ = 0): el punto más cercano entre el baricentro y m
“Apoapsis” (θ = π): es el punto más lejano entre el baricentro y m

Las leyes de Newton nos dan muchas otras propiedades adicionales. Algunas de las más importantes
son las siguientes:

Energía Específica del objeto m. Esta energía es la suma de la energía cinética (Ek) y la energía
potencial (Ep) del objeto m simplificada por unidad de masa [23]:

Et = Ek +Ep =
v2

2
− µ

r
=
−µ

2a
(3.14)

• µ es el parámetro gravitacional
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Figura 3.3: Propiedades Geométricas de las Órbitas. Créditos: [22]

• En el caso de elipses se lo puede expresar de la siguiente forma:

µ =
4π2a3

T 2 = GM (3.15)

Momento Angular específico: es el momento angular simplificado por unidad de masa:

~L′=~r×~p (3.16)

Se puede encontrar la excentricidad combinando la energía específica y el momento angular
específico.

e =

√
1+

2EtL′2
µ2 (3.17)

3.5.1 Sistema Central Inercial de la Tierra

Uno de los sistemas de coordenadas que se utiliza en la dinámica de órbitas se lo conoce como el
Sistema Central Inercial de la Tierra (ECI, por sus siglas en inglés). Hay otros sistemas que también
se utilizan pero para propósitos de esta capacitación se habla del sistema ECI. Consiste de un sistema
cartesiano para interpretar las tres dimensiones (X, Y, Z).

El origen de este sistema de coordenadas es el plano inercial de Newton. Se lo calcula usando el
equinoccio vernal; el mismo que es una línea imaginaria trazada de la línea ecuatorial al Sol cuando los
polos están a la misma distancia del Sol. El eje X es alineado al equinoccio vernal; el eje Z es perpendicular
a X y apunta al norte; y el eje Y se obtiene con la regla de la mano derecha, el lado positivo es la palma.

Cada órbita está en su propio plano. Es más fácil expresar la posición de la órbita a referencia del
plano inercial usando coordenadas polares. Se trabaja con un mínimo de 2 planos para identificar la
posición y dirección de un satélite. La Fig. 3.4 nos muestra cómo se puede relacionar el plano del satélite
con el plano inercial.
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Figura 3.4: ECI y plano de una órbita. Créditos: [22]

3.5.2 Elementos de una Órbita

Existen 6 elementos principales que se utilizan para calcular y modelar órbitas; estos elementos
también se los conoce como elementos keplereanos y son los siguientes:

a (medido en km) = Eje semimayor. Medido desde el centro de la Tierra (no es la altura desde la
superficie). El radio promedio de la Tierra es alrededor de 6370 km.
e (no tiene unidades) = Excentricidad.
i (grados) = Inclinación del plano de la órbita en relación con el plano de referencia inercial (ECI).
Ω (grados) = Longitud de ascensión derecha del nodo ascendente. Medido en referencia a un
meridiano determinado (ECI).
ω (grados) = Argumento de periapsis. Medido al sentido opuesto del reloj desde el nodo ascendente
hasta el punto de periapsis.
θ (grados) = Anomalía verdadera o tiempo de pasaje desde periapsis

Otro elemento fundamental en una órbita es el tiempo. El tiempo en el espacio sigue el concepto de
espacio-tiempo de Einstein que nos dice que el tiempo es relativo e influido por la gravedad, lo que lo
hace difícil de estimar. Para el alcance de esta capacitación y para modelos simplificados de orbitas con
distancias relativamente cortas como el caso del Sistema Solar se puede utilizar el modelo de Newton
sobre el tiempo el cual nos dice que el tiempo se mueve hacia adelante en un plano inercial, por lo tanto
es un periodo en el que eventos físicos ocurren.

Para calcular trayectorias en la Mecanica Celeste siempre es necesario tener un punto de origen para
un periodo de tiempo. Este punto de origen se lo conoce como Epoch (época). Desde el primero de enero
de 1958 se usa el tiempo atómico internacional (TAI), y se determina el Epoch del tiempo astronómico
como medio día del 1ro de enero del año 4713 AC como el año juliano 0, que pasa a ser el inicio del
calendario juliano.

La medida del tiempo del Calendario Universal define un día como 24 horas. El tiempo real que toma
la Tierra rotar en su propio eje es 23h, 56m y 4.09054s, este tiempo es conocido como el tiempo sideral.
El elemento de tiempo que se usa en la ciencia de mecánica celeste se lo conoce como tiempo efemérides
el cual es el tiempo universal corregido a tiempo sideral usando el epoch de TAI como punto de referencia,
normalmente medido con el calendario juliano.

Las efemérides son usadas para guardar la información de los elementos keplereanos de órbitas y
trayectorias de cuerpos celestes y satélites artificiales, además de información adicional de interés. El
módulo HORIZONS del Jet Propulsion Laboratory contiene efemérides de varios cuerpos celestes del
Sistema Solar y satélites artificiales también.
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3.6 Tipos de Órbitas Terrestres
Las órbitas terrestres se pueden clasificar en 4 principales: LEO (Low Earth Orbit), órbita terrestre

baja; MEO (Medium Earth Orbit), órbita terrestre de mediana altura; GSO (GEO en la Fig. 13.5)
(Geosynchronous Orbit), órbita geosincronizada; y HEO (Hightly Elliptical Orbit) órbita altamente
elíptica.

Figura 3.5: Tipos de Órbitas Terrestres. Créditos: [24]

La órbita LEO está a una altura entre 160 km a 1500 Km. La inclinación típica de los satélites en
esta órbita es entre 0◦ (ecuatorial) 90◦ (polar). La altura funcional es más de 300 km ya que a alturas
menores los satélites desorbitan rápidamente. Los periodos (el tiempo que toma el satélite en orbitar la
Tierra) de los satélites varían dependiendo de la altura. En esta órbita se encuentra satélites para monitoreo
terrestre. Estos satélites típicamente se los ubica a alturas entre 600 km a 900 km. En esta órbita también
se encuentra la Estación Espacial Internacional (ISS) a una altura ente 509 km a 516 km e inclinación de
51.65◦ aproximadamente. También se encuentra el telescopio Hubble a una altura 551 km a 556 km e
inclinación de 28◦.

En la órbita LEO existe una variación especial conocida como órbita sun - synchronous, es decir una
órbita sincronizada al Sol. Esta órbita sincroniza su periodo a relación del punto de vista al Sol para poder
recibir más energía Solar. Para alcanzar esta órbita es necesario poner el satélite a una altura de entre 160
a 1000 km e inclinación entre 96◦ a 104◦.

La órbita MEO tiene una altura entre 2000 km a 35000 km. La altura depende de los requisitos de
la misión. Los periodos de estas órbitas suelen ser entre 2 a 24 horas. En esta órbita se encuentran los
satélites de navegación como los GPS, a una altura de 20000 km e inclinación entre 51◦ a 56◦, con un
periodo de 12 horas. También se encuentran satélites de comunicación, mapeo, meteorológicos, militares
y científicos.

La órbita GSO sincroniza su periodo con el periodo de la Tierra y gira en la misma dirección de tal
manera que desde el punto de vista de la superficie de la Tierra parecería que el satélite no se mueve
y siempre está en el mismo lugar. Para alcanzar este efecto es necesario poner el satélite a una altura
de 35786 km y una inclinación lo más posible a 0 grados. Esta órbita se la conoce también como GEO
(Geosynchronous Earth Orbit. Satélites de comunicación meteorológicos, son los más comunes en esta
órbita.

La órbita HEO es altamente elíptica con una excentricidad alta y una inclinación calculada para que el
apogeo siempre ocurra en una latitud determinada. En esta órbita la altura del perigeo está alrededor de
1000 km y la del apogeo a más de 35786 km. El propósito de esta órbita es para satélites que necesitan
realizar su misión en apogeo como comunicación para ciertas zonas terrestres, vista a tierra, etc. También
se le puede dar un uso militar como satélites espías ya que en el perigeo están mucho más cerca de la
superficie en ciertas zonas de la Tierra.

Hay dos órbitas HEO en particular: la Molniya empleada por Rusia por su locación geográfica ya que
puede brindar largos periodos de cobertura en el hemisferio norte, donde se encuentra Rusia. Esta órbita
tiene un perigeo de 1000 km y un apogeo de 39360 km, inclinación de 63.4◦, excentricidad de 0.722 y un
periodo de 12 horas. Otra variación HEO bastante usada es la órbita Tundra la cual tiene una inclinación
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de 63.4◦, excentricidad de 0.24 y un periodo de 23 h 56 m y 4 s.

3.6.1 Ejercicios resueltos
1. ¿Cuál es la fuerza gravitacional que ejerce la Tierra sobre un objeto de masa 5 kg en la superficie?

(Considere el radio terrestre como 6378 km y la masa terrestre como 5.97× 1024 kg)
Desarrollo
Según la Ley de Gravitación Universal tenemos:

F = G× m1×m2

r2

Entonces:

F = 6.67×10−11[m3kg−1s−2]× 5.97×1024[kg]×5[kg]
(6378000[m])2

F = 49[N]

2. Conociendo que la masa de la Luna es 1/81 veces la masa de la Tierra, calcular el peso de una
persona de 56 [kg] en la superficie del satélite. El radio de la Tierra es 4 veces mayor al de la Luna.
Desarrollo
Aplicando la Ley de Gravitación Universal en la superficie de la Luna, tenemos:

F = G×
mLuna×mpersona

r2
Luna

es decir,

F = G×
mTierra

81 ×mpersona( rTierra
4

)2 =
16
81
×

G×mTierra×mpersona

r2
Tierra

Reemplazando los valores, tenemos:

F =
16
81

6.67×10−11[m3kg−1s−2]×5.97×1024[kg]×56[kg]
(6378000[m])2

F = 108.28[N]

3. El Telescopio Espacial Hubble gira sobre una órbita circular a 593 km sobre la superficie de la
Tierra. Calcular su período orbital.

Desarrollo
Por la tercera ley de Kepler para órbitas circulares, tenemos:

T 2 =
4π2

GM
r3,

donde:
r = rorbita +RTierra = 593km+6378km = 6.9×106m
Entonces

T 2 =
4π2

(6.67×10−11[m3kg−1s−2])(5.97×1024[kg])
(6.9×106[m])3

T ≈ 96[min]
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4. Calcular la masa de la Tierra conociendo que el período orbital de la Luna sobre la Tierra es 27.32
días y la distancia entre ambos es de 3.84×108 [m].
Desarrollo
Usando la tercera ley de Kepler:

T 2 =
4π2

GM
r3

Por otro lado, sabemos que 27.32 [días]= 2360448 [s] y por lo tanto:

(2360448[s])2 =
4π2

(6.67×10−11[m3kg−1s−2])×MTierra
(3.84×108[m])3

De esta forma, tenemos que MTierra ≈ 6.01×1024[kg]
5. ¿A qué altura debe colocarse un satélite para que tenga un período orbital igual al período de

rotación de la Tierra?
Desarrollo
El período de rotación de la Tierra es de 24 [horas]=86400 [s]. A partir de la tercera Ley de Kepler
tenemos:

(86400[s])2 =
4π2

(6.67×10−11[m3kg−1s−2])(5.97×1024[kg])
r3

Por lo tanto, r = 4.21×104[km]. Dado que conocemos el radio de la Tierra, tenemos que la altura
respecto a la superficie terrestre será:

h = r−RTierra = 4.21×104[km]−6378[km] = 35722[km]

3.7 Ejercicios propuestos
1. Calcular la aceleración gravitacional de un objeto de 1 kg en la superficie de Marte.
2. Encontrar el baricentro entre la Luna y la Tierra, asumiendo un sistema de dos masas.
3. Un satélite se encuentra orbitando la Tierra. Manda su efemérides a Tierra con la siguiente infor-

mación: Altura: limite superior de una órbita LEO, inclinación = 0◦, argumento de periapsis = 0◦,
anomalía verdadera = 75◦. Si sabemos que este satélite tiene un perigeo de 7770 Km determine la
excentricidad de su órbita.

4. Si el satélite de la pregunta 3 pesa 100 kg encontrar su momento angular específico.





4. Sistema Solar

4.1 Origen y evolución del Sistema Solar

Existen múltiples teorías sobre la formación del Sistema Solar, que han ido evolucionando en el
tiempo basándose en las observaciones. Cualquier teoría que pretenda explicar la formación del Sistema
Solar deberá tener en cuenta que:

El Sol gira lentamente y sólo tiene 1% del momento angular, pero tiene el 99.9% de su masa.
Los planetas tienen el 99% del momento angular y sólo un 0.1% de la masa.
La formación de los planetas terrestres con núcleos sólidos.
La formación de los planetas gaseosos gigantes.
La formación de los satélites planetarios.

4.1.1 Hipótesis nebular
La explicación más aceptada para la formación del Sistema Solar es la hipótesis nebular. Según la

hipótesis, el Sol, los planetas y todos los objetos del Sistema Solar se formaron a partir de material
nebuloso hace miles de millones de años. Aunque originariamente la hipótesis se planteó sólo para el
origen del Sistema Solar, hoy en día es aceptada en general para explicar cómo se forman todos los
sistemas estelares del Universo (ver en la Fig. 4.1 un esquema ilustrativo).

Punto de inicio: una nube interestelar de polvo y gas (llamada nebulosa solar). La mayoría (un
98%) es hidrógeno y helio, pero además con átomos y granos de polvo de materiales más pesados
formados a partir de la formación de estrellas anteriores.
Comienzo de la formación: La nebulosa es más gruesa que la región interestelar promedio y debido
a alguna perturbación hace unos 4570 millones de años que lo comprime, como una explosión de
supernova o el paso de una estrella cercana, comienza un proceso gradual de colapso gravitacional.
Contracción: La nube empieza a colapsar por su propia gravedad. En ese colapso, se comenzaron
a formar acumulaciones de polvo y gas en regiones cada vez más densas. Durante más de 100000
años, se reduce a 100 UA, se calienta (energía térmica) y se comprime en el centro.
Disco de acreción: La conservación del momento angular provocó que comenzase a girar, y el
aumento de presión provocó que se calentase. La mayor parte de ese material terminó en una esfera
en el centro de la región, mientras que el resto de la materia se acumuló y acható en un disco que
giraba a su alrededor.
Proto-estrella: se forma en el centro, cuando el núcleo se vuelve opaco; más tarde se convertirá en
el Sol (el gas que orbita la proto-estrella en algunos casos puede comenzar a comprimirse por su
propia gravedad, produciendo una estrella doble). El resto del material se convirtió en algo a lo que
llamamos disco protoplanetario. En la Fig. 4.2 se puede observar un diagrama de la formación de
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Figura 4.1: Ilustración del ciclo de formación de una estrella y el sistema estelar: 1) Nube gigante de gas
y polvo en el espacio interestelar. 2)Acumulaciones empiezan a formarse dentro de la nube. 3)Núcleos
densos, precursores de las estrellas, se forman dentro de las acumulaciones. 4) Los núcleos se condensan
en estrellas jóvenes rodeadas por discos de polvo. 5) Los planetas se forman a partir de los discos y un
sistemas estelar se forma. Créditos: Bill Saxton, NRAO/AUI/NSF

Figura 4.2: Ilustración de la formación del disco en una nebulosa rotante. Créditos: astronomy.swin.
edu.au/sao/downloads/HET620-M09A01.pdf

un disco protoplanetario.
En la Fig. 4.3 se puede apreciar una fotografía capturada de la estrella HL Tauri donde se verifica
la presencia de un disco protoplanetario. Los espacios entre los discos rojos son señales de la
formación de planetas y asteroides. Así también, en β -Pictoris se ha encontrado evidencia de la
presencia de un disco protoplanetario y un exoplaneta (ver Fig. 4.4).
Condensación: el disco irradia su energía y se enfría; un poco de gas se condensa en pequeños
granos de polvo de metal, roca y, lo suficientemente lejos de la estrella.
Planetesimales: los granos de polvo se pegan unos a otros (el hielo ayuda) y barren sus caminos,
formando partículas más grandes; esta acreción continúa hasta que las partículas se convierten en el
tamaño de rocas o pequeños asteroides, que atraen la materia con su gravedad.
Protoplanetas: el crecimiento de las partículas más grandes se acelera, y acumulan toda la materia
sólida cerca de su propia órbita. En 100 000 a 20 000 000 años, el tamaño de los protoplanetas es

astronomy.swin.edu.au/sao/downloads/HET620-M09A01.pdf
astronomy.swin.edu.au/sao/downloads/HET620-M09A01.pdf
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Figura 4.3: Disco protoplanetario en la estrella HL Tauri. Créditos: ALMA/ESO

Figura 4.4: Disco de escombros en β -Pictoris con la presencia de un posible planeta β -Pictoris b. Créditos:
ESO/A.-M. Lagrange et al.

un gran tamaño asteroide / lunar en el sistema solar interno, y varias veces el tamaño de la Tierra en
el sistema solar exterior (temperatura más baja).
Como sus puntos de ebullición son más altos, sólo los metales y silicatos podían existir en forma
sólida cerca del Sol, y fueron los que eventualmente dieron lugar al nacimiento de los planetas
terrestres: Mercurio, Venus, la Tierra y Marte. Como los elementos metálicos sólo eran una
pequeña fracción del total de la nebulosa de la que surgió el Sistema Solar, los planetas terrestres
no podían tener un tamaño demasiado grande.
En contraste, los planetas gigantes: Júpiter, Saturno, Urano y Neptuno, se formaron más allá
del punto en el que el material es lo suficientemente frío como para permitir que los compuestos
volátiles de hielo sigan en estado sólido.
Los hielos que formaron estos planetas eran más abundantes que los metales y silicatos que dieron
lugar al nacimiento de los planetas interiores terrestres, permitiendo que fuesen lo suficientemente
masivos para capturar grandes atmósferas de hidrógeno y helio.
Los restos que quedaron de la nebulosa y que nunca se convirtieron en planetas se congregaron en
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regiones como el Cinturón de Asteroides, el Cinturón de Kuiper y la Nube de Oort.
Viento solar: después de aproximadamente 1 000 000 de años, barre el gas y polvo sobrante. Si un
protoplaneta ya es lo suficientemente grande, su gravedad atrae al gas circundante y se convierte en
un gigante gaseoso (el gas sobrante y el polvo a su alrededor se condensa en satélites); si no, sigue
siendo un cuerpo rocoso o helado.

4.1.2 Teorías alternativas
Teoría de los Proto-planetas

Sostiene que inicialmente hubo una densa nube interestelar que formó un cúmulo. Las estrellas
resultantes, por ser grandes, tenían bajas velocidades de rotación. En cambio, los planetas, formados en la
misma nube, tenían velocidades mayores cuando fueron capturados por las estrellas, incluido el Sol.

De esta forma se cubren muchas de las áreas problemáticas, pero no queda claro cómo los planetas
fueron confinados a un plano, o por qué sus rotaciones tienen el mismo sentido.

Teoría de Captura
Asume que el Sol interactuó con una protoestrella cercana, extrayendo materia de ésta. La baja

velocidad de rotación del Sol se explica debida a su formación anterior a la de los planetas.
Los planetas terrestres se explican por medio de colisiones entre los proto-planetas cercanos al Sol. Y

los planetas gigantes y sus satélites, se explican como condensaciones en el filamento extraído.

Teoría de Acreción
Esta asume que el Sol pasó a través de una densa nube interestelar, y emergió rodeado de un envoltorio

de polvo y gas. Es decir, se separa la formación del Sol de la de los planetas.
El problema que permanece, es el de lograr que la nube forme los planetas. Los planetas terrestres

pueden formarse en un tiempo razonable, pero los planetas gaseosos tardan demasiado en formarse.

4.2 Dinámica de los cuerpos del Sistema Solar
En base a la Ley de la Gravitación Universal, el Sol, poseyendo una masa enormemente mayor que

la de todos los demás cuerpos presentes en el Sistema Solar, ejerce sobre estos últimos una gran fuerza
atractiva. Por otra parte, estos cuerpos, es decir, planetas, satélites, asteroides, cometas y meteoros, se han
formado en una nube de gas y polvo no inmóvil sino en rotación entorno al propio centro, en el cual se ha
formado el Sol.

4.2.1 Órbita
Una órbita es la trayectoria que describe un objeto físico alrededor de otro mientras está bajo la

influencia de una fuerza central, como la fuerza gravitatoria. Dentro de un sistema planetario, los planetas,
planetas enanos, asteroides, cometas y la basura espacial orbitan alrededor de la estrella central, el Sol,
con órbitas elípticas.

En una órbita elíptica, el centro de masas de un sistema entre orbitador y orbitado se sitúa en uno de
los focos de ambas órbitas, sin nada en el otro foco.

Como dos objetos se orbitan entre sí, la periapsis es el punto en el que los dos objetos están más cerca
el uno del otro y la apoapsis es el punto en el que están más alejados. Se usan términos más específicos
para cuerpos específicos. Por ejemplo, el perigeo y el apogeo son las partes más bajas y más altas de una
órbita alrededor de la Tierra, mientras que el perihelio y el afelio son los puntos más cercanos y lejanos de
una órbita alrededor del Sol.

Según la mecánica Newtoniana, para analizar el movimiento de un cuerpo bajo la influencia de una
fuerza que siempre se dirige desde un punto fijo es conveniente utilizar coordenadas polares cuyo origen
coincida con el centro de la fuerza. En ese caso, la distancia radial será:

r =
a(1− e2)

1− ecos(θ)
(4.1)
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Figura 4.5: Representación de una elipse: a (en rojo) es el semieje mayor mientras que b (en azul) es el
semieje menor. Créditos: M. W. Toews

donde e es la excentricidad y a es el semieje mayor (ver Fig. 4.6). La excentricidad orbital de un objeto
astronómico es un parámetro que determina la cantidad en que su órbita alrededor de otro cuerpo se desvía
de un círculo perfecto. Un valor de 0 es una órbita circular, los valores entre 0 y 1 forman una órbita
elíptica, 1 es una órbita de escape parabólico y más de 1 es una hipérbola.

A partir de la periapsis y apoapsis se puede calcular la excentricidad:

rp

ra
=

1− e
1+ e

(4.2)

Por otro lado, el periodo orbital es el tiempo que tarda un planeta u otro objeto en realizar una órbita
completa y viene dada por:

T =
2π
√

µ
a3/2 (4.3)

donde µ = GM es el parámetro estándar gravitacional. Así también, la velocidad orbital vendrá dada por:

v =

√
2µ

(
1
r
− 1

2a

)
(4.4)

4.2.2 El Sol
La estrella más cercana a nosotros, es decir, el Sol, es una enorme esfera de plasma, constituída
sobre todo por hidrógeno (73.46%) y, en menor cantidad, por helio (24.85%) (ver Fig. 4.6).
Su radio ecuatorial es de 695700 kilómetros, unas 109 veces el de la Tierra. A pesar de ello, el Sol
no puede considerarse una estrella de grandes dimensiones. Al radio solar se lo simboliza con R�.
La masa del Sol es de 1.98×1030kg, unas 333 mil veces la de la Tierra. Se la simboliza con M�.
Tiene una densidad promedio de 1.408 g/cm3, lo que lo hace menos denso que la Tierra (0.255
veces la densidad de la Tierra), aunque en su centro se ha modelado una densidad de 12.4 veces la
de la Tierra.
La gravedad ecuatorial en la superficie Solar es de unos 274m/s2. La velocidad de escape desde la
superficie es de 617.7km/s.
Tiene una oblicuidad de 7.25◦.
La velocidad de rotación en el ecuador es de 7.189×103km/h.
El Sol, como todas las demás estrellas, emite energía al espacio en forma de radiación electromag-
nética.
Todos los demás cuerpos del Sistema Solar, incluídos los planetas, reflejan en parte la luz emitida
por el Sol, y en parte la absorben.
Tiene una temperatura superficial de 5772 K.
El Sol tiene una luminosidad de 3.846×1026 W. Se la simboliza con L�.
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Figura 4.6: Imagen del Sol tomada por el Observatorio de Dinámica Solar(SDO, por sus siglas en inglés)
a una longitud de onda de 30.4nm (ultravioleta). Créditos: NASA/SDO/AIA

4.2.3 Mercurio
Mercurio es el planeta más interior del Sistema Solar, es el más cercano al Sol, y su órbita elíptica
es de excentricidad de 0.205). Es también el más pequeño de todos los planetas.
En el afelio se encuentra a 69 816 900 km mientras que en el perihelio a 46 001 200 km.
Tarda 87.96 días en completar una vuelta alrededor del Sol.
Tiene una oblicuidad de 0.03◦.
No tiene satélites
Tiene un radio medio de 2439.7km (0.38 veces la Tierra)
Tiene una masa de 3.3011×1023 kg (0.055 la de la Tierra)
Tiene una densidad promedio de 5.427 g/cm3

La gravedad superficial es de 3.7m/s2, con una velocidad de escape de 4.25km/s
Período de rotación 58.64 días.
Atmósfera está compuesta en un 42% de oxígeno molecular, además de sodio, hidrógeno y helio,
principalmente.
Los cráteres se han formado por el impacto de meteoritos sobre la superficie del planeta, cuando el
Sistema Solar estaba en su fase inicial de formación (ver Fig. 4.7).

4.2.4 Venus
Venus es el segundo planeta en orden de distancia al Sol, a unas 0.7 Unidades Astronómicas. Es
también el planeta que más se acerca a nosotros, llegando a estar a sólo 40 millones de kilómetros
de la Tierra.
Su órbita es casi circular (excentricidad de 0.006772).
En el afelio se encuentra a 108 939 000 km mientras que en el perihelio a 107 477 000 km.
Tarda 224.701 días en completar una vuelta alrededor del Sol.
Tiene una oblicuidad de 177.36◦.
No tiene satélites
Tiene un radio medio de 6051.8km (0.95 veces la Tierra)
Tiene una masa de 4.8675×1024 kg (0.815 la de la Tierra)
Tiene una densidad promedio de 5.243 g/cm3

La gravedad superficial es de 8.87m/s2, con una velocidad de escape de 10.36km/s
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Figura 4.7: Imagen compuesta de Mercurio tomada por la sonda espacial MESSENGER. Créditos:
NASA-APL - NASA

Período de rotación 243.025 días y rota en dirección contraria de la mayoría de planetas del Sistema
Solar.
La atmósfera está compuesta en su mayoría por dióxido de carbono (un 96%).

4.2.5 Tierra
Su órbita elíptica tiene una excentricidad de 0.016
En el afelio se encuentra a 152100000 km mientras que en el perihelio a 147095000 km.
Tarda 365.25 días en completar una vuelta alrededor del Sol.
Tiene una oblicuidad de 23.45◦.
Tiene un satélite natural: la Luna.
Tiene un radio medio de 6371.0km
Tiene una masa de 5.97237×1024 kg
Tiene una densidad promedio de 5.514 g/cm3

La gravedad superficial es de 9.807m/s2, con una velocidad de escape de 11.186km/s
Período de rotación 23 horas 56 minutos.
La atmósfera está compuesta en su mayoría por nitrógeno (un 78.08%).
El planeta sobre el cual vivimos, la Tierra, es el tercero del Sistema Solar a partir del Sol, y también
el único que alberga formas de vida.
Se encuentra a una distancia media del Sol de 150 millones de kilómetros. Esta distancia, que recibe
el nombre convencional de Unidad Astronómica. Tiene una gravedad superficial de 1.62m/s2

La Luna es el cuerpo celeste más cercano a la Tierra, dista poco menos de 400 mil kilómetros.
El aspecto de la Luna, bien evidenciado por la figura, es testimonio de la gran importancia que en el
pasado han tenido los impactos de meteoritos en nuestro Sistema Solar.
El origen de nuestro satélite no se conoce aún con certeza. Su formación podría ser debida a un
gigantesco impacto sobre la superficie terrestre, que habría causado la salida de material de su
interior; éste se habría condensado después para formar la Luna.

4.2.6 Marte
Su órbita elíptica tiene una excentricidad de 0.0934.
En el afelio se encuentra a 1.666 AU mientras que en el perihelio a 1.382 AU.
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Figura 4.8: Fobos (arriba) y Deimos (abajo), lunas de Marte, a escala. Créditos: NASA/JPL/USGS

Tarda 1.88082 años en completar una vuelta alrededor del Sol.
Tiene una oblicuidad de 25.19◦.
Tiene 2 satélites naturales: Fobos y Deimos
Tiene un radio medio de 3389.5 km (0.53 veces la Tierra)
Tiene una masa de 6.4171×1023 kg (0.107 la de la Tierra)
Tiene una densidad promedio de 3.9335 g/cm3

La gravedad superficial es de 3.711m/s2, con una velocidad de escape de 5.027km/s
Período de rotación 1.025957 días
La atmósfera está compuesta en su mayoría por dióxido de carbono (un 95.97%).
Marte posee dos lunas, Fobos y Deimos, cuya forma no es esférica (ver Fig. 4.8), sino bastante
inusual, similar a la forma de patata típica de muchos asteroides, pequeños cuerpos rocosos
completamente desérticos en órbita entorno al Sol, situados la mayoría entre Marte y Júpiter. En
efecto, según los científicos, estas dos lunas son precisamente dos asteroides que pasaron, en una
época remota, demasiado cerca del planeta: la fuerza de atracción de Marte habría desviado por
tanto su trayectoria inicial obligándoles a girar a su alrededor, como sucede todavía hoy en día.

4.2.7 Cinturón de Asteroides
Es una región del sistema solar comprendida aproximadamente entre las órbitas de Marte y Júpiter.
Alberga multitud de objetos astronómicos de formas irregulares, denominados asteroides, y al
planeta enano Ceres.
Un asteroide es un cuerpo rocoso, carbonáceo o metálico más pequeño que un planeta y mayor que
un meteoroide, que gira alrededor del Sol en una órbita interior a la de Neptuno.
Más de la mitad de la masa total del cinturón está contenida en los cinco objetos de mayor masa:
Ceres, Palas, Vesta, Higia y Juno. Ceres, el más masivo de todos y el único planeta enano del
cinturón, tiene un diámetro de 950 km y una masa del doble que Palas y Vesta juntos.
El material del cinturón, apenas un 4% de la masa de la Luna, se encuentra disperso por todo
el volumen de la órbita, por lo que sería muy difícil chocar con uno de estos objetos en caso de
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Figura 4.9: Localización del Cinturón de Asteroides. También se muestran los asteroides troyanos de
Júpiter. Créditos: Diogo Sergio

atravesarlo.
Los asteroides troyanos son asteroides que comparten órbita con un planeta en torno a los puntos
de Lagrange estables L4 y L5, los cuales están situados 60◦ delante y 60◦ detrás del planeta en su
órbita (ver Fig. 4.9). Los puntos de Lagrange son las cinco posiciones en un sistema orbital donde
un objeto pequeño, solo afectado por la gravedad, puede estar teóricamente estacionario respecto a
dos objetos más grandes.

4.2.8 Júpiter
Su órbita elíptica tiene una excentricidad de 0.0489.
En el afelio se encuentra a 5.4588 AU mientras que en el perihelio a 4.9501 AU.
Tarda 11.862 años en completar una vuelta alrededor del Sol.
Tiene una oblicuidad de 3.13◦.
Tiene 69 satélites naturales conocidos hasta el 2017.
Tiene un radio medio de 69911 km (10.96 veces la Tierra)
Tiene una masa de 1.8982×1027 kg (317.8 la de la Tierra)
Tiene una densidad promedio de 1326 kg/m3

La gravedad superficial es de 24.79m/s2, con una velocidad de escape de 59.5km/s
Período de rotación 9.925 horas
La atmósfera está compuesta en su mayoría por hidrógeno (un 89%) y helio (10%)

4.2.9 Saturno
Su órbita elíptica tiene una excentricidad de 0.0565.
En el afelio se encuentra a 10.1238 AU mientras que en el perihelio a 9.0412 AU.
Tarda 29.4571 años en completar una vuelta alrededor del Sol.
Tiene una oblicuidad de 26.73◦.
Tiene 62 satélites naturales con orbitas confirmadas.
Tiene un radio medio de 58232 km (9.12 veces la Tierra)
Tiene una masa de 5.6834×1026 kg (95.159 la de la Tierra)
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Figura 4.10: Imagen de falso color de Urano en la banda del infrarrojo cercano. Créditos: Hubble Space
Telescope - NASA Marshall Space Flight Center

Tiene una densidad promedio de 0.687 g/cm3

La gravedad superficial es de 10.44m/s2, con una velocidad de escape de 35.5km/s
Período de rotación 10.55 horas
La atmósfera está compuesta en su mayoría por hidrógeno (un 96.3%) y helio (3.25%)
Los anillos de Saturno se extienden en el plano ecuatorial del planeta desde los 6630 km a los 120
700 km por encima del ecuador de Saturno y están compuestos de partículas con abundante agua
helada. El tamaño de cada una de las partículas varía desde partículas microscópicas de polvo hasta
rocas de unos pocos metros de tamaño.

4.2.10 Urano
Su órbita elíptica tiene una excentricidad de 0.046381.
En el afelio se encuentra a 20.11 AU mientras que en el perihelio a 18.33 AU.
Tarda 84.0205 años en completar una vuelta alrededor del Sol.
Tiene una oblicuidad de 97.77◦ (ver Fig. 4.10), es decir, su eje de rotación es casi paralelo con el
plano del Sistema Solar.
Tiene 27 satélites naturales conocidos.
Tiene un radio medio de 25362 km (3.97 veces la Tierra)
Tiene una masa de 8.6810×1025 kg (14.536 la de la Tierra)
Tiene una densidad promedio de 1.27 g/cm3

La gravedad superficial es de 8.69m/s2, con una velocidad de escape de 21.3km/s
Período de rotación 0.71833 días en sentido contrario a la mayoría de planetas del Sistema Solar.
La atmósfera está compuesta en su mayoría por hidrógeno (un 83%) y helio (15%)

4.2.11 Neptuno
Su órbita elíptica tiene una excentricidad de 0.009456.
En el afelio se encuentra a 30.33 AU mientras que en el perihelio a 29.81 AU.
Tarda 164.8 años en completar una vuelta alrededor del Sol.
Tiene una oblicuidad de 28.32◦

Tiene 14 satélites naturales conocidos.
Tiene un radio medio de 24622 km (3.8 veces la Tierra)
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Figura 4.11: Cola de gas (azul en el esquema) y cola de polvo (amarillo) de un cometa.

Tiene una masa de 1.0243×1026 kg (17.147 la de la Tierra)
Tiene una densidad promedio de 1.638 g/cm3

La gravedad superficial es de 11.15m/s2, con una velocidad de escape de 23.5km/s
Período de rotación 0.6713 días
La atmósfera está compuesta en su mayoría por hidrógeno (un 80%) y helio (19%)

4.2.12 Plutón y Cinturón de Kuiper

El Cinturón de Kuiper es un disco circunestelar que orbita alrededor del Sol a una distancia de entre
30 y 55 UA
Pertenecen al grupo de los llamados objetos transneptunianos (TNO, Transneptunian Objects). Los
objetos descubiertos hasta ahora poseen tamaños de entre 100 y 1000 kilómetros de diámetro. Se
cree que este cinturón es la fuente de los cometas de corto periodo.
Los cometas son los cuerpos celestes constituidos por hielo, polvo y rocas que orbitan alrededor del
Sol siguiendo diferentes trayectorias elípticas, parabólicas o hiperbólicas.
La mayoría de estos cuerpos celestes describen órbitas elípticas de gran excentricidad, lo que
produce su acercamiento al Sol con un período considerable.
A diferencia de los asteroides, los cometas son cuerpos sólidos compuestos de materiales que se
subliman en las cercanías del Sol. A gran distancia (a partir de 5-10 UA) desarrollan una atmósfera
que envuelve al núcleo, llamada coma o cabellera, que está formada por gas y polvo. A medida que
el cometa se acerca al Sol, el viento solar azota la coma y se genera la cola característica, la cual
está formada por polvo y el gas de la coma ionizado.
Al acercarse al Sol, el núcleo se calienta y el hielo sublima, pasando directamente al estado gaseoso.
Los gases del cometa se proyectan hacia atrás, lo que motiva la formación de la cola apuntando en
dirección opuesta al Sol y extendiéndose millones de kilómetros.
Los cometas presentan diferentes tipos de colas. Las más comunes son la de polvo y la de gas. La
cola de gas se dirige siempre en el sentido perfectamente contrario al de la luz del Sol, mientras que
la cola de polvo retiene parte de la inercia orbital, alineándose entre la cola principal y la trayectoria
del cometa (ver Fig. 4.11).
Más de 800 objetos del cinturón de Kuiper han sido observados. Durante mucho tiempo los
astrónomos han considerado a Plutón y Caronte como los objetos mayores de este grupo. La
sorpresa llegó el 29 de julio de 2005 cuando se anunció el descubrimiento de tres nuevos objetos:
Eris, Makemake y Haumea, ordenados de mayor a menor.
Plutón es ahora considerado como un planeta enano.
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4.2.13 Nube de Oort
Es una nube esférica de objetos transneptunianos hipotética (es decir, no observada directamente)
que se encuentra en los límites del Sistema Solar, casi a un año luz del Sol, y aproximadamente a un
cuarto de la distancia del Sol a Próxima Centauri, la estrella más cercana a nuestro Sistema Solar.
Según algunas estimaciones estadísticas, la nube podría albergar entre 1012 - 1014) de objetos,
siendo su masa unas cinco veces la de la Tierra
Se extiende entre 50 000 y 200 000 UA.
Se cree que es la fuente de todos los cometas de período largo.



5. Astrofísica

5.1 Espectro electromagnético

Interferencia es un fenómeno en el que dos o más ondas electromagnéticas se superponen para formar
una onda resultante de mayor, menor o igual amplitud.

La difracción es un fenómeno característico de las ondas, que es observable cuando una onda atraviesa
una rejilla cuyo tamaño es del orden de su longitud de onda.

Una onda electromagnética, como cualquier otra, tiene una frecuencia f y una longitud onda λ y que
se relaciona con la velocidad como v = λ f . Para una onda electromagnética que se desplaza en el, vacío
la velocidad v = c.

De acuerdo a la expresión anterior se puede ver que a menor longitud de onda mayor será la frecuencia.
El espectro electromagnético está definido desde las ondas de radio cuya frecuencia está en el orden de
104 Hz hasta los rayos gama cuya frecuencia está en el orden de 1022 Hz.
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5.1.1 Ejercicios resueltos
1. El espectro visible corresponde a la radiación de longitud de onda comprendida entre 450 y 700 nm.

Calcule la energía correspondiente a la radiación visible de mayor frecuencia.
Desarrollo
Como la frecuencia y la longitud de onda son cantidades inversamente proporcionales, se calculará
la energía correspondiente a la menor longitud de onda. Tenemos:

E = h · c
λ

E = 6.63×10−34[Js] · 3×108m/s
450×10−9m

E = 4.42×10−19J

2. Una onda electromagnética tiene una longitud de onda de 625nm:
a) ¿Cuál es la frecuencia de la onda?
b) ¿En qué región del espectro electromagnético se encuentra?
c) ¿Cuál es la energía de la onda?

Desarrollo
(a) Tenemos que la frecuencia vendrá dada por:

ν =
c
λ

=
3×108m/s

6.25×10−7m

Por lo tanto ν = 4.80×1014 Hz.
(b) Se encuentra en la región visible (400−750nm)
(c) Sabemos que la energía es:

E = hν = (6.626×10−34Js)(4.80×1014Hz)

Es decir, E = 3.18×10−19 J.

5.2 Relatividad especial

La relatividad especial es válida para sistemas de referencia inerciales. Un sistema de referencia inercial
es aquel que se mueve respecto a otro con velocidad constante. La relatividad especial es simplemente
un sistema diferente de cinemática y dinámica, basado en un conjunte de postulados diferentes a los de
la física clásica. El formalismo no es más complicado que el de las leyes de Newton, pero si conducen
a varias predicciones que parecen ir en contra de nuestro sentido común. Esta teoría está basada en dos
postulados propuestos por Albert Eistein:

El principio de la relatividad: En todo sistema de referencia inercial, las leyes de la Física son
idénticas.
La constancia de la velocidad de la luz: En todo sistema de referencia inercial la velocidad de la luz
tiene el mismo valor c.

5.2.1 Consecuencias de la Relatividad Especial
Dilatación del tiempo. Consideremos dos observadores, uno fijo respecto a dos eventos, que mida
un tiempo ∆t0 y otro observador en movimiento con respecto a los eventos que mida un tiempo ∆t.
La relación entre los tiempos se determinará con la ecuación

∆t =
∆t0√
1− v2

c2

(5.1)
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Contracción de la longitud. Ahora si se tiene que un observador que se mueve en un sistema de
referencia inercial, mide la longitud de una regla L0, un observador en un sistema en reposo, medirá
L, de tal que la relación entre las longitudes será:

L = L0

√
1− v2

c2 (5.2)

5.2.2 Ejercicios resueltos
1. Una partícula de m0 =1 mg es acelerada desde el reposo hasta una velocidad v = 0.6c, con c la

velocidad de la luz en el vacío. Determine:
a) la masa de la partícula cuando se mueve a la velocidad v.
b) La energía que ha sido suministrada a la partícula para que alcance dicha velocidad.

Desarrollo
(a) Tenemos que la masa relativista vendrá dada por:

m =
m0√
1− v2

c2

Es decir,

m =
1√

1− (0.6c)2

c2

=
1√

1−0.36

y por lo tanto m = 1.25mg.
(b) Tenemos que:

∆E = c2
∆m

Dado que ∆m = 1.25mg−1mg = 0.25×10−6kg, la diferencia de energía será:

∆E = (3×108)2×0.25×10−6 = 2.25×1010J

5.3 Radiación de Cuerpo Negro
Un cuerpo negro es un objeto teórico o ideal que absorbe toda la luz y toda la energía radiante que

incide sobre él. Nada de la radiación incidente se refleja o pasa a través del cuerpo negro. A pesar de su
nombre, el cuerpo negro emite luz y constituye un sistema físico idealizado para el estudio de la emisión
de radiación electromagnética. La luz emitida por un cuerpo negro se denomina radiación de cuerpo
negro.

Todo cuerpo emite energía en forma de ondas electromagnéticas, siendo esta radiación, que se emite
incluso en el vacío, tanto más intensa cuando más elevada es la temperatura del emisor.

Al elevar la temperatura no sólo aumenta la energía emitida sino que lo hace a longitudes de onda más
cortas; a esto se debe el cambio de color de un cuerpo cuando se calienta.

Los cuerpos no emiten con igual intensidad a todas las frecuencias o longitudes de onda, sino que
siguen la ley de Planck que describe la radiación electromagnética emitida por un cuerpo negro en
equilibrio térmico en una temperatura definida.

Todos los objetos con una temperatura superior al cero absoluto (0 K, -273.15 ◦C) emiten energía en
forma de radiación electromagnética y el patrón de la intensidad de la radiación en un rango de longitudes
de onda o frecuencias depende solo de su temperatura (ver Fig. 5.1).

Se trata de un resultado pionero de la física moderna y la teoría cuántica. La intensidad de la radiación
emitida por un cuerpo negro con una cierta temperatura T y frecuencia ν es

I(ν ,T ) =
2hν3

c2
1

e
hν

kT −1
(5.3)



50 Capítulo 5. Astrofísica

Figura 5.1: Curvas de radiación de cuerpo negro a diferentes temperaturas. Créditos: Swinburne

donde I es la cantidad de energía por unidad de superficie, unidad de tiempo y unidad de ángulo sólido
por unidad de frecuencia, h es la constante de Planck (E = hν) 6.62×10−34 J s y k es la constante de
Boltzmann 1.38×10−23 J/K.

Además, la Ley de Desplazamiento de Wien establece que la frecuencia del pico de la emisión
(νmax) aumenta linealmente con la temperatura absoluta (T ). Por el contrario, a medida que aumenta la
temperatura del cuerpo, la longitud de onda en el pico de emisión disminuye. Esto es:

νmax ≈ (5.879×1010[Hz/K])×T (5.4)

ó

λmax =
2.8977×106 [nmK]

T
(5.5)

La ley de Stefan–Boltzmann relaciona el flujo (la energía total emitida por unidad de área y por unidad
de tiempo) en todo el espectro electromagnético con la temperatura absoluta F ∝ T 4, esto es:

F = σT 4 (5.6)

donde σ = 5.67×10−8 W
m2K4 .

La luminosidad es la potencia total radiada por un objeto. En una estrella de radio R, la luminosidad
es

L = 4πR2
σT 4. (5.7)

En Astronomía, las estrellas a menudo se modelan como cuerpos negros, aunque no siempre es una
buena aproximación. La temperatura de una estrella se puede deducir a partir de la longitud de onda del
pico de su curva de radiación.

En 1965, Penzias y Wilson descubrieron la radiación cósmica de fondo de microondas (CMB), que
más tarde ganó el Premio Nobel por su trabajo. El espectro de radiación fue medido por el satélite COBE y
resultó ser un ajuste notable para una curva de cuerpo negro con una temperatura de 2.725 K y se interpreta
como evidencia de que el Universo se ha estado expandiendo y enfriando durante aproximadamente 13700
millones de años.

5.3.1 Ejercicios resueltos
1. Kepler-22b es el primer exoplaneta encontrado en la zona habitable y la estrella que orbita tiene

una temperatura de 5518K. ¿Cuál es el pico de máxima emisión en Ångström?



5.4 Líneas espectrales 51

Desarrollo
De la Ley de Desplazamiento de Wien tenemos que:

λmaxT = 2.9×107[ÅK]

Por lo tanto λmax = 5255.53Å
2. Calcule la longitud de onda de mayor intensidad del fondo cósmico de microondas, que actualmente

se observa.
Desarrollo
De la Ley de Desplazamiento de Wien tenemos que:

λmaxT = 0.29[cmK]

La temperatura de la radiación de fondo del Big Bang actualmente es de alrededor de 2.7 K, es
decir, el pico de máxima intensidad es de 1mm, en el espectro de microondas.

3. Rigel es una estrella azul en Orion con una temperatura de alrededor de 11000 K. Aproximadamente,
cuál es el flujo que emite Rigel en comparación con el Sol?

Desarrollo
Tenemos que:

F = σT 4

Por lo tanto:

FRigel

F�
=

(
TRigel

T�

)4

FRigel ≈ 11F�

5.4 Líneas espectrales
La mayoría de las líneas espectrales emitidas por un solo átomo están asociadas con cambios en las

energías de sus electrones en órbita. Por ejemplo, a medida que los átomos de sodio ganan energía cuando
se calientan, sus electrones finalmente liberan la energía extra en forma de radiación electromagnética
(ver Fig. 5.2)

Las moléculas, por otro lado, pueden mostrar líneas espectrales vinculadas no solo a los cambios de
energía en sus átomos constituyentes, sino también a sus movimientos moleculares. Por ejemplo, HCN
produce líneas espectrales que corresponden a cambios en la velocidad con la que gira o vibra. A medida
que las moléculas obtienen energía, sus movimientos internos o vibraciones aumentan. Esta energía se

Figura 5.2: Modelo atómico de Bohr con diferentes niveles cuantizados de energía. Créditos: JabberWok
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Figura 5.3: Esquema de las líneas de emisión de un material excitado. Créditos: Swinburne

Figura 5.4: Esquema de las líneas de absorción de un material. Créditos: Swinburne

Figura 5.5: Espectro de la galaxia espiral S7. Créditos: Swinburne

libera como radiación electromagnética que posee líneas espectrales características. A medida que se
pierde energía, los movimientos moleculares y las vibraciones disminuyen.

Las líneas espectrales pueden ser de emisión o de absorción. Aparecerá una línea de emisión en un
espectro si la fuente emite longitudes de onda de radiación específicas (discretas). Esta emisión ocurre
cuando un átomo, elemento o molécula en un estado excitado regresa a una configuración de menor
energía (ver Fig. 5.3). Como cada átomo, elemento y molécula tiene un conjunto único de niveles de
energía, el fotón emitido tiene una longitud de onda discreta y una energía igual a la diferencia entre los
niveles de energía inicial y final. Las líneas de emisión se ven generalmente como líneas brillantes, o
líneas de mayor intensidad, en un espectro continuo.

Por otro lado, aparecerá una línea de absorción en un espectro si se coloca un material absorbente entre
una fuente y el observador (ver Fig. 5.4). Este material podría ser las capas externas de una estrella, una
nube de gas interestelar o una nube de polvo. De acuerdo con la Mecánica Cuántica, un átomo, elemento
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o molécula puede absorber fotones con energías iguales a la diferencia entre dos estados de energía.
En la Fig. 5.5 se puede observar un espectro de la galaxia espiral S7 que muestra emisión continua,

líneas de emisión y líneas de absorción.

5.5 Efecto Doppler y Corrimiento al rojo (Redshift)

El efecto Doppler es el aparente cambio de frecuencia de una onda debido al movimiento relativo de
la fuente con el observador. Este efecto fue observado por primera vez por el físico Christian Andreas
Doppler, al notar que el silbido de una locomotora se hacía más agudo al acercarse y más grave al alejarse.
En el efecto Doppler clásico (vF << c), la frecuencia percibida por un receptor es igual a

f ′ = f
v

v± vF
, (5.8)

donde f ′ es la frecuencia percibida por el receptor, f es la frecuencia emitida, v es la velocidad de
propagación de la onda en el medio y ±vF es la velocidad de la fuente, en donde consideramos como
positiva si la fuente se aleja del receptor y negativa si la fuente se acerca.

El efecto Doppler se encuentra presente en todas las ondas, incluidas las ondas electromagnéticas (luz).
En este caso, podemos usar el efecto Doppler para saber si una estrella se aleja o se acerca a nosotros.
Tomemos como punto de partida una estrella cuya luz emitida es amarilla. Es importante recordar que
el color que percibimos de la luz está estrechamente relacionado con su frecuencia. Así, si la estrella
amarilla se aleja de nosotros a gran velocidad, la frecuencia de la luz percibida disminuirá, mostrándose
en un color enrojecido. A este efecto se le conoce como corrimiento hacia el rojo (redshift).

La ley de Hubble es una ley de la física que establece que el corrimiento al rojo de una galaxia es
proporcional a la distancia a la que está. En Astronomía es habitual referirse a este cambio de frecuencia
utilizando la magnitud adimensional z con z > 0 si el objeto observado se está alejando y z < 0 si el objeto
se está acercando.

La fórmula del corrimiento al rojo en función de la frecuencia está dada por:

1+ z =
f
f ′
, (5.9)

mientras que la fórmula del corrimiento al rojo en función de la longitud de onda está dada por:

1+ z =
λ ′

λ
, (5.10)

en donde, z toma valores distintos de acuerdo al mecanismo que genere el corrimiento al rojo. En este
sentido, si consideramos:

Corrimiento al rojo clásico: Si la velocidad de la fuente es relativamente baja con respecto a c,
entonces el parámetro z del corrimiento al rojo está dado por:

z = vF/c (5.11)

Corrimiento al rojo relativista. Si la fuente se mueve con velocidades altas respecto al observador
(∼ vF ≥ 0.1c), entonces necesitamos incluir la corrección relativista de la siguiente manera:

z =
(

1+
vF

c

)
γ−1, (5.12)

en donde γ es conocido como el factor de Lorentz y está dado por γ = 1√
1− v2

F
c2

.
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5.5.1 Ejercicios resueltos
1. Una de las líneas del espectro ultravioleta de una galaxia distante (λs = 393 nm) se observa con

λo = 414 nm, desplazada a la parte visible del espectro. A qué velocidad se aleja la galaxia de la
Tierra?
Desarrollo
Primero, tenemos que λo

λs
= 414

393 = 1.05. Por otro lado, la velocidad de la galaxia vendrá dada por:

z =
(

λo

λs
−1
)

Por lo tanto, v = 0.05c.

5.6 Efecto fotoeléctrico

El efecto fotoeléctrico fue descubierto por Einstein en 1905. En esa época se conocía que si se hace
incidir luz sobre una placa metálica, ésta genera una corriente eléctrica. Sin embargo, el efecto tiene
ciercas características que no se pueden explicar por la físca clásica.

Estas características son:
1. Los fotones incidentes necesitan una frecuencia mínima para el fenómeno de emisión de electrones

se inicie. Esta frecuencia depende del metal de donde salen los electrones.
2. La energía con la que salen los electrones no depende de la intensidad de la luz incidente, sino de la

frecuencia de la misma.
3. La intensidad de corriente generada depende de la intensidad de la luz incidente.

Según la Física Clásica, la luz es una onda y eso implica que su energía depende de la intensidad de
corriente, es decir si tenemos una luz lo suficientemente potente de cualquier frecuencia, esta luz debería
producir el efecto fotoeléctrico, pero esto no se observa. Es decir, si la luz tiene una frecuencia menor a la
frecuencia umbral, el efecto no se produce.

La explicación del efecto fotoeléctrico se basó en la hipétesis de Plack que dice que, bajo ciertas
condiciones, la luz puede comportarse como onda y en otras condiciones puede comportarse como
partícula.

Para explicar el efecto fotoeléctrico es necesario considerar la luz está formada por pequeñas partículas
llamados fotones. Según la hipótesis de Plank, la energía del fotón está dada por E = hν = hc

λ
. Para

arrancar el electrón del átomo, es necesario que el fotón incidente tenga al menos la energía de enlace del
electrón. Si el fotón es más energético del mínimo, la energía restante será utilizada como energía cinética
del electrón.

Figura 5.6: Ilustración del efecto fotoeléctrico
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Por otra parte mientras mayor sea la intensidad de la luz, mayor será la cantidad de fotones que chocan
con átomos de la placa y por lo tanto mayor la corriente obtenida.
El planteamiento teórico se puede hacer utilizando la conservación de la energía:

EF = φ +Ekmax, (5.13)

en donde φ es conocido como función de trabajo, que es la energía necesaria para que un electrón escape
del material. Ekmax es la energía máxima con la que puede salir un electrón.

Las cámaras fotográficas son aplicaciones de este efecto de gran importancia para la Astronomía.

5.6.1 Ejercicios resueltos
1. Se hace incidir sobre un material M, una radiación electromagnética, produciéndose un efecto

fotoeléctrico, donde los electrones salen a una velocidad máxima de v = 8.095×105ms−1. Sabiendo
que la frecuencia umbral del material es de ν0 = 4.5×1014Hz, determine la energía de la radiación
electromagnética utilizada, su frecuencia y longitud de onda.
Desarrollo
Calculemos la energía umbral E0, la cual viene dada por

E0 = hν0 = 2.983×10−19J.

Ahora, calculando la energía máxima del electrón tenemos

Ec =
1
2

mv2 = 2.985×10−19J

Por lo tanto, la energía total necesaria será

E = Ec +E0 = 5.968×10−19J

y como

E = h ·ν ⇒ ν =
E
h

tenemos que:

ν =
5.968×10−19J
6.63×10−34Js

Así, la frecuencia es:

ν = 9×1014Hz

y la longitud de onda:

λ = 333nm





6. Magnitudes estelares

6.1 Densidad de flujo
Antes de definir la densidad de flujo Sν es necesario introducir el concepto de intensidad específica de

la radiación Iν . Iν es la energía emitida por unidad de tiempo, que se propaga en cierta dirección (desde
una región de una fuente proyectada en el cielo) dentro de un ángulo sólido unidad dΩ, en una unidad de
frecuencia dν . Sν es la Iν integrada en todas las direcciones de una fuente discreta (que tiene una cierta
extensión) y viene dada por:

Sν =
∫

f uente
IνdΩ (6.1)

La dimensión más usada para la densidad de flujo es el Jansky (de forma abreviada se denota como
Jy). Un Jy es igual a 10−26 W m−2 Hz−1.

6.2 Luminosidad
Otro concepto importante en Astronomía es la luminosidad específica que viene dada por la siguiente

expresión:

Lν = 4πd2Sν (6.2)

donde d es la distancia de la fuente astronómica. También se suele usar la luminosidad bolométrica
que es igual a la luminosidad específica calculada para todas las frecuencias donde una fuente emite
energía. La luminosidad solar es igual a 3.8×1026 W.

En la tabla 6.1 se listan las luminosidades (normalizadas a la del Sol) de algunas estrellas. Se puede
apreciar que todas las estrellas listadas tienen luminosidades mucho mayores que la solar, pero claro está
que también existen estrellas que tienen luminosidades inferiores a la solar.

6.3 Magnitudes aparente y absoluta
La magnitud aparente es otro concepto importante en Astronomía. La magnitud aparente m es una

medida del brillo de una fuente que se observa desde la Tierra. Existe una expresión matemática que
relaciona las magnitudes aparentes de dos fuentes:

E2

E1
= 100,4(m1−m2) (6.3)
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Estrella Luminosidad bolométrica (L�)
Sol 1

Sirio 25
Vega 40

Aldebarán 518

Cuadro 6.1: Luminosidades de algunas estrellas.

Estrella Magnitud aparente
Vega 0.03

Denebola 2.14
Rastaban 2.79

Sadalpheretz 3.96

Cuadro 6.2: Magnitudes aparentes de algunas estrellas.

donde E1 y E2 son los brillos de las fuentes y m1 y m2 son sus respectivas magnitudes aparentes.
El factor 100,4 se ha elegido de tal manera que la diferencia igual a 5 entre las magnitudes m1 y m2
corresponda a una diferencia en brillo de 100 veces. A partir de la ecuación 6.3 podemos ver que estrellas
con mayor brillo tienen menor magnitud aparente y viceversa. En la tabla 6.2 se listan las magnitudes
aparentes de algunas fuentes astronómicas.

Por otra parte, la magnitud absoluta es la magnitud aparente que un objeto astronómico tendría si
se hallaría a 10 parsecs (32.6 años luz). Usando el logaritmos de base 10 y representando con M a la
magnitud absoluta de un objeto se obtiene la siguiente expresión:

0,4(m1−M) = log10(E2/E1) (6.4)

donde E1 y E2 son los brillos de los objetos observados desde las distancias d y 10 parsec, respecti-
vamente. Se conoce que el brillo de un objeto es inversamente proporcional al cuadrado de la distancia,
obteniendo así:

E2

E1
=

d2

100
(6.5)

y si reemplazamos esta expresión en la ecuación 6.4 se obtiene lo siguiente:

M = m1 +5−5log(d) (6.6)

que relaciona las magnitudes absoluta y aparente con la distancia de un objeto. La ecuación 6.6 se
conoce como módulo de distancia y es una de la ecuaciones más importantes en Astronomía ya que
permite calcular la distancia de un objeto cuyas magnitudes absoluta y aparente son conocidas.

6.4 Ejercicios Resueltos
1. A partir de datos del satélite Hipparcos, se determina que el ángulo de paralaje de una estrella es

0.01 segundos de arco y su magnitud aparente es 8. ¿Cuál es la magnitud absoluta de la estrella?
Desarrollo
(a) La distancia a la estrella es:

d =
1
p
= 100parsec



6.5 Ejercicios Propuestos 59

donde p es el paralaje. Por lo tanto, la magnitud absoluta será:

M = m+5−5log(d) = 3

2. ¿Cuál es la mayor distancia a la que se puede observar un cuerpo celeste de magnitud absoluta −6
por un telescopio cuya magnitud límite es +23.5?
Desarrollo
Tenemos que la distancia viene dada por:

d = 10(
m−M+5

5 )

donde m es la magnitud aparente que viene determinada por la magnitud límite del telescopio.
Entonces:

d = 10
(

23.5−(−6)+5
5

)

y por lo tanto, el cuerpo celeste debe estar máximo a 7.9×106 parsec para observarlo con el
telescopio.

6.5 Ejercicios Propuestos
1. Calcular la magnitud absoluta del Sol usando la formula del módulo de distancia. La magnitud

aparente del Sol es -26.74 y su distancia es igual a 4.85×10−6 parsec.
Reemplazando valores en la ecuación 6.6 se encuentra un valor de +4.83 para la magnitud absoluta
solar.

2. Calcular la distancia a la estrella α centauro A si se sabe que sus magnitudes aparente y absoluta
son +0.01 y +4.38, respectivamente.
Reemplazando valores en la ecuación 6.6 se encuentra un valor de 1.33 parsec para la distancia de
α centauro A.





7. Estrellas - Objetos Estelares

7.1 Evolución estelar

7.1.1 ¿Cómo nace una estrella?

El espacio interestelar en nuestra galaxia no está completamente vacío. El medio interestelar contiene
nubes de polvo y gas. Esas nubes en general se conocen como nebulosas y pueden ser regiones HII
(hidrógeno ionizado, plasma), nubes de HI (gas neutro, atómico), nubes moleculares de H2, CO, etc. Estas
Nebulosas proporcionan la materia prima de la que se forman las estrellas.

Las estrellas están hechas de gas, por lo que para formar estrellas se necesita mucho gas y un ambiente
frío. Las estrellas nacen en el interior de las nubes moleculares. El material del que se forman estas
estrellas es el material de la misma nube: polvo y gas. Estas nubes moleculares tienen dimensiones
gigantescas, y pueden llegar a tener un millón de masas solares. En general son muy difusas, con sólo
cientos de moléculas por cm3, salvo en los núcleos donde se condensan las estrellas.

Las nubes moleculares gigantescas de polvo y gas se contraen y se dividen. Ese colapso y fragmenta-
ción pueden ser inducidos por compresión debida a ondas de choque. Además, se puede producir una
reacción en cadena, formándose muchas estrellas. La rotación y los campos magnéticos actúan para frenar
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el colapso. Luego se detiene el colapso y aparece el disco.

7.1.2 ¿Cómo encontrar dónde nacen las estrellas?

Hay que buscar donde se ven las estrellas más jóvenes. Encontramos estrellas muy jóvenes sólo en
regiones del disco de la Vía Láctea y siempre asociadas con nubes moleculares, como por ejemplo en Rho
Ofiuco y en Orión. La formación estelar ocurre en la actualidad en la Vía Láctea y en otras galaxias ricas
en gas.

En la constelación de Orión se encuentra una de las regiones de formación estelar más cercanas y
espectaculares de nuestra Galaxia.

Durante la formación de la estrella actúa el equilibrio hidrostático: la fuerza de gravedad se opone a la
presión del gas. Si el gas está frío (condensación pre-estelar Tbol = 10-20 K), la contracción del núcleo
hace que la proto-estrella se caliente y se achique, disminuyendo su brillo. La contracción termina cuando
la temperatura central es alrededor de 10 millones de grados Kelvin y las reacciones nucleares comienzan,
aumentando la presión en el centro.

La duración de la etapa de contracción de la protoestrella depende de su masa, aunque es relativamente
rápida. La estrella acreta la masa de la envoltura al mismo tiempo que eyecta materia por los polos (t =
500 000 años).

Protoestrellas:
1. Lenta acumulación de gas y polvo.
2. La atracción gravitacional atrae más material.
3. La contracción provoca que la temperatura y la presión comiencen a subir lentamente.
Los inicios de una estrella:

1. Al inicio las estrellas son frías, de poca masa, de baja temperatura.
2. Luego se vuelven más masivas y la temperatura aumenta.
3. Si tienen menos de 0.08 Msolares, no hay suficiente fuerza gravitacional para iniciar la quema del

Hidrógeno.
4. La etapa de contracción de la protoestrella depende de la masa, pero por lo general es rápida (unos

10000000 de años)
A 15 millones de grados Celsius en el centro de la estrella, se produce la fusión:

4x(1H)–>1He + 2 e+ + 2 neutrinos + energía.

La diferencia de masa entre los 4 hidrógenos y el átomo de Helio (4x(1H) ->masa de 1He), es la masa que
se transforma en energía y hace brillar a la estrella.

Terminada esta etapa, habrá nacido una nueva estrella. Una estrella es una inmensa esfera de gas
que emite luz propia debido a reacciones termonucleares en su centro. Y la estrella entra en la etapa de
Secuencia Principal (SP), donde es muy estable y pasa la mayor parte de su vida:

1. Mientras mayor sea su masa, menor será su vida
2. Una estrella como el Sol vivirá 10 mil millones de años.
3. Una estrella de 15 Msolares permanecerá 15 millones de años.
4. Esta etapa se caracteriza porque en el núcleo las estrellas queman Hidrógeno.
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Estrella pre-secuencia principal: La estrella se contrae convirtiendo la energía gravitatoria en energía
térmica. El proceso dura aproximadamente unos 10 millones de años. Durante gran parte de la vida de las
estrellas existe un balance casi perfecto entre dos fuerzas: la del peso de las capas (gravedad) y la debida a
la presión de los gases, producida por la fusión en el centro.

7.2 Diagrama de Hertzsprung-Russell
7.2.1 Evolución del Sol

La Fig. 7.1 se muestra la evolución del Sol, cómo cambia su radio y su color con el tiempo. La mayor
parte de su vida permanece en la secuencia principal, mateniendo el aspecto actual. Morirá como una
enana blanca de masa 0.6 M�. El resto de la masa se devolverá al medio interestelar, y podrá ser utilizada
para formar nuevas generaciones de estrellas.

La importancia de la clasificación espectral se debe a que existe una relación directa entre ésta y
el brillo (luminosidad o magnitud) de una estrella. Los primeros en encontrar esta relación fueron los
astrónomos Ejnar Hertzprung (danés) y Henry Norris Russell (norte americano). Ellos se dieron cuenta de
que si se grafica la temperatura, el color, o la clasificación espectral en el eje horizontal, y el brillo en el
vertical, más del 90% de las estrellas quedan contenidas en una banda diagonal muy estrecha. También
observaron que las estrellas gigantes, las super-gigantes y las enanas ocupan regiones muy separadas
dentro de este diagrama. El diagrama HR, como se le conoce actualmente, es sumamente útil para estudiar
la evolución de las estrellas.

La evolución de una estrella de baja masa como el Sol es la siguiente:
1. secuencia principal
2. subgigante
3. gigante roja
4. rama horizontal
5. rama asintótica gigante
6. nebulosa planetaria
7. enana blanca

Las masas pueden ser medidas directamente en algunos sistemas binarios usando la 3a ley de Kepler. El
rango de masas estelares normales en la secuencia principal es: 0.08 M� <M <100 M�. Estrellas menos
masivas no alcanzan a producir fusión de Hidrógeno en el núcleo. Estrellas más masivas son inestables. La
masa determina la luminosidad y temperatura de una estrella. Las masas de las estrellas son importantes
porque determinan su evolución. Aproximadamente:

tiempo de vida =
masa total

luminosidad
(7.1)

Para estrellas de la secuencia principal existe la relación masa-luminosidad, donde a mayor masa, más
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Figura 7.1: Diagrama H-R

luminosidad. Estrellas de igual temperatura brillan más si tienen más área (son más grandes). Estrellas de
igual luminosidad son más calientes si tienen menos área (son más chicas).

7.2.2 ¿Qué es la secuencia principal?

La mayoría de las estrellas están ahí. Son las estrellas que, como el Sol, están quemando hidrógeno en
forma estable. Distintas posiciones en la secuencia principal corresponden a distintas masas. Mientras
más masivas son las estrellas, son más brillantes y calientes, pero con más peso y presión en el centro,
queman más rápidamente.

Mientras continúe el proceso de fusión nuclear en el centro de la estrella, ésta seguirá en la Secuencia
Principal del diagrama H-R (Hertzsprung-Russell). Eventualmente el combustible nuclear (H2) en el
núcleo se agota, es entonces cuando la estrella abandona la Secuencia Principal.
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Cuando se acaba el Hidrógeno del núcleo, la estrella comienza su evolución; comienzan a cambiar las
propiedades físicas de la estrella (masa, radio, temperatura, luminosidad...), el combustible pasa a ser el
Helio y en distinta forma el Hidrógeno.

7.2.3 Fase posterior a la Secuencia Principal

No se genera energía en el núcleo, sino que la estrella “quema” el hidrógeno que hay en las capas. La
estrella sale de la Secuencia Principal, empieza a crecer y a volverse cada vez más rojiza (al reducir la
temperatura de su superficie).

7.2.4 Gigante Roja

Durante esta etapa la estrella une tres núcleos de helio para producir uno de carbono. Para que pueda
ocurrir esto, se requieren temperaturas del orden de 100 millones de grados en el núcleo de la estrella.

Durante su fase de gigante roja, la estrella brillará 100 veces más de lo que brillaba estando en la
Secuencia Principal. Su tamaño será también muchas veces más grande. El núcleo de la estrella, formado
por helio, se contrae por su gravedad. Justo arriba del helio, una capa de hidrógeno también se contrae y
empieza a quemarse cada vez más rápido. Esta rápida generación de energía infla a la estrella, y la hace
muy brillante. Como crece en tamaño, unas 100 veces, su temperatura superficial disminuye a T=3000K.
Es una gigante roja.

Estas estrellas tienen atmósferas muy extendidas y un núcleo muy denso que continua acumulando las
cenizas de la fusión (He y después C). Por ejemplo, Aldebarán, en la constelación de Tauro, es 50 veces
más grande que el Sol. Estas estrellas son a menudo inestables, con manchas, pulsaciones, y pérdida de
masa (baja gravedad superficial). La temperatura, presión y densidad del núcleo de He crecen tanto que se
comienza a quemar a T = 100 millones K. El núcleo se expande, enfriando la capa donde se quema H,
esto hace que la superficie se contraiga.

En esta etapa, la temperatura de la superficie crece, y la estrella está en la rama horizontal, con tamaño
10 veces mas grande que el Sol. Cuando se agota el He en el núcleo, la estrella crece nuevamente como
una gigante roja, posicionándose en la rama asintótica gigante, con un tamaño 1000 veces más grande que
el Sol. La estrella en la rama asintótica gigante quema H en una capa externa, He en una capa más interna,
mientras que las cenizas de C y O se acumulan en el núcleo.
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7.2.5 Supernovas
Las supernovas tienen lugar en estrellas muy masivas que estallan al final de su ciclo de vida. La

supernova es el horno donde se forman los elementos pesados (más pesados que el hierro). Juegan un
papel fundamental tanto en la producción como en la diseminación de los elementos químicos.

Las supernovas de tipo Ia son valiosos faros estándar que nos permiten medir la historia de la expansión
cósmica. Son una gran herramienta para entender la evolución y destino del Universo, ya que controlan

Figura 7.2: Diagrama H-R de una estrella de una (1) masa solar
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Figura 7.3: Evolución de Estrellas Masivas

los cambios químicos del Universo.
Las ondas de choque de las supernovas crean y destruyen moléculas y generan el nacimiento de

estrellas nuevas. La muerte violenta de una estrella es uno de los principales mecanismos desencadenantes
de la formación de estrellas nuevas.

Tras una explosión de supernova, se forma una enorme nube de restos estelares: un remanente de
supernova (RSN), que se expandirá por miles de años hasta confundirse con las nubes en el espacio y
perder su identidad.

Un Remanente de Supernova puede contener:
Restos de la estrella que colapsó.
Una cáscara de material interestelar chocado que se expande.
Un objeto central compacto (estrella de neutrones o agujero negro).
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Una nebulosa sincrotrónica alrededor de la estrella de neutrones.
Radiación X difusa de origen térmico en el interior muy caliente y de origen no-térmico en el frente
de choque o la nebulosa de viento de pulsar.

7.2.6 Fin de una estrella
En dependencia de la masas de las estrellas que se encuentran en la secuencia principal, las estrellas

teminaran su existencia como un cuerpo compacto (cuerpo de densidad extrema). El destino final puede
ser como una enana blanca, una estrella de neutrones o un agujero negro. El Sol se transformará en una
enana blanca.

Dentro de unos 5000 millones de años, nuestra estrella, el Sol, se convertirá en una enana Blanca,
luego de que el combustible nuclear se termine, alcanzará el equilibrio entre la fuerza gravitatoria de
contracción y la fuerza de degeración de los electrones (fuerza que repulsión entre los electrones contra la
contracción gravitatoria).

7.2.7 Estrella de Neutrones
Las estrellas de neutrones son los remanentes de una Supernova condensados a altas presiones hasta la

densidad de la materia nuclear. Para estrellas con masas superiores a 6 masas solares, la fuerza de repulsión
de los electrones no es suficiente para evitar el colapso gravitatorio. Los átomos son comprimidos y
destruidos, a tal punto que los electrones son confinados al núcleo, donde se fusionan con los protones
para formar neutrones. Es una cuerpo muy denso, que en su parte central esta formado principalmente de
neutrones y de ahí su denominación.

Una estrella de neutrones puede imaginarse como un núcleo atómico gigantesco que se mantiene
unido por su propia gravedad. Entre las propiedades de una estrella de neutrones son: está el hecho de
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que las Estrellas de Neutrones son pequeñas, pero muy masivas. Rotan muy rápidamente con periodos de
rotación de fracciones de segundos. Poseen campos magnéticos muy fuertes, de trillones de veces el de la
Tierra.

7.2.8 Agujeros negros

Un agujero negro es un objeto cuyo campo gravitacional es tan intenso, que no es posible evitar
el colapso gravitatorio y toda la material de la estrella está dentro de un cierto radio, del que nada, ni
siquiera la luz puede escapar. Un agujero negro se forma cuando una estrella es lo suficientemente masiva,
con una masa en el núcleo superior a 2.5 masas solares. Cuando no se puede contrarrestar el colapso
gravitatorio, la estrella colapsa confinando todo el material en un punto de densdad infinita y volume cero
(singularidad), tal que el objeto resultante no emite luz, ni ningún tipo de material. Esta rodeado de una
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superficie esférica de la que no puede escaper ni la luz (horizonte de eventos).
El Agujero Negro más cercano a la Tierra es Cygnus X-1, y se encuentra a una distancia de 8000

años luz. Los Agujeros Negros no pueden tragarse todo el Universo, solo aquello que cruce su Horizonte
de sucesos. Un Agujero Negro puede atrapar a otro si tiene la masa suficiente. El centro del Agujero
Negro es una singularidad, en este punto las leyes de la física no son aplicables. Un agujero Negro no
puede observarse directamente, sin embargo, podemos ver sus efectos. El radio de un agujero negro puede
estimarse como:

R =
2GM

c2 (7.2)

7.2.9 Ejercicios resueltos
1. La Luminosidad del Sol es de 3.85×1026 W y tiene una temperatura de alrededor de 6000 K.

Encuentre el valor del radio.
Desarrollo
Tenemos que

R =

√
L

4πσT 4

Reemplazando los valores, tenemos:

R =

√
3.85×1026W

4π×5.671×10−8W/m2K4× (6000K)4

R = 6.46×108m



8. Galaxias

Una galaxia es una entidad gravitacionalmente unida, que generalmente consta de materia oscura, gas,
polvo y estrellas. Las galaxias pueblan el Universo, principalmente residen en grupos y cúmulos. Se cree
que hay más de 100 mil millones de galaxias en el Universo observable.

Las galaxias se formaron probablemente hace unos 13 mil millones de años a partir de la contracción
de enormes nubes de gas, principalmente hidrógeno y helio.

Hasta principios del siglo XX, se creía ampliamente que la Vía Láctea era la única estructura de ese
tipo en el Universo. Alrededor de la mitad del siglo XVIII, el filósofo alemán Immanual Kant propuso
Universos insulares que eran similares a la Vía Láctea y que poblaban el Universo.

Sir William y Caroline Herschel fueron los primeros en catalogar sistemáticamente el cielo nocturno:
catalogaron alrededor de 2500 objetos, incluidas nebulosas espirales que parecían tener una estructura
similar a la Vía Láctea.

En 1923, usando la relación período-luminosidad de estrellas variables cefeidas, Edwin Hubble pudo
determinar la distancia a la nebulosa de Andrómeda, que era de alrededor de 750 kpc y que tenía un
diámetro más grande que el de la Vía Láctea. Esto demostró que Andrómeda no era una pequeña nebulosa
espiral dentro de los confines de la Vía Láctea, sino un enorme sistema estelar en sí mismo.

La mayoría de las galaxias tienen una masa total entre ∼ 107 M� y 1012 M�. Su tamaño varía desde
unos pocos kiloparsecs hasta más de cien kiloparsecs de diámetro. El halo esférico estelar se extiende
hasta 100 kpc, y el halo de materia oscura puede extenderse incluso más allá de esto.

8.1 Vía Láctea
El Sol pertenece a una galaxia llamada Vía Láctea. En la Fig. 8.1 se representa el aspecto que tendría

la Vía Láctea. Si la pudiésemos ver desde fuera nos parecería como una especie de espiral giratoria en el
espacio.

En el centro hay un agujero negro supermasivo; desde una banda central de estrellas brillantes que
abarca de un lado a otro de la galaxia salen largos brazos espirales que contienen gas, polvo y las estrellas
que se formaron hace entre unos pocos millones hasta algunos miles de millones de años.

La Vía Láctea tiene un diámetro de unos 100-180 mil años-luz. Nuestro Sistema Solar se encuentra a
una distancia de 26.4 mil años-luz del centro de la galaxia; respecto a la galaxia entera dibujada en la Fig.
8.1, nuestro Sistema Solar no puede ser representado a escala ni siquiera como un punto.

El disco tiene un espesor de 2000 años luz. Se estima que tiene entre 100 y 400 mil millones de
estrellas. Tiene una masa de 0.8-1.5×1012 M�.

Todos los objetos giran entorno al centro de la galaxia. Son necesarios 240 millones de años para que
el Sol y con él todos los demás cuerpos del Sistema Solar realicen un giro completo entorno al centro de
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Figura 8.1: Ilustración artística de la Vía Láctea. Créditos: NASA/JPL-Caltech/ESO/R. Hurt

Figura 8.2: Diagrama en diapasón de la secuencia de Hubble. Créditos: Ikonact

la Vía Láctea.

8.2 Tipos de galaxias

Las galaxias se clasifican según su apariencia o su morfología óptica. El esquema de clasificación
más común actualmente en uso es el esquema de clasificación de Hubble (ver Fig. 8.2). Las galaxias se
pueden clasificar en las siguientes categorías amplias, aunque hay muchas subcategorías dentro de cada
clasificación:
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8.2.1 Galaxias Elípticas
Como su nombre sugeriría, las galaxias elípticas son galaxias que parecen de forma elíptica. Se

categorizan por un solo número derivado de la ecuación:

E = 10×
(

1− b
a

)
(8.1)

con a y b siendo las longitudes proyectadas en el cielo del semieje mayor y menor, respectivamente.
En la clasificación de Hubble, las galaxias elípticas más esféricas son E0, mientras que las más planas

son E7.
Las órbitas de las estrellas constituyentes son aleatorias y, a menudo, muy alargadas, lo que da lugar a

una forma para la galaxia determinada por la velocidad de las estrellas en cada dirección.
El tamaño de una galaxia elíptica se mide como un radio efectivo que corresponde al tamaño de un

círculo que abarca la mitad de la luz que proviene de la galaxia.
Las mediciones revelan que las galaxias elípticas vienen en una amplia gama de tamaños, desde las

elípticas gigantes raras que se encuentran en los centros de cúmulos de galaxias y que se extienden a lo
largo de cientos de kiloparsecs, hasta las elípticas enanas muy comunes que pueden tener diámetros tan
pequeños como 0.3 kiloparsecs.

Por lo general, se cree que las galaxias elípticas gigantes son el resultado de las fusiones de galaxias.
Las galaxias elípticas ordinarias también pueden formarse de esta manera, o pueden haberse formado
a partir del colapso gravitacional de una nube de gas interestelar. En este caso, un rápido estallido de
formación de estrellas convertiría casi todo el gas en estrellas simultáneamente, sin dejar nada para formar
un disco.

Las elípticas enanas también pueden formarse de esta manera, pero otras han sugerido que se forman
a partir del material sobrante de una galaxia más grande o en las colas de marea de las galaxias que
interactúan.

Todos los tipos diferentes de galaxias elípticas contienen significativamente menos polvo y gas que
las galaxias espirales y las galaxias irregulares, y ciertamente no son suficientes para soportar mucha
formación estelar en la actualidad.

8.2.2 Galaxias Lenticulares
Ubicadas en la bifurcación del diagrama de clasificación de Hubble e intermedias entre las galaxias

elípticas y espirales están las galaxias S0/SB0 (ver Fig. 8.2) o lenticulares. Estas galaxias muestran bulbos
prominentes, pero no brazos espirales.

8.2.3 Galaxias Espirales
Cuando Hubble desarrolló su sistema de clasificación de galaxias basado en su apariencia en luz óptica,

dividió las espirales en aquellas en las que el brazo espiral irradiaba desde un bulbo central (espirales
clásicas) (ver Fig. 8.3) y aquellas donde los brazos irradiaban desde una barra central (espirales barradas).

Todas las galaxias espirales se pueden describir en términos generales como una protuberancia central
de viejas estrellas rodeadas por un disco aplanado de estrellas jóvenes, gas y polvo.

Las galaxias espirales se clasifican como Sa/SBa, Sb/SBb o Sc/SBc (clásica/barrada) de acuerdo con
la rigidez de su espiral, la aglomeración de sus brazos espirales y el tamaño de su bulbo central.

Estas diferencias se remontan a las cantidades relativas de gas y polvo contenidas dentro de las
galaxias. Solo alrededor del 2% de la masa de galaxias espirales Sa está presente en forma de gas y polvo.
Dado que estos son ingredientes esenciales en la formación de nuevas estrellas, esto significa que una
proporción relativamente pequeña de galaxias Sa están involucradas en la formación de estrellas.

Por el contrario, las espirales Sc contienen alrededor del 15% de gas y polvo, lo que significa que una
proporción relativamente alta de la masa de la galaxia está implicada en la formación estelar.

Las galaxias espirales vienen en una amplia gama de tamaños: de 5 a 100 kpc de ancho. Tienen masas
entre 109 y 1012 M�, y luminosidades que van desde 108 a 1011 L�.
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Figura 8.3: NGC 4414, galaxia espiral. Créditos: NASA

Figura 8.4: Gran Nube de Magallanes, un ejemplo de galaxia irregular. Créditos: AAO/Royal Obs.
Edinburgh/David Malin

8.2.4 Galaxias Irregulares

Una galaxia irregular es el nombre dado a cualquier galaxia que no encaja perfectamente en una de
las categorías del esquema de clasificación de Hubble.

No tienen forma ni estructura definida y pueden haberse formado a partir de colisiones, encuentros
cercanos con otras galaxias o actividad interna violenta. Contienen estrellas viejas y jóvenes, y cantidades
significativas de gas.

Debido a la diversidad de objetos que entran en esta categoría, es difícil restringir tamaños, masas y
luminosidades. Las irregulares enanas pueden ser tan pequeños como 3 kpc y contener tan solo 108 M�
de material. En el otro extremo de la escala, los irregulares más grandes pueden tener hasta 10 kpc de
ancho y contener 1010 M� de material.

Sus luminosidades van desde 107 hasta 109 L�, por lo que son generalmente más débiles que las
galaxias espirales. Los ejemplos más conocidos de galaxias irregulares son las Nubes de Magallanes (ver
Fig. 8.4).
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Figura 8.5: Galaxia enana irregular IC1613. Créditos: NASA/JPL-Caltech/SSC

8.2.5 Galaxias Enanas
Las galaxias enanas son el tipo de galaxia más abundante en el Universo pero son difíciles de detectar

debido a su baja luminosidad, baja masa y pequeño tamaño. Se encuentran más comúnmente en cúmulos de
galaxias, a menudo como acompañantes de galaxias más grandes, y se clasifican en tres tipos principales:

Las galaxias elípticas enanas
Las galaxias esferoidales enanas
Las galaxias irregulares enanas (ver Fig. 8.5)

8.3 Evolución de galaxias
Después del Big Bang, el Universo tuvo un periodo en el que fue muy homogéneo. Tal como se

observa en la radiación de fondo de microondas, las fluctuaciones son menores que una parte en cien mil.
La teoría más aceptada es que las estructuras que observamos hoy en día se formaron como conse-

cuencia del crecimiento de fluctuaciones primordiales debido a la inestabilidad gravitacional.
Las fluctuaciones primogenias causaron que los gases fueran atraídos a áreas de material más denso.

Jerárquicamente se formaron los supercúmulos, las agrupaciones galácticas, las galaxias, los cúmulos
estelares y las estrellas.

Una consecuencia de este modelo es que la localización de las galaxias indican áreas de alta densidad
del universo primigenio. Así, la distribución de las galaxias está íntimamente relacionada con la física del
Universo primigenio.

Datos recientes aportan evidencias de que las primeras galaxias se formaron tan solo 600 millones de
años después del Big Bang. Esto deja poco tiempo para que las pequeñas inestabilidades primordiales
crezcan lo suficiente para que las protogalaxias formen galaxias.

Las galaxias cambian constantemente por fusiones o interacciones con sus alrededores, o también por
procesos internos.





9. Cosmología

9.1 Ley de Hubble

9.1.1 Ejercicios resueltos
1. La Gran Nube de Magallanes tiene una velocidad de v = 2,8km/s. Usando la Ley de Hubble,

encuentre la distancia a la galaxia con una constante de Hubble de H0 = 70km/s/Mpc
Desarrollo
Tenemos que:

v = H0d

Por lo tanto,

d =
2.8km/s

70km/s/Mpc

d = 0.04Mpc

2. Estime la edad del Universo para una constante de Hubble de (a) 50km/s/Mpc (b) 75km/s/Mpc
(c) 100km/s/Mpc.Explique cómo utilizando las edades de los cúmulos globurales se puede poner
un límite al valor de la constante

Desarrollo
El tiempo de Hubble es t =

1
H0

. Por otro lado, sabemos que 1Mpc es igual a 3.08×1019km. Para

cada valor de H0 se tiene:
a) t = 6.18×1017s = 1.96×1010años
b) t = 4.12×1017s = 1.31×1010años
c) t = 3.09×1017s = 0.98×1010años

Esto muestra que a mayor valor de H0, menor es el valor del tiempo de Hubble que es un estimado
de la edad del Universo.

3. Un cuásar observado tiene un corrimiento al rojo de z =0.15.

a) ¿Cuál es la velocidad de recesión del cuásar en unidades de km/s?
b) Encuentre la distancia al cuásar en Mpc, con una constante de Hubble de H0 = 70Km/s/Mpc

Desarrollo
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(a) Primero, tenemos que z = v/c, por lo tanto

v
c
= 0.15

v = 0.15c = 0.15×3×105km/s = 45000km/s

(b)Ahora, tenemos que v = H0d, por lo tanto

d = v/H0 =
4.5×104km/s
70km/s/Mpc

y finalmente, d = 642.9Mpc.



10. Instrumentación astronómica

10.1 Telescopios espaciales
Un telescopio espacial o un observatorio espacial es un instrumento ubicado en el espacio exterior

para observar planetas distantes, galaxias y otros objetos astronómicos.
Los telescopios espaciales evitan muchos de los problemas de los observatorios terrestres, como la

contaminación lumínica y la distorsión de la radiación electromagnética (centelleo). Como resultado,
la resolución angular de los telescopios espaciales es a menudo mucho más pequeña que un telescopio
terrestre con una apertura similar.

Además, las frecuencias ultravioletas, los rayos X y los rayos gamma están bloqueados por la atmósfera
de la Tierra, por lo que solo se pueden observar desde el espacio (ver Fig. 10.1).

La idea básica de poner telescopios en órbita, se basa en evitar los efectos negativos de la atmósfera
terrestre sobre la luz visible (y otras longitudes de onda usadas por estos dispositivos). La atmósfera actúa
de filtro sobre una gran parte del espectro radioeléctrico e impide que se puedan recibir estas radiaciones.

Por ejemplo, la mayor parte de la radiación infrarroja es absorbida por el vapor de agua y por el
dióxido de carbono. Tan solo algunas zonas del espectro no son absorbidas (infrarrojo cercano) y en

Figura 10.1: Ventanas atmosféricas del espectro electromagnético. Créditos: NASA
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Figura 10.2: Ilustración artística del telescopio espacial Chandra. Créditos: NASA/CXC/NGST

ocasiones parcialmente.
Además, hay otro problema añadido: la misma atmósfera irradia en el infrarrojo, añadiendo esta

radiación a los objetos observados. Por eso, los telescopios basados en Tierra que observan el cielo
mediante infrarrojo deben situarse en lugares muy elevados y limpios. Y, aún así, deben observar el
Universo en el infrarrojo cercano.

Los observatorios espaciales generalmente pueden dividirse en dos clases: misiones que mapean todo
el cielo y observatorios que se enfocan en objetos astronómicos seleccionados o partes del cielo.

Todas estas ventajas vienen con un precio. Los telescopios espaciales son mucho más caros de
construir que los telescopios terrestres. Debido a su ubicación, los telescopios espaciales también son
extremadamente difíciles de mantener. El Telescopio Espacial Hubble fue atendido por el Transbordador
Espacial mientras que muchos otros telescopios espaciales no pueden ser reparados en absoluto.

Cada telescopio lanzado a una órbita está especializado en captar distintas zonas del espectro electro-
magnético. En la lista siguiente podemos ver algunos de los telescopios que se encuentran en órbita y el
rango de frecuencias que están especializados en captar:

Telescopio Espacial de Rayos Gamma Fermi - Rango de frecuencias: rayos gamma. Galería de
imágenes: https://www.nasa.gov/content/fermi/images
Observatorio Chandra (ver Fig. 11.9) - Rango de frecuencias: rayos X. Galería de imágenes:
https://www.nasa.gov/mission_pages/chandra/images/index.html
Observatorio Swift - Rango de frecuencias: rayos gamma, rayos X, UV y visible. Galería de
imágenes: https://swift.gsfc.nasa.gov/results/releases/
Telescopio espacial Hubble - Rango de frecuencias: ultravioleta cercano, visible, infrarrojo cercano.
Galería de imágenes: https://www.nasa.gov/mission_pages/hubble/multimedia/index.
html
Observatorio Espacial Herschel - Rango de frecuencias: infrarrojo lejano y submilimétrico. Galería
de imágenes: http://www.esa.int/spaceinimages/Missions/Herschel/(class)/image?
mission=Herschel&keyword=+--%253E+Keyword&idf=+--%253E+ID&Ic=on&subm3=GO
Observatorio Espacial Planck - Rango de frecuencias: microondas e infrarrojo. Galería de imágenes:
http://www.esa.int/spaceinimages/Missions/Planck/(class)/image?mission=Planck&
keyword=+--%253E+Keyword&idf=+--%253E+ID&Ic=on&subm3=GO

https://www.nasa.gov/content/fermi/images
https://www.nasa.gov/mission_pages/chandra/images/index.html
https://swift.gsfc.nasa.gov/results/releases/
https://www.nasa.gov/mission_pages/hubble/multimedia/index.html
https://www.nasa.gov/mission_pages/hubble/multimedia/index.html
http://www.esa.int/spaceinimages/Missions/Herschel/(class)/image?mission=Herschel&keyword=+--%253E+Keyword&idf=+--%253E+ID&Ic=on&subm3=GO
http://www.esa.int/spaceinimages/Missions/Herschel/(class)/image?mission=Herschel&keyword=+--%253E+Keyword&idf=+--%253E+ID&Ic=on&subm3=GO
http://www.esa.int/spaceinimages/Missions/Planck/(class)/image?mission=Planck&keyword=+--%253E+Keyword&idf=+--%253E+ID&Ic=on&subm3=GO
http://www.esa.int/spaceinimages/Missions/Planck/(class)/image?mission=Planck&keyword=+--%253E+Keyword&idf=+--%253E+ID&Ic=on&subm3=GO
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11.1 Clima espacial

El Sol es la estrella más cercana a la Tierra y es el centro del Sistema Solar con un radio aproximado
de 695700 km y una masa de 1.989×1030kg. Todos los planetas del Sistema Solar giran alrededor del Sol
y es un componente importante para la existencia de la vida en la Tierra.

Al sol se lo puede simplificar como una esfera de gas super caliente que se auto-mantiene con
reacciones nucleares de fusión. Mucha actividad ocurre en el Sol, como son las manchas solares, llamaradas
solares, protuberancias solares y las eyecciones de masa coronal. Esta actividad contribuye al viento solar,
el mismo que interactúa con la magnetósfera de la Tierra contribuyendo con fenómenos climáticos en la
Tierra. El estudio del Sol y su interacción con la Tierra se lo conoce como Clima Espacial.

11.1.1 Zonas del Sol

Para entender mejor la actividad solar es importante primero aprender acerca de los componentes del
Sol. La Fig. 11.1 muestra la representación del Sol con sus componentes principales.

Figura 11.1: Zonas del Sol. Créditos: [27]
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Figura 11.2: La corona del Sol. Créditos: [28]

Primero tenemos el centro que está compuesto de gas bien denso y caliente en un estado de plasma,
con una temperatura de 15 millones K. Las condiciones de esta zona: temperatura y densidad, son
las adecuadas para que ocurran reacciones nucleares de fusión, la cual es la fuente de energía solar,
la misma que se libera como luz (radiación electromagnética) y partículas como los neutrinos.
Los neutrinos son partículas extremadamente livianas que no tiene carga eléctrica. El Sol produce
aproximadamente 1038 neutrinos por segundo.
La zona de radiación es donde la energía en forma de radiación electromagnética viaja hacia el
exterior del Sol mediante conducción térmica y difusión radiativa. La temperatura baja a 1 millón K
al final de esta zona.
La zona de convección es donde la energía que viaja desde el centro del Sol continúa su viaje
mediante convección. El movimiento molecular es turbulento, la cual es la razón por la que la
superficie del Sol tiene una apariencia granular. La temperatura al final de esta zona se reduce a
6000 K.
La Fotosfera se la puede observar en la superficie del Sol y forma parte de la atmósfera solar. La luz
visible es emitida desde la fotósfera. La temperatura promedio de esta zona es 6000 K, por lo que el
gas ionizado solo forma 0,1% de su contenido. Las manchas solares ocurren en la fotósfera.
La cromósfera es parte de la atmósfera solar y está ubicada arriba de la fotósfera. Está compuesta
principalmente de hidrógeno y helio. Tiene un aspecto rojizo debido a que el hidrógeno se encuentra
en un estado de excitación y emiten radiación cerca al rojo del espectro electromagnético visible.
La temperatura en esta zona aumenta de 6000 K a 50000 K en su parte más alta. Las protuberancias
solares se alimentan del material en esta zona.
La corona es la capa más alta de la atmósfera solar (ver Fig. 11.2). La temperatura sube de 50000
K a más de 1 millón K. La ciencia todavía no logra explicar porque la temperatura sube de esta
manera en la parte exterior de la corona. La corona emite radiación de alta energía que se puede
observar en el espectro de rayos X. Afortunadamente, la atmósfera terrestre absorbe estos rayos,
pero los satélites artificiales orbitando la Tierra si se ven afectados por los mismos. En los polos
del Sol, la corona es obscura en los rayos X y en el visible, y se los conoce como agujeros de la
corona y son la fuente del viento solar. La corona también es la zona donde llamaradas solares y
eyecciones de masa coronal ocurren.

11.1.2 Actividad Solar
Manchas Solares: son regiones obscuras que aparecen en la superficie del Sol, la fotósfera (ver
Fig. 11.3). Las manchas solares aparentan ser obscuras porque son mucho más frías que el resto
del Sol (alrededor de 4000 K). Estas manchas solares son producto del campo magnético solar.
Alrededor de cada mancha solar se pueden observar campos magnéticos muy fuertes que pueden
causar actividad solar adicional como las llamaradas solares, y la eyección de masa coronal (Fig.
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Figura 11.3: Manchas solares. Créditos: [28]

Figura 11.4: Ciclos solares. Créditos: [29]

11.7).
Es por esta razón que la cantidad de manchas solares está directamente relacionada con la actividad
solar y sus efectos en la Tierra. Las manchas solares duran alrededor de días a pocas semanas y la
cantidad presente en el Sol cambia de forma cíclica, siendo cada ciclo alrededor de 11 años. La Fig.
11.4 muestra los ciclos medidos hasta el momento de las manchas solares. Los picos representan
mayor cantidad de manchas y por lo tanto, mayor actividad solar que contribuye al viento solar y
radiación que interactúa con la Tierra.
Las protuberancias solares son estructuras gaseosas compuestas de hidrógeno ionizado y helio

Figura 11.5: Protuberancias solares. Créditos: [28]
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Figura 11.6: Llamaradas solares. Créditos: [28]

Figura 11.7: Eyecciones de masa coronal (CMEs). Créditos: [28]

(plasma) que nacen desde la fotósfera y se extienden varios cientos de miles de kilómetros hacia
el espacio, alcanzando el límite de la corona (ver Fig. 11.5). Las protuberancias solares pueden
mantenerse de forma estable varias semanas o meses hasta que se vuelven inestables y terminan
erupcionando. Esta erupción da lugar a otro fenómeno solar conocido como eyección de masa
coronal (Fig. 11.7).
Las llamaradas solares son explosiones masivas que ocurren en la corona cuando los campos
magnéticos del Sol se enredan y se rompen. Esto ocurre en las regiones activas, las mismas que
están alrededor de la mancha solar (ver Fig. 11.6). Las llamaradas solares liberan gran cantidad
de radiación electromagnética incluyendo rayos x, ultravioleta, luz visible, y ondas de radio. En
algunos casos existe eyecciones de masa coronal junto con las llamaradas solares, aunque aún no se
puede explicar completamente su vínculo.
Las eyecciones de masa coronal (CMEs, por sus siglas en inglés) son explosiones masivas que
ocurren en la corona del Sol, que expulsan partículas solares con suficiente fuerza para vencer
la gravedad del Sol (ver Fig. 11.7). Estas partículas forman parte del viento solar y pueden ser
peligrosas cuando llegan a la Tierra. Se ha demostrado que existe mayor cantidad de CMEs cuando
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hay más manchas solares y a ésto se le conoce como máximo solar.
El viento solar es un flujo continuo de material proveniente del Sol. Viaja a velocidades supersó-
nicas, con un promedio de 400 km/s y alcanzando máximos de hasta 900 km/s. Está compuesto
de electrones, protones e iones de hidrógeno y otros iones, que viajan por todo el Sistema Solar
hasta llegar al shock terminal de la heliósfera. La heliósfera es toda la zona influida por el Sol, su
radiación y su campo magnético conocido como IMF, por sus siglas en inglés. La densidad de este
plasma solar es pequeña, aproximadamente 6 partículas por centímetro cubico.
El mayor riesgo del viento solar es para satélites y astronautas, ya que la magnetósfera terrestre nos
protege. Sin embargo, la interacción del viento solar con la magnetósfera terrestre es importante de
estudiar ya que es el causante de muchos fenómenos atmosféricos que nos afectan.

Como parte del estudio del Clima Espacial hay que considerar la radiación electromagnética y el
viento solar proveniente del Sol y su interacción con la magnetósfera terrestre. Existe dos fenómenos que
sí afectan a la vida de la Tierra que es importante mencionar: la radiación solar, y ondas electromagnéticas
generadas por la interacción solar con la magnetósfera terrestre que nos afecta las comunicaciones y
equipos electrónicos.

11.1.3 Ejercicios resueltos
1. Si se conoce que el flujo de una mancha solar es el 31% del flujo de la fotósfera, calcular la

temperatura de la mancha solar.
Desarrollo
Se conoce que la temperatura de la fotósfera es de unos 5600K. Entonces:

Fmancha = 0.31Ffotósfera.

Por otro lado sabemos que

Ffotósfera = σT 4
fotósfera

y además

Fmancha = σT 4
mancha

Por lo tanto, tenemos que

T 4
mancha = 0.31T 4

fotósfera

y la temperatura es de Tmancha = 4178.77 K.

11.2 Átomos y moléculas en el medio interestelar
El medio interestelar es la materia existente entre los sistemas estelares y está compuesto por gas

iónico, atómico y molecular, polvo y rayos cósmicos, entre otros componentes. En la tabla 11.1 se listan
algunas de las moléculas detectadas en el medio interestelar del Centro Galáctico. Algunas de estas
moléculas están compuestas por dos o tres átomos, mientras que otras están formadas por nueve átomos.
Muchos de los átomos que forman moléculas en el espacio subyacen en la superficie del polvo cósmico o
ya están presentes en fase gas en el medio interestelar. El estudio de las diferentes rutas de formación de
moléculas en el espacio es uno de los tópicos importantes que se investiga arduamente en la actualidad.

Los niveles de energía de átomos y moléculas se puede describir mediante la mecánica cuántica. Estos
niveles se caracterizan por diferentes números cuánticos. Por ejemplo, la molécula CO se caracteriza
por el número cuántico J que representa su cantidad de rotación o momento angular. Cuando un átomo
o una molécula pasa de un nivel de energía a otro produce las denominadas líneas espectrales que
poseen un forma gaussina (véase la figura 11.8). Estas líneas se producen como consecuencia de que los
niveles energéticos de átomos y moléculas están cuantizados como lo explica la mecánica cuántica. En
la figura 11.8 se muestran varias líneas de la molécula HCCCN observadas en el medio interestelar del
centro de la Vía Láctea.
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2 átomos 3 átomos ... 9 átomos
13CO CCH ... C2H5CN
13CN CCS ... (CH3)2O
SO HNC ... C2H5OH

Cuadro 11.1: Algunas moléculas detectadas en nubes del Centro Galáctico ( [6]).

Figura 11.8: Líneas de la molécula HCCCN. En el eje X se representa la velocidad del gas y en el eje Y la
intensidad de la radiación. Las distintas líneas corresponden a distintos números cúanticos J.

11.2.1 Detección de átomos y moléculas

La detección de moléculas en el medio interestelar se realiza principalmente en los rangos radio e
infrarrojo del espectro electromagnético, entretanto que la detección de átomos se realiza en los rangos
más energéticos del espectro electromagnético como el visible, el ultravioleta o los rayos X. A medida que
vamos desde el rango espectral visible a los rayos X se observa la presencia de líneas atómicas originadas
en átomos con mayores grados de ionización, ello a causa de la alta energía de los fotones ionizantes
presentes en el medio interestelar.

11.2.2 Formación de átomos y moléculas

Las estrellas están compuestas principalmente por hidrógeno. Con el paso del tiempo las estrellas
queman el hidrógeno y forman átomos cada vez más complejos como carbono, oxigeno, nitrógeno, entre
otros. Este proceso se conoce como nucleosíntesis. La formación de elementos más complejos como
hierro, silicio, calcio, entre otros, ocurre durante la explosión de supernovas, es decir para su formación se
requiere la ocurrencia de procesos muy energéticos. Por otra parte, la formación de moléculas en el medio
interestelar sucede principalmente en regiones frías del espacio. Ello mediante reacciones químicas que
tienen lugar sobre la superficie del polvo cósmico o en fase gas.

11.2.3 Polvo cósmico

El polvo cósmico es eyectado al medio interestelar por las estrellas. Las partículas de polvo contienen
núcleos compuestos por silicatos o carbón y mantos helados de agua, metano, monóxido de carbono,
amoníaco, etc. Se piensa que la mayoría de las partículas de polvo cósmico poseen tamaños del orden de
0.1 micras. El polvo cósmico representa aproximadamente el 1% de la masa total del medio interestelar.
El restante 99% de la masa del medio interestelar le corresponde principalmente al hidrógeno y al helio.
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11.3 Clubes astronómicos
Un objetivo específico del proyecto de capacitación es la conformación de clubes de Astronomía. Los

profesores que se capacitarán a través del proyecto serán los responsables de que la información recibida
sea difundida en sus respectivos centros educativos. Ellos además estarán encargados de formar un club
de Astronomía en su centro educativo. De esta forma se irá creando una red de Astronomía, primero
a nivel del Distrito Metropolitano de Quito y luego a nivel nacional gracias al posterior desarrollo de
las siguientes fases del proyecto. En los clubes se organizará una gran cantidad de actividades como
observaciones nocturnas y diurnas, cursos de análisis y procesamiento de datos, charlas de divulgación
astronómica, entre otras.

Figura 11.9: Imagen tomada de http://www.parqueexplora.org/comunidades/
coloquio-de-astronomia-saa-planetario-de-medellin

http://www.parqueexplora.org/comunidades/coloquio-de-astronomia-saa-planetario-de-medellin
http://www.parqueexplora.org/comunidades/coloquio-de-astronomia-saa-planetario-de-medellin
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