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Presentacion

La Capacitacion en Astronomia y Astrofisica a docentes de las
instituciones educativas municipales del Distrito Metropolitano de
Quito es un Proyecto de Vinculacion con la Colectividad de la Es-
cuela Politécnica Nacional, ejecutado por el Observatorio Astrono-
mico de Quito con la colaboracién de la Secretaria de Educacion,
Recreacion y Deporte del Municipio de Quito.

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

El texto guia contiene contenido tedrico introductorio de Astrono-
mia y Astrofisica, ademas de algunos ejercicios resueltos y pro-
puestos para su desarrollo.
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1.1

1.1.1

A lo largo de los tiempos, el modelo del Universo ha evolucionado con el desarrollo cientifico y
tecnoldgico. Durante gran parte de la Historia se pensaba que el Universo estaba formado sé6lo por los
objetos celestes visibles de la Tierra a simple vista. Desde la antigiiedad, el ser humano sinti6 necesidad
de representar al Universo. La idea de Universo que tenemos hoy es bastante diferente de la que existia en
la antigiiedad.

Modelo geocéntrico

Hasta el siglo X VII, se pensaba, segtin el modelo geocéntrico, que la Tierra se encontraba inmévil en
el centro del Universo y todos los demds objetos celestes giraban a su alrededor.

Modelo heliocéntrico

En el siglo XVI, Nicolds Copérnico propuso un modelo en el que el Sol se encontraba en el centro del
Universo y la Tierra guirando sobre si misma y alrededor del Sol, al igual que todos los demads 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 Jupiter y del planeta Venus, que comenzaron
a surgir argumentos definitivos que ponian en cuestion el modelo geocéntrico. Galileo noté que el planeta
Venus no sélo presentaba fases, sino que su didmetro aparente no era siempre el mismo. La tinica forma
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de explicar al mismo tiempo la variacién del tamafio 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 concluyé que las 6rbitas de los planetas
alrededor del Sol no podrian ser circulares, sino elipticas. Kepler concluyé también que el Sol no ocupaba
el centro geométrico de la elipse, sino otro punto ubicado en el foco.

Mision geodésica en el Ecuador

La mision geodésica francesa a la Real Audiencia de Quito fue una expedicién cientifica 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 cientificas modernas de dmbito internacional. El
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propésito fundamental era comprobar la forma de la Tierra.

El sefior Augusto N. Martinez, antiguo director del Observatorio, reivindicaba haber sido el promotor
de la venida de esta mision cientifica, segin le cuenta en carta enviada al Coronel Luis T. Paz y Mifio, el
29 de octubre de 1928:

... Pero el acontecimiento capital durante mi Direccion, fue la venida de la Mision Geodésica
Francesa, de la cual, fui yo su protector. Eso no lo supo nadie, a excepcion de Rafael Gémez de la Torre y
el Ministro francés, Don Hypolito Frandin. Algiin dia, 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
encargdndole el secreto, para que nadie me tenga por charlatdn. Los dos primeros capitanes franceses
que vinieron a preparar los trabajos de la Mision, Lacombe Maurain, si lo supieron, por boca del sefior
Fradin. De alli que me hicieron condecorar con las Palmas Académicas, por el Cobierno Frances y me
hicieron nombrar, Miembro perpetuo de la Sociedad Astronomica de Francia.

Para que el objetivo a que estaba destinada la Misién tuviera éxito y facilidades, el gobierno de Alfaro
entrego 20000 sucres para financiar los gastos iniciales de la delegacion. El aporte econdmico de Francia
consistié en 20000 francos de crédito de las Misiones que mantenia el Ministerio de Instruccién Publica,
mads 15000 francos que entregd al Ecuador.

La Segunda Misién se denominé Misidn del Servicio Geogréfico Militar de Francia y anticipadamente
estuvieron en el pais de julio a noviembre de 1899, el geodesta capitan E. Maurain y el capitdn Lacombe,
a fin de auscultar las condiciones para las observaciones, las facilidades que prestaba el Observatorio, el
ambiente y realizar observaciones preliminares.

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

Quito posee un Observatorio Astronomico y Meteorolégico instalado en excelentes condiciones,
provisto de instrumentos de los mds recientes modelos y que posee una importancia tan especial por su
situacion, a algunos minutos solamente de la Linea 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 fdcil, que
permitiria 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 Pert, 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 verifico este reconocimiento. Si se considera que los comisiona-
dos tuvieron que recorrer 3500 km, en un pais muy abrupto y hacer mds de treinta ascensiones a una de
las sierras mds elevadas del Globo, se formard asi cabal concepto del celo e intrepidez que mostraron
para llevar en cuatro meses su tarea a buen término. Tan infatigable actividad los arranco los aplausos y
la admiracion del Srv. General Alfaro.

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

El geodésico Perrier consiguid, como jefe de la Mision, determinar el arco del meridiano ecuatorial de
5° 53’ 34"de amplitud y realizé triangulaciones que sirvieran para levantamientos topogréficos, aparte de
observaciones meteoroldgicas y magnéticas.

Como siempre ocurria con los cientificos europeos que visitaban nuestras latitudes, éstos no des-
aprovecharon la oportunidad para realizar estudios antropoldgicos y etnogréficos, formar colecciones
boténicas, zooldgicas, petrogréficas, etc., muy ttiles para posteriores investigaciones en estas disciplinas.

Por su parte Gonnessiat aproveché la oportunidad para conseguir del Estado la compra, en la casa
Gautier de Parfs, de un micrémetro ocular para sustituir al primitivo del Circulo Meridiano; un horizonte
artificial para la determinacion de la vertical armado sobre carretes y un nuevo regulador para el mecanismo
de relojeria del Ecuatorial de Merz.
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La participacion del Observatorio, por intermedio de su director consistié en la medicion de la
diferencia longitudinal entre Quito y Tulcdn, Pillaro, 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
circulo meridiano y el segundo en Durdn con el instrumento Pistor y Martins, y las integraban mediante
comunicaciones por telégrafo. La empresa fue considerada extraordinaria.

La medicién de la latitud, asi como la determinacién absoluta de la longitud respecto de los meridianos
de Greenwich y Paris se observé en Quito; el mismo sefior Gonnessiat al coordinar observaciones y
mediciones dijo:

"Para esto he observado con el Circulo Meridiano mds de cien veces la Luna y mds 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 Parfs,
adjudicé al sefior Gonnessiat el Premio Delalande-Guerineau. Lastimosamente, en el Observatorio
Astrondmico no quedd nada sobre esos trabajos, ni siquiera un cuaderno de observaciones y peor atin 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 histérico material
cientifico.

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

El entorno de este monumento se completd con motivo de la celebracion del segundo centenario del
arribo de la Primera Mision Geodésica, por cuyo motivo se organizaron varios actos conmemorativos
entre los que se incluy6 colocar los bustos de los miembros de la Misién alrededor del monumento; pero
ademas se pensé 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 Parfs, donde insinuaba la
posibilidad de levantar un monumento bajo la linea equinoccial que sefialara su presencia imaginaria.

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

Nota: Texto tomado del libro: 132 aiios de historia del Observatorio Astronémico de Quito.

Astronomia moderna

La Astronomia moderna tiene su inicio con la invencién del telescopio. Histéricamente, se atribuye su
invenci6n a Hans Lippershey en el afio 1592, un fabricante de lentes alemdn, pero recientes investigaciones
atribuyen la autoria a Juan Roget en 1590.

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

A pesar de que el inicio de la Astronomia moderna empez6 con Galileo, sus fundamentos observacio-
nales se remontan a Tycho Brahe (1546-1601), considerado el mas grande observador del cielo antes del
telescopio. Los instrumentos disefiados por Brahe le permitieron medir las posiciones de las estrellas y los
planetas con una precisiéon muy superior a la de la época.

Tras la muerte de Brahe, las medidas sobre la posicién de los planetas pasaron a posesion de Kepler,
quien, utilizando los datos recopilados por Brahe, formul¢ las leyes del movimiento planetario, afirmando
que los planetas giran alrededor del Sol y no en 6rbitas circulares con movimiento uniforme, sino en 6rbitas
elipticas a diferentes velocidades, y que sus distancias relativas con respecto al Sol estan relacionadas con
sus periodos de revolucion.
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Figura 1.1: Galileo y su telescopio utilizado para la observacion de la Luna, Jipiter y las estrellas

Ademds, el 11 de noviembre de 1572, Tycho Brahe descubrié una supernova Cassiopea A, una estrella
que entra en explosion y genera un gran brillo que parece surgir de la nada. La observacién le llevo a
dudar de la doctrina Aristotélica que pregonaba la inmutabilidad de los cielos, afios después dudé también
de la tesis geocéntrica de Ptolomeo.

Tycho Brahe estudi6 la Astronomia, tanto desde la perspectiva observacional como tedrica, aunque
la primera ocupa principalmente su atencién y la segunda se quedé en el nivel de una gran intuicién.
Las cuestiones de equipo de observacion astronémica, tanto respecto de los instrumentos: construccion,
materiales, precisiéon y uso le fueron muy importantes, como también, y en ello fue el pionero por
excelencia, el disefio y la construccion del observatorio astronémico mismo.

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

Después de probar, sin éxito, con infinidad de formas geométricas "perfectas”, lo intent$ 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 Astronomia observacional
que constituyeron la base observacional para el estudio del Universo a gran escala.

Charles Messier, presentd en la Academia de Ciencias de Francia en 1771, el primer catdlogo de
objetos astrondmicos descubiertos u observados por él. Trece afios mds tarde publicaria una revisiéon
incluyendo otras nebulosas o cimulos.

El descubrimiento de la fotografia y el progreso en la elaboracién de emulsiones fotograficas, produjo
un rapido avance en la aplicacién a la Astronomia. En 1863, Huggins obtiene los primeros espectros
estelares abriendo una nueva era en la Astronomia. También identificé en Andrémeda, la presencia de lo
que consider6 podria estar originado por estrellas, proporcionando de esta forma consistencia a la teoria
de los universos islas popularizada por Humboldt en Cosmos (1845-1850).

Otro gran avance a la Astronomia se di6 con Edwin Hubble, quien descubri6 las Cefeidas las cuales
son estrellas que pulsan con periodos comprendidos entre varios dias y varios meses. Cuanto mas luminosa
es la estrella, més largo es su periodo, de forma que midiendo el periodo puede obtenerse una medida de
la luminosidad de la estrella.

En el afio 1925, Hubble encontré varias Cefeidas en la "nebulosa"de Andromeda y encontré que
estaban a unos 900000 afios-luz. Repitid las mediciones con Cefeidas de otras nebulosas y obtuvo también
distancias superiores a los 100000 afios-luz, que es el tamafio estimado de la Via Lactea.

Otro aporte importante de Hubble fue descubrir que, aunque algunas nebulosas extragaldcticas tenian
espectros que indicaban que se movian hacia la Tierra, la gran mayoria mostraba corrimientos hacia el rojo.
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Figura 1.2: Observatorio Arecibo

Figura 1.3: Observatorio ALMA

Este fendmeno sélo podia explicarse asumiendo que estas nebulosas se alejaban. Mds sorprendente atin
fue el descubrimiento de que existe una relacion directa entre la distancia de una nebulosa y su velocidad
de alejamiento.

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

= Arecibo: El famoso observatorio de radio se encuentra cerca de la costa norte de Puerto Rico, y se
inaugurd en 1963. Fue construido en el interior de una depresién 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 astronémico Hispano-Alemén 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 kilémetros
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 Astronomia de submilimétrica.

= Calar Alto: El Centro astronémico Hispano-Aleman de Calar Alto esta situado en la Sierra de
los Filabres, al norte de Almeria. Es operado conjuntamente por el Instituto Max Planck para la
Astronomia de Heidelberg, Alemania y el Instituto de Astrofisica de Andalucia 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
(VLTD).

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 Astrofisica de Canarias (IAC). El Roque de los Muchachos tiene una altitud de
2423 metros y estd al lado del Parque Natural de la Caldera de Taburiente.

= Very Large Array: Esta situado en las Llanuras de San Agustin, entre las localidades de Magdalena
y Datil, a unos 80 km al Oeste de la ciudad de Socorro, Nuevo México. El VLA estd 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
didmetro de disco de 25 metros y un peso de 209 toneladas.



2. Astronomia esférica

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, cimulos de galaxias, etc.). Entre algunos de los elementos més 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 rotacion terrestre que cambia
su posicidn con el tiempo a causa de la precesion. 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 interseccion de la esfera celeste con un plano
perpendicular a un eje que vadesde Z a Z’.

= Ecuador celeste: es un circulo formado por la interseccién de la boveda celeste con un plano que
pasa por el ecuador terrestre.

= Meridiano celeste: semicirculo proyectado sobre la esfera celeste que va desde el polo norte
celeste al polo sur celeste. El meridiano es perpendicular al ecuador celeste. La interseccién del
plano del meridiano con el horizonte verdadero marca los puntos cardinales norte y sur (véase la
figura 2.2), mientras que la interseccién del ecuador celeste con el horizonte verdadero sefiala los
puntos cardinales este y oeste (véase la figura 2.2).

= Almucantarates: son los circulos menores en la esfera celeste paralelos al horizonte verdadero. El
circulo que pasa por ay a’ en la figura 2.1 es un almucantarate.

= Paralelos celestes: son circulos menores en la esfera celeste que son paralelos al ecuador celeste.
El circulo que pasa por by b” en la figura 2.1 es un paralelo celeste. Actualmente la estrella polar
es la mds préxima al polo celeste norte. Esta estrella se halla en la cola de la constelacion de la
Osa Menor (véase la figura 2.3). La trayectoria estelar en un paralelo celeste marca su visibilidad
encima del horizonte.
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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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Sistemas de coordenadas astronémicas y movimientos del Sol
Coordenadas horizontales

Este sistema de coordenadas estd asociado al horizonte verdadero y sus elementos principales se
muestran en la figura 2.4. Un objeto sobre la béveda celeste se puede representar por tres componentes
de un vector 7 en los ejes X, Y y Z. El eje X esta orientado hacia el sur, el eje ¥ esta orientado hacia el
oeste y el eje Z esta 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 angulos. El primero de ellos es el acimut a que se mide desde el sur y toma valores entre 0° y 360°.
El otro 4ngulo se llama altura 4 y se mide desde el horizonte hasta el cenit o el nadir, tomando valores
entre -90° y 90°. Las componentes del vector 7, teniendo en cuenta las coordenadas rectilineas y esféricas,
vienen definidas por:

x = rcos(h)cos(a)
7= |y=rcos(h)sin(a) (2.1)
z=rsin(h)

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

Coordenadas ecuatoriales

Este sistema de coordenadas estd asociado al ecuador celeste y sus elementos principales se muestran
en la figura 2.5. Un objeto proyectado en la boveda celeste se puede representar por tres componentes de
un vector 7 en los ejes X, Y y Z. El eje X estd orientado hacia el punto de Aries que es una posicién que
marca el paso del Sol desde el hemisferio celeste sur al norte durante su viaje aparente en la ecliptica. 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 definicién de dos dngulos, llamados ascension recta o y declinacién &, permite derivar las
componentes de un vector 7:

x=rcos(d)cos()
7= |y=rcos(d)sin(x) (2.2)
z=rsin(9)

La o se mide en unidades de tiempo y se cuenta desde el punto de Aries hasta el meridiano que pasa
por un objeto astronémico, entretanto que la § 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].

Coordenadas geogrdficas

Las coordenadas geograficas son lineas 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 circulos paralelos entre si 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 geografica. Los paralelos tienen valores que van de 0° (en el Ecuador) a 90° (en los
polos). Existen otros paralelos, el Tropico de Céncer, el Trépico de Capricornio, el Circulo Polar
Artico y el Circulo polar Antartico

» Los Meridianos: Son semicirculos 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 0° (en
el meridiano de Greenwich) hasta 180° (en su antimeridiano). A partir del meridiano 0° se mide la
longitud geogréfica.

= 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 0° en Ecuador, hasta 90° en los polos.
El polo Norte tiene latitud 90° Norte, y el polo Sur tiene latitud 90° 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 0° (en el meridiano de Greenwich) hasta 180°, hacia el
Este como hacia el Oeste. Los polos no tienen longitud.

= El meridiano de Greenwich: Por convencién internacional, el meridiano que pasa por el Real
Observatorio Astronémico de Greenwich (en Londres, capital de Inglaterra) se eligié como longitud
0°. Ahora el observatorio es un museo y existe una banda de metal que sefiala el meridiano. Los
turistas se fotografian a menudo, con un pie en el hemisferio Este y otro en el Oeste de la Tierra.

Movimiento aparente del Sol

El Sol se mueve aparentemente en la boveda celeste describiendo una trayectoria conocida como
ecliptica. Durante su movimiento aparente el Sol atraviesa el horizonte pasando desde el lado invisible al
lado visible del hemisferio celeste. Se conoce como culminacién el momento en que el Sol pasa por el
meridiano de un lugar. La culminacién solar a médxima altura ocurre a mediodia.

Durante su viaje aparente en la ecliptica el Sol pasa por cuatro puntos importantes conocidos como
solsticios y equinoccios. El plano ecuatorial y la ecliptica estan inclinados alrededor de 23° (véase la
inclinacién 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 hallard en el equinoccio de
otofio, cuando el Sol pasa desde el hemisferio celeste norte al sur en su recorrido aparente anual. Durante
los equinoccios la duracion del dia es igual al de la noche en todos los puntos de la Tierra, mientras que
en los solsticios el Sol presenta su maxima declinacion (cerca de 23°). El Sol se desplaza en la ecliptica
en sentido contrario al de las agujas del reloj (visto desde el polo norte celeste).

Efectos de la refraccién en la observacion solar

Como aproximacién se puede considerar a la atmésfera terrestre como un conjunto de capas paralelas.
La refraccién de la luz ocurre cuando ésta atraviesa capas que tienen propiedades fisicas distintas, lo que
influye principalmente en su direccién. El grado de desviacién de la direccién depende del angulo de
incidencia sobre una superficie. Si la altura real del Sol (designado como true star en la figura 2.6) la
designamos como £ y la altura medida (designada como refracted star en la figura 2.6) se define como /'
(véase la figura 2.6), entonces la refraccién astronémica es igual a R = h' — h.

La refraccién de la luz solar hace que se siga observando al Sol a pesar de que en realidad se halle
debajo del horizonte. Este fendmeno se conoce como creptisculo.

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 refraccion R en el horizonte es igual a

refracied star
true star

frue altitude
angle measured

—— horizon

Figura 2.6: Refraccién de la luz de un objeto. Figura tomada de [5].
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34'. Recordemos que la altura / de un objeto se mide desde el horizonte en direccidn 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 & = 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 refraccién de la luz.

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 dia tiene la misma duracién que la noche (durante
todo el afo) si despreciamos los efectos de la refraccién y el cambio del tamafio aparente del
Sol (esto debido a que la Tierra se traslada alrededor del Sol describiendo un 6rbita eliptica 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 declinacion es igual a la altura sobre el horizonte. En el polo norte existe un dia que dura seis
meses, prolongandose desde el dia del equinoccio de primavera hasta el dia del equinoccio de otofio.
Durante el solsticio vernal el Sol muestra su maxima altura de 23°.

= Ahora asumamos que el observador vive en el trépico de cancer. En este caso el Sol pasa por el
cenit solamente durante el solsticio de verano.

= Suponiendo que el observador esta en el circulo polar artico, es decir a una latitud cercana a 66.5°.
Para este observador durante el solsticio vernal el Sol se desplaza en la béveda celeste describiendo
una trayectoria casi paralela al horizonte, mientras que durante el solsticio invernal el Sol no sale,
hallandose debajo del horizonte. Noruega, Suecia, Finlandia, entre otros, son paises situados en el
circulo polar 4rtico.

Movimientos de la Tierra

Los movimientos de la Tierra se definen con referencia al Sol y los mds importantes son: rotacion,
traslacion, precesion, nutacion.

Movimiento de Rotacién

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 dia sidéreo. Si tomamos como referencia al Sol, el mismo meridiano pasa frente a nuestra
estrella cada 24 horas, llamado dia 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 6rbita y debe girar algo mds que un dia
sideral para completar un dia solar.

Movimiento de traslacion

Es el movimiento que realiza la Tierra desplazdndose alrededor del Sol, en 6rbita eliptica, en sentido
contrario al de las agujas del reloj. El tiempo que tarda la Tierra en dar una vuelta completa es de 365
dias, 5 horas, 48 minutos y 46 segundos (aproximadamente en un afio). Junto con la incidencia del Eje
Terrestre, este movimiento provoca que los rayos solares lleguen a cada hemisferio terrestre con distinta
inclinacidn, segin el momento del afio.

Movimiento de precesion

La Tierra no es una esfera perfecta, sino es un elipsoide de forma irregular, aplastado por los polos
y deformado por la atraccion gravitacional del Sol, la Luna y, en menor medida, de los planetas. Esto
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provoca una especie de lentisimo balanceo en el planeta durante su movimiento de traslacién llamado
"precesion de los equinoccios”, que se efectia en sentido inverso al de rotacidn, es decir en sentido
retrégrado (sentido de las agujas del reloj). Bajo la influencia de dichas atracciones, el eje va describiendo
un doble cono de 47° de abertura, cuyo vértice estd en el centro de la Tierra.

2.3.4 Movimiento de nutacion

Hay otro movimiento que se superpone con la precesién. Se llama nutacién y consiste en un pequefio
vaivén del eje de la Tierra. Como la Tierra no es esférica, la atraccion de la Luna sobre el abultamiento
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ecuatorial de la nuestro planeta provoca el movimiento de nutacién. Para hacernos una idea de este
movimiento, imaginemos que, mientras el eje de rotacion describe el movimiento cénico de precesion,
recorre a su vez una pequefia elipse o bucle en un periodo de 18,6 afios.

En una vuelta completa de precesion (25.767 afios) la Tierra realiza mds de 1.300 bucles de nutacion.
El movimiento de nutacién de la Tierra fue descubierto por el astronomo britdnico James Bradley.

Constelaciones

Una constelacion es una region del cielo en la que se encuentra un grupo de estrellas que presenta una
figura determinada; las formas de las constelaciones sugieren imagenes, y en la antigiiedad el hombre
designo a las constelaciones con nombres de héroes, dioses o de objetos cotidianos, por ejemplo: Orién
nos sugiere un cazador, Leo a un leén, Libra una balanza, etc. Existen 88 constelaciones adoptadas por
la UALI, de éstas doce son las del zodiaco y se localizan en la zona del cielo por la que el Sol efectia su
recorrido anual y donde con frecuencia localizamos los planetas.

Ejercicios resueltos

1. Calcule la porcién de arco que recorre la Tierra por hora, en su movimiento de rotacion.

Desarrollo
Como el movimiento sobre la boveda celeste es uniforme, entonces la Tierra recorre 360° en 24
horas.
~360°
T o
=x=15/h

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 expresién matemética para el acimut usando las componentes x y y del vector 7 dadas en
2.1.
Si dividimos la componente y sobre la componente x se halla que a = arctan(y/x).



3. Mecdnica Celeste

Es la ciencia dedicada al estudio del movimiento de los astros y satélites artificiales en el espacio. Usa
los principios de la Mecdnica Clédsica como fundamento y teorias relativistas para mayor precision. El
enfoque de esta capacitacion estard en la Mecanica Clasica y modelos de dos masas como se explicard en
adelante. La Mecénica Cldsica hace referencia a las leyes de Newton y Kepler, siendo Kepler el pionero
de esta ciencia.

Leyes de Newton

La Mecénica Clasica de Newton es uno de los pilares en la Mecénica 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.

- dav
F=0=_"—=0 3.1
) == 3.1

La importancia de esta ley en la mecdnica 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 estd en
rotacion o estd rotando a un ritmo constante sobre su mismo eje hasta que un torque 7 externo lo
influencie. Esta ley define al momento de inercia (/) para la rotacion, la cual es la resistencia de un
cuerpo para cambiar su estado de movimiento. Tenemos:

L

P x p (3.2)

= my (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 aceleracién 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 =mad (3.4
o d
F = E(mv) 3.5)

Para Ia Mecénica Celeste, esta ley ayuda a plantear que hay dos fuerzas externas que pueden actuar
en un objeto y causar su aceleracion: 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 estd bajo
la influencia de una fuerza (lo cual es bastante comtin cuando hablamos de objetos artificiales como
satélites) la aceleracién también cambia.

Para el caso del momento dictado por esta ley, se debe entender que un cambio en el ritmo de
rotacion alrededor del propio eje (aceleracion angular ¢) es directamente proporcional al torque
externo e inversamente proporcional al momento de inercia.

QU
I
~|al

(3.6)

T=7xF (3.7)

= La tercera ley de movimiento de Newto,n conocida también como la ley de accién y reaccién, 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).

Fy = Fp (3.8)

Para la Mecanica Celeste la principal conclusion 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 conservacion de momento (Ecuaciéon 3.9). También se puede concluir que por cada
torque existe un torque igual pero opuesto lo que nos da el principio de la conservacién de momento
angular, algo muy importante para el control satelital.

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

Gravitacion Universal

Otra ley fundamental de Newton que se utiliza en la Mecénica Celeste es la Ley de Gravitacion
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.

(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
dificil de determinar (su valor es 6.67 x 10~ "' Nm?kg—2).

Un sistema de dos masas es una buena aproximacién de la dindmica en el espacio ya que toma en
consideracién las dos masas que mds se influyen entre si, aunque es importante reconocer que existe
muchas mas masas que influyen entre si.

Cuando estamos cerca de un objeto masivo se le puede tratar a la gravedad como una constante segtin
la Ecuacion 3.10. Una persona (de masa m) en la superficie de la Tierra (de masa M) experimenta una
gravedad, i.e., una aceleracién de 9.8 1m/s”. En el caso del Universo, la gravedad esté siempre variando de
acuerdo con la interaccién de las masas entre si.

En la Mecdnica 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 comun 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. Notese la dificultad de determinar el baricentro de un sistema mayor a dos masas. En la mayoria de
casos del sistema de dos masas, M representa una masa mucho mayor que m como es el caso de satélites
en relacion 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 Orbita terrestre, se puede decir que estdn 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.

Leyes de Kepler

Johannes Kepler (1571 - 1630), fue un astrénomo y matematico aleman que también nos deja claves
importantes que forman otro pilar importante para esta ciencia. Su mayor aportacién fue el estudio del
comportamiento de las érbitas de los cuerpos celestes.

= La primera ley de Kepler nos dice que los planetas orbitan el Sol en forma eliptica. Esta ley nos dice
que las 6rbitas son de forma cénica y nos da la siguiente relaciéon geométrica donde e representa la
excentricidad, 0 es el angulo 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.

P

"T T¥ecos -11)

= [asegunda ley de Kepler nos habla de la conservacion de momento angular. Este dato es importante
porque podemos de esta manera determinar posiciones y velocidades a lo largo de la 6rbita ya que
el momento angular se lo puede incorporar al cdlculo como una constante que no cambia a lo largo
de la misma. El radio vector que une un planeta y el Sol barre 4reas iguales en tiempos iguales.

= La tercera ley de Kepler empieza a dar dimensiones a las orbitas de los planetas alrededor del
Sol. Nos dice que el cuadrado del periodo orbital 7 de un planeta es proporcional al cubo del eje
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semi-mayor a de su 6rbita con el Sol.

T2
— = constante 3.12)
a

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 aceleracion 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 estd en un plano normal
(perpendicular) al vector del momento angular.
3. Las masas M y m siguen caminos cOnicos (circulo, elipse, pardbola, e hipérbola) en relacion a su
baricentro.

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

Dindmica de orbitas

Las leyes de Kepler nos dan las siguientes propiedades de las orbitas en el espacio resumidas en la
Fig. 3.3:

= Se utiliza un sistema de coordenadas polares con dos dimensiones: angulo y distancia.

= [a ecuacién geométrica de estas orbitas es determinada por la primera ley de Kepler.

P

- - 3.13
" 1+ecos@ ( )

e La excentricidad, (e) define la forma de una geometria cénica
e 0O oV esel dngulo medido desde “periapsis”
= “Periapsis” (8 = 0): el punto mas cercano entre el baricentro y m
= “Apoapsis” (6 = 7): es el punto més lejano entre el baricentro y m
Las leyes de Newton nos dan muchas otras propiedades adicionales. Algunas de las mds importantes
son las siguientes:
= Energia Especifica del objeto m. Esta energia es la suma de la energia cinética (Ey) y la energia
potencial (E,) del objeto m simplificada por unidad de masa [23]:

2
v [R—
Ef:EHEP:E*%:TZ (3.14)

e U es el pardmetro gravitacional
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Figura 3.3: Propiedades Geométricas de las Orbitas. Créditos: [22]

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

B 4m2a3
ou - T2

=GM (3.15)
= Momento Angular especifico: es el momento angular simplificado por unidad de masa:
LI=7xp (3.16)

= Se puede encontrar la excentricidad combinando la energia especifica y el momento angular
especifico.

2E,L?
u 2

e=4[1+ (3.17)

Sistema Central Inercial de la Tierra

Uno de los sistemas de coordenadas que se utiliza en la dindmica de érbitas 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 propdsitos de esta capacitacion 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 linea imaginaria trazada de la linea ecuatorial al Sol cuando los
polos estdn 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 o6rbita estd en su propio plano. Es mds fécil expresar la posicién de la orbita a referencia del
plano inercial usando coordenadas polares. Se trabaja con un minimo de 2 planos para identificar la
posicién y direccién de un satélite. La Fig. 3.4 nos muestra cémo se puede relacionar el plano del satélite
con el plano inercial.
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Figura 3.4: ECI y plano de una 6rbita. Créditos: [22]

Elementos de una Orbita

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

= g (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) = Inclinacidén del plano de la 6rbita en relacién con el plano de referencia inercial (ECI).
Q (grados) = Longitud de ascension derecha del nodo ascendente. Medido en referencia a un
meridiano determinado (ECI).

o (grados) = Argumento de periapsis. Medido al sentido opuesto del reloj desde el nodo ascendente
hasta el punto de periapsis.

= 0 (grados) = Anomalia verdadera o tiempo de pasaje desde periapsis

Otro elemento fundamental en una érbita 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 dificil de estimar. Para el alcance de esta capacitacion 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 fisicos 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 atémico internacional (TAI), y se determina el Epoch del tiempo astronémico
como medio dia del 1ro de enero del afio 4713 AC como el afio juliano 0, que pasa a ser el inicio del
calendario juliano.

La medida del tiempo del Calendario Universal define un dia 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 mecdnica 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 informacién de los elementos keplereanos de drbitas y
trayectorias de cuerpos celestes y satélites artificiales, ademds de informacién adicional de interés. El
moédulo HORIZONS del Jet Propulsion Laboratory contiene efemérides de varios cuerpos celestes del
Sistema Solar y satélites artificiales también.
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Tipos de Orbitas Terrestres

Las orbitas terrestres se pueden clasificar en 4 principales: LEO (Low Earth Orbit), érbita terrestre
baja; MEO (Medium Earth Orbit), orbita terrestre de mediana altura; GSO (GEO en la Fig. 13.5)
(Geosynchronous Orbit), érbita geosincronizada; y HEO (Hightly Elliptical Orbit) 6rbita altamente
eliptica.

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

La orbita LEO esta a una altura entre 160 km a 1500 Km. La inclinacion tipica de los satélites en
esta Orbita es entre 0° (ecuatorial) 90° (polar). La altura funcional es mds de 300 km ya que a alturas
menores los satélites desorbitan rapidamente. Los periodos (el tiempo que toma el satélite en orbitar la
Tierra) de los satélites varian dependiendo de la altura. En esta 6rbita se encuentra satélites para monitoreo
terrestre. Estos satélites tipicamente se los ubica a alturas entre 600 km a 900 km. En esta 6rbita también
se encuentra la Estacién Espacial Internacional (ISS) a una altura ente 509 km a 516 km e inclinacién de
51.65° aproximadamente. También se encuentra el telescopio Hubble a una altura 551 km a 556 km e
inclinacién de 28°.

En la 6rbita LEO existe una variacién especial conocida como drbita sun - synchronous, es decir una
orbita sincronizada al Sol. Esta drbita sincroniza su periodo a relacién del punto de vista al Sol para poder
recibir mds energia Solar. Para alcanzar esta Orbita es necesario poner el satélite a una altura de entre 160
a 1000 km e inclinacién entre 96° a 104°.

La 6rbita MEO tiene una altura entre 2000 km a 35000 km. La altura depende de los requisitos de
la misién. Los periodos de estas orbitas suelen ser entre 2 a 24 horas. En esta 6rbita se encuentran los
satélites de navegacion como los GPS, a una altura de 20000 km e inclinacién entre 51° a 56°, con un
periodo de 12 horas. También se encuentran satélites de comunicacién, mapeo, meteoroldgicos, militares
y cientificos.

La o6rbita GSO sincroniza su periodo con el periodo de la Tierra y gira en la misma direccion de tal
manera que desde el punto de vista de la superficie de la Tierra pareceria que el satélite no se mueve
y siempre estd en el mismo lugar. Para alcanzar este efecto es necesario poner el satélite a una altura
de 35786 km y una inclinacién lo méas posible a O grados. Esta 6rbita se la conoce también como GEO
(Geosynchronous Earth Orbit. Satélites de comunicacién meteoroldgicos, son los mis comunes en esta
Orbita.

La 6rbita HEO es altamente eliptica con una excentricidad alta y una inclinacion calculada para que el
apogeo siempre ocurra en una latitud determinada. En esta drbita la altura del perigeo estd alrededor de
1000 km y la del apogeo a mds de 35786 km. El propésito de esta érbita es para satélites que necesitan
realizar su misién en apogeo como comunicacion para ciertas zonas terrestres, vista a tierra, etc. También
se le puede dar un uso militar como satélites espias ya que en el perigeo estin mucho més cerca de la
superficie en ciertas zonas de la Tierra.

Hay dos 6rbitas HEO en particular: la Molniya empleada por Rusia por su locacién geogréfica ya que
puede brindar largos periodos de cobertura en el hemisferio norte, donde se encuentra Rusia. Esta 6rbita
tiene un perigeo de 1000 km y un apogeo de 39360 km, inclinacién de 63.4°, excentricidad de 0.722 y un
periodo de 12 horas. Otra variacién HEO bastante usada es la 6rbita Tundra la cual tiene una inclinacién
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de 63.4°, excentricidad de 0.24 y un periodo de 23 h56 my 4 s.

3.6.1 Ejercicios resueltos
1. (Cuadl 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 5.97x 10?* kg)
Desarrollo
Segtin la Ley de Gravitacién Universal tenemos:

mp X ny
F=Gx

72
Entonces:

5.97 x 10**[kg] x 5[kg]
(6378000[m] )2

F=6.67x10 " [m*kg™'s72] x

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 Gravitacién Universal en la superficie de la Luna, tenemos:

Mpuna X Mpersona

F=Gx 3
rLLlVlll
es decir,
mr;
F—=Gx g1 X Mpersona _ L6 % G X MTierra X Mpersona
("Tierm)2 81 I’%-
4 ierra

Reemplazando los valores, tenemos:

p_ 16667 10~ [mPkg=1s72] x 5.97 x 10%*[kg] x 56[kg]
81 (6378000[m])?

F =108.28|N]
3. El Telescopio Espacial Hubble gira sobre una 6rbita circular a 593 km sobre la superficie de la
Tierra. Calcular su periodo orbital.

Desarrollo
Por la tercera ley de Kepler para 6rbitas circulares, tenemos:

47?2
72 = .3
oM’
donde:
r= rorbita +RTierra - 593km + 6378km == 69 X 106m
Entonces
4 2
T2 = i (6.9 x 10°[m])3

(6.67 x 10~ [m3kg=1572])(5.97 x 10**[kg])

T ~ 96[min]
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4. Calcular la masa de la Tierra conociendo que el periodo orbital de la Luna sobre la Tierra es 27.32

dias y la distancia entre ambos es de 3.84 x 108 [m].
Desarrollo
Usando la tercera ley de Kepler:

4T
GM
Por otro lado, sabemos que 27.32 [dias]= 2360448 [s] y por lo tanto:

472
(667 x 10—11 [m3kg*1s*2]) X Mrierra

(2360448]s])2 = (3.84 x 10°[m])?

De esta forma, tenemos que Mrierq = 6.01 x 10%4[kg]

(A qué altura debe colocarse un satélite para que tenga un periodo orbital igual al periodo de
rotacién de la Tierra?

Desarrollo

El periodo de rotacién de la Tierra es de 24 [horas]=86400 [s]. A partir de la tercera Ley de Kepler
tenemos:

4m? 3
(6.67 x 10 W [m3kg 15 2])(5.97 x 10%*[kg])

(86400[s])* =

Por lo tanto, » = 4.21 x 10*[km]. Dado que conocemos el radio de la Tierra, tenemos que la altura
respecto a la superficie terrestre sera:

h =1 — Rrierra = 4.21 x 10*[km] — 6378[km] = 35722 [km]

Ejercicios propuestos

1.
2.
3.

Calcular la aceleracion gravitacional de un objeto de 1 kg en la superficie de Marte.

Encontrar el baricentro entre la Luna y la Tierra, asumiendo un sistema de dos masas.

Un satélite se encuentra orbitando la Tierra. Manda su efemérides a Tierra con la siguiente infor-
macién: Altura: limite superior de una 6rbita LEQO, inclinacion = 0°, argumento de periapsis = 0°,
anomalia verdadera = 75°. Si sabemos que este satélite tiene un perigeo de 7770 Km determine la
excentricidad de su Orbita.

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






4. Sistema Solar

Origen y evolucién del Sistema Solar

Existen mudltiples teorias sobre la formacién del Sistema Solar, que han ido evolucionando en el
tiempo basandose en las observaciones. Cualquier teoria que pretenda explicar la formacién del Sistema
Solar deberd tener en cuenta que:

El Sol gira lentamente y sélo tiene 1% del momento angular, pero tiene el 99.9 % de su masa.
Los planetas tienen el 99 % del momento angular y sélo un 0.1 % de la masa.

La formacién de los planetas terrestres con nticleos sélidos.

La formacién de los planetas gaseosos gigantes.

La formacién de los satélites planetarios.

Hipétesis nebular

La explicacion més aceptada para la formacién del Sistema Solar es la hipétesis nebular. Segin la
hipétesis, el Sol, los planetas y todos los objetos del Sistema Solar se formaron a partir de material
nebuloso hace miles de millones de afios. Aunque originariamente la hipdtesis se planteé sélo para el
origen del Sistema Solar, hoy en dia es aceptada en general para explicar como 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 (Illamada nebulosa solar). La mayoria (un
98 %) es hidrégeno y helio, pero ademds con dtomos y granos de polvo de materiales mds pesados
formados a partir de la formacidn de estrellas anteriores.

Comienzo de la formacion: La nebulosa es mas gruesa que la region interestelar promedio y debido
a alguna perturbacién hace unos 4570 millones de afios que lo comprime, como una explosion de
supernova o el paso de una estrella cercana, comienza un proceso gradual de colapso gravitacional.
Contraccion: 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 mds densas. Durante mds de 100000
afios, se reduce a 100 UA, se calienta (energia térmica) y se comprime en el centro.

Disco de acrecion: La conservacion del momento angular provocé que comenzase a girar, y el
aumento de presion provoco que se calentase. La mayor parte de ese material termind en una esfera
en el centro de la regién, mientras que el resto de la materia se acumuld y achaté en un disco que
giraba a su alrededor.

Proto-estrella: se forma en el centro, cuando el nicleo se vuelve opaco; mds tarde se convertird 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 convirti6 en algo a lo que
llamamos disco protoplanetario. En la Fig. 4.2 se puede observar un diagrama de la formacién de
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Figura 4.1: Ilustracién del ciclo de formacion 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)Ntcleos
densos, precursores de las estrellas, se forman dentro de las acumulaciones. 4) Los nicleos se condensan
en estrellas jovenes 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: Ilustracién de la formacién 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 fotografia capturada de la estrella HL Tauri donde se verifica
la presencia de un disco protoplanetario. Los espacios entre los discos rojos son sefiales de la
formacion de planetas y asteroides. Asi también, en B-Pictoris se ha encontrado evidencia de la
presencia de un disco protoplanetario y un exoplaneta (ver Fig. 4.4).

Condensacion: el disco irradia su energia y se enfria; un poco de gas se condensa en pequefios
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 particulas mas grandes; esta acrecién continda hasta que las particulas se convierten en el
tamafio de rocas o pequeos asteroides, que atraen la materia con su gravedad.

Protoplanetas: el crecimiento de las particulas mas grandes se acelera, y acumulan toda la materia
s6lida cerca de su propia 6rbita. En 100 000 a 20 000 000 afos, el tamafio 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 f3-Pictoris con la presencia de un posible planeta 3-Pictoris b. Créditos:
ESO/A.-M. Lagrange et al.

un gran tamafo asteroide / lunar en el sistema solar interno, y varias veces el tamaiio de la Tierra en
el sistema solar exterior (temperatura mas baja).

Como sus puntos de ebullicién son mds altos, s6lo los metales y silicatos podian existir en forma
solida 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 metalicos s6lo eran una
pequeiia fraccion del total de la nebulosa de la que surgi6 el Sistema Solar, los planetas terrestres
no podian tener un tamafio demasiado grande.

En contraste, los planetas gigantes: Jupiter, Saturno, Urano y Neptuno, se formaron mas alla
del punto en el que el material es lo suficientemente frio como para permitir que los compuestos
volétiles de hielo sigan en estado sélido.

Los hielos que formaron estos planetas eran mds 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 atmdsferas de hidrégeno 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 Cinturén de Asteroides, ¢l Cinturén de Kuiper y la Nube de Oort.

= Viento solar: después de aproximadamente 1 000 000 de afios, 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.

Teorias alternativas
Teoria de los Proto-planetas

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

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

Teoria de Captura

Asume que el Sol interactué con una protoestrella cercana, extrayendo materia de ésta. La baja
velocidad de rotacion del Sol se explica debida a su formacidn 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 extraido.

Teoria de Acrecion

Esta asume que el Sol pasé a través de una densa nube interestelar, y emergié rodeado de un envoltorio
de polvo y gas. Es decir, se separa la formacion 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.

Dindmica de los cuerpos del Sistema Solar

En base a la Ley de la Gravitacién Universal, el Sol, poseyendo una masa enormemente mayor que
la de todos los demds cuerpos presentes en el Sistema Solar, ejerce sobre estos ultimos 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 inmévil sino en rotacidn entorno al propio centro, en el cual se ha
formado el Sol.

Orbita

Una O6rbita es la trayectoria que describe un objeto fisico alrededor de otro mientras estd 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 Orbitas elipticas.

En una 6rbita eliptica, el centro de masas de un sistema entre orbitador y orbitado se sitia en uno de
los focos de ambas orbitas, sin nada en el otro foco.

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

Segtin la mecdnica 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 sera:

~a(l—é%)
"= 1 —ecos(0) @1
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Figura 4.5: Representacion 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
astrondmico es un pardmetro que determina la cantidad en que su 6rbita alrededor de otro cuerpo se desvia
de un circulo perfecto. Un valor de O es una 6rbita circular, los valores entre 0 y 1 forman una 6rbita
eliptica, 1 es una 6rbita de escape parabdlico y més de 1 es una hipérbola.

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

rl_l—e
ra_1—|'€

4.2)

Por otro lado, el periodo orbital es el tiempo que tarda un planeta u otro objeto en realizar una 6rbita
completa y viene dada por:

2n
T = 22532 4.3)
NG

donde 4 = GM es el parametro estdndar gravitacional. Asi también, la velocidad orbital vendrd dada por:

11
v 2 (;» _ 26{) (4.4)

El Sol

= La estrella mds cercana a nosotros, es decir, el Sol, es una enorme esfera de plasma, constituida
sobre todo por hidrégeno (73.46 %) y, en menor cantidad, por helio (24.85 %) (ver Fig. 4.6).

= Su radio ecuatorial es de 695700 kilémetros, 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 Rg.

» La masa del Sol es de 1.98x10*°kg, unas 333 mil veces la de la Tierra. Se la simboliza con M.

» Tiene una densidad promedio de 1.408 g/cm?, 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/s>. La velocidad de escape desde la
superficie es de 617.7km/s.

= Tiene una oblicuidad de 7.25°.

» La velocidad de rotacién en el ecuador es de 7.189 x 10°km/h.

= El Sol, como todas las demds estrellas, emite energia al espacio en forma de radiacién electromag-
nética.

= Todos los demds cuerpos del Sistema Solar, incluidos 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 3.846x10%® W. Se la simboliza con L,
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Figura 4.6: Imagen del Sol tomada por el Observatorio de Dindmica Solar(SDO, por sus siglas en inglés)
a una longitud de onda de 30.4nm (ultravioleta). Créditos: NASA/SDO/AIA

Mercurio

Mercurio es el planeta mds interior del Sistema Solar, es el mas cercano al Sol, y su érbita eliptica
es de excentricidad de 0.205). Es también el mds pequefio 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 dias 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 3.3011x 103 kg (0.055 la de la Tierra)

Tiene una densidad promedio de 5.427 g/cm?

La gravedad superficial es de 3.7m/s2, con una velocidad de escape de 4.25km/s

Periodo de rotacién 58.64 dias.

Atmosfera estd compuesta en un 42 % de oxigeno molecular, ademas de sodio, hidrégeno y helio,
principalmente.

Los créteres se han formado por el impacto de meteoritos sobre la superficie del planeta, cuando el
Sistema Solar estaba en su fase inicial de formacién (ver Fig. 4.7).

Venus

Venus es el segundo planeta en orden de distancia al Sol, a unas 0.7 Unidades Astronémicas. Es
también el planeta que mas se acerca a nosotros, llegando a estar a s6lo 40 millones de kilémetros
de la Tierra.

Su 6rbita 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 dias 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 4.8675x 10%* kg (0.815 la de la Tierra)

Tiene una densidad promedio de 5.243 g/cm?

La gravedad superficial es de 8.87m/s?, 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

= Periodo de rotacion 243.025 dias y rota en direccion contraria de la mayoria de planetas del Sistema
Solar.
» La atmésfera estd compuesta en su mayoria por diéxido de carbono (un 96 %).

Tierra

= Su orbita eliptica 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 dias 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 5.97237x10** kg

= Tiene una densidad promedio de 5.514 g/cm?

» La gravedad superficial es de 9.807m/s?, con una velocidad de escape de 11.186km/s

» Periodo de rotacién 23 horas 56 minutos.

= [a atmoésfera estd compuesta en su mayoria por nitrégeno (un 78.08 %).

= FEl planeta sobre el cual vivimos, la Tierra, es el tercero del Sistema Solar a partir del Sol, y también
el tnico que alberga formas de vida.

= Se encuentra a una distancia media del Sol de 150 millones de kilémetros. Esta distancia, que recibe
el nombre convencional de Unidad Astronémica. Tiene una gravedad superficial de 1.62m/s?

» La Luna es el cuerpo celeste mds cercano a la Tierra, dista poco menos de 400 mil kilémetros.

= 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 atin con certeza. Su formacién podria ser debida a un
gigantesco impacto sobre la superficie terrestre, que habria causado la salida de material de su
interior; éste se habria condensado después para formar la Luna.

Marte

= Su orbita eliptica 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 afios 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 6.4171x10% kg (0.107 la de la Tierra)

» Tiene una densidad promedio de 3.9335 g/cm?

» La gravedad superficial es de 3.711m/s?, con una velocidad de escape de 5.027km/s

= Periodo de rotacién 1.025957 dias

= La atmoésfera estd compuesta en su mayoria por diéxido 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 tipica de muchos asteroides, pequefios cuerpos rocosos
completamente desérticos en Orbita entorno al Sol, situados la mayoria entre Marte y Jupiter. En
efecto, segtin los cientificos, estas dos lunas son precisamente dos asteroides que pasaron, en una
época remota, demasiado cerca del planeta: la fuerza de atraccién de Marte habria desviado por
tanto su trayectoria inicial obligandoles a girar a su alrededor, como sucede todavia hoy en dia.

4.2.7 Cinturdon de Asteroides

= Es una region del sistema solar comprendida aproximadamente entre las 6rbitas de Marte y Jupiter.
Alberga multitud de objetos astronémicos de formas irregulares, denominados asteroides, y al
planeta enano Ceres.

= Un asteroide es un cuerpo rocoso, carbondceo o metilico més pequefio que un planeta y mayor que
un meteoroide, que gira alrededor del Sol en una 6rbita interior a la de Neptuno.

= Maids de la mitad de la masa total del cinturén estd contenida en los cinco objetos de mayor masa:
Ceres, Palas, Vesta, Higia y Juno. Ceres, el mds masivo de todos y el tnico planeta enano del
cinturén, tiene un didmetro de 950 km y una masa del doble que Palas y Vesta juntos.

= El material del cinturén, apenas un 4 % de la masa de la Luna, se encuentra disperso por todo
el volumen de la 6rbita, por lo que seria muy dificil chocar con uno de estos objetos en caso de
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Figura 4.9: Localizacién del Cinturén de Asteroides. También se muestran los asteroides troyanos de
Japiter. Créditos: Diogo Sergio

atravesarlo.

= Los asteroides troyanos son asteroides que comparten 6rbita con un planeta en torno a los puntos
de Lagrange estables L4 y L5, los cuales estdn situados 60° delante y 60° detrés del planeta en su
orbita (ver Fig. 4.9). Los puntos de Lagrange son las cinco posiciones en un sistema orbital donde
un objeto pequeiio, solo afectado por la gravedad, puede estar tedricamente estacionario respecto a
dos objetos mds grandes.

Jupiter
= Su orbita eliptica 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 afios 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 1.8982x 10’ kg (317.8 la de la Tierra)
= Tiene una densidad promedio de 1326 kg/m?
» La gravedad superficial es de 24.79m/s?, con una velocidad de escape de 59.5km/s
= Periodo de rotacién 9.925 horas
= [a atmésfera estd compuesta en su mayoria por hidrégeno (un 89 %) y helio (10 %)

Saturno

= Su orbita eliptica 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 afios 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 5.6834x10%6 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/cm?

La gravedad superficial es de 10.44m/s?, con una velocidad de escape de 35.5km/s

Periodo de rotacién 10.55 horas

La atmésfera estd compuesta en su mayoria por hidrégeno (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 estdn compuestos de particulas con abundante agua
helada. El tamafio de cada una de las particulas varia desde particulas microscépicas de polvo hasta
rocas de unos pocos metros de tamaiio.

Urano

Su 6rbita eliptica 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 afios en completar una vuelta alrededor del Sol.

Tiene una oblicuidad de 97.77° (ver Fig. 4.10), es decir, su eje de rotacion 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 8.6810x 10% kg (14.536 la de la Tierra)

Tiene una densidad promedio de 1.27 g/cm?

La gravedad superficial es de 8.69m/s?, con una velocidad de escape de 21.3km/s

Periodo de rotacion 0.71833 dias en sentido contrario a la mayoria de planetas del Sistema Solar.
La atmdsfera estd compuesta en su mayoria por hidrégeno (un 83 %) y helio (15 %)

Neptuno

Su 6rbita eliptica 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 afios 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 x 10% kg (17.147 la de la Tierra)

Tiene una densidad promedio de 1.638 g/cm?

La gravedad superficial es de 11.15m/s?, con una velocidad de escape de 23.5km/s
Periodo de rotacion 0.6713 dias

La atmésfera estd compuesta en su mayoria por hidrégeno (un 80 %) y helio (19 %)

Plutén y Cinturén de Kuiper

El Cinturén de Kuiper es un disco circunestelar que orbita alrededor del Sol a una distancia de entre
30y 55 UA

Pertenecen al grupo de los llamados objetos transneptunianos (TNO, Transneptunian Objects). Los
objetos descubiertos hasta ahora poseen tamaifios de entre 100 y 1000 kilémetros de didmetro. Se
cree que este cinturdn 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 elipticas, parabdlicas o hiperbélicas.

La mayoria de estos cuerpos celestes describen 6rbitas elipticas de gran excentricidad, lo que
produce su acercamiento al Sol con un periodo considerable.

A diferencia de los asteroides, los cometas son cuerpos sélidos compuestos de materiales que se
subliman en las cercanias del Sol. A gran distancia (a partir de 5-10 UA) desarrollan una atmdsfera
que envuelve al nicleo, llamada coma o cabellera, que estd 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 caracteristica, la cual
estd formada por polvo y el gas de la coma ionizado.

Al acercarse al Sol, el nicleo se calienta y el hielo sublima, pasando directamente al estado gaseoso.
Los gases del cometa se proyectan hacia atrds, lo que motiva la formacién de la cola apuntando en
direccién opuesta al Sol y extendiéndose millones de kilémetros.

Los cometas presentan diferentes tipos de colas. Las mas 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, alinedndose entre la cola principal y la trayectoria
del cometa (ver Fig. 4.11).

Mis de 800 objetos del cinturén de Kuiper han sido observados. Durante mucho tiempo los
astronomos han considerado a Plutén y Caronte como los objetos mayores de este grupo. La
sorpresa llegé el 29 de julio de 2005 cuando se anunci6 el descubrimiento de tres nuevos objetos:
Eris, Makemake y Haumea, ordenados de mayor a menor.

Plutén 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 limites del Sistema Solar, casi a un afio luz del Sol, y aproximadamente a un
cuarto de la distancia del Sol a Préxima Centauri, la estrella mas cercana a nuestro Sistema Solar.

= Segiin algunas estimaciones estadisticas, la nube podria albergar entre 10'2 - 10'%) 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 periodo largo.
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5. Astrofisica

Espectro electromagnético

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

La difraccién es un fendmeno caracteristico de las ondas, que es observable cuando una onda atraviesa
una rejilla cuyo tamafio es del orden de su longitud de onda.

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

De acuerdo a la expresion anterior se puede ver que a menor longitud de onda mayor ser4 la frecuencia.
El espectro electromagnético estd definido desde las ondas de radio cuya frecuencia estd en el orden de
10* Hz hasta los rayos gama cuya frecuencia esté en el orden de 10>? Hz.
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Ejercicios resueltos

1. El espectro visible corresponde a la radiacion de longitud de onda comprendida entre 450 y 700 nm.
Calcule la energia correspondiente a la radiacion visible de mayor frecuencia.
Desarrollo
Como la frecuencia y la longitud de onda son cantidades inversamente proporcionales, se calculard
la energia correspondiente a la menor longitud de onda. Tenemos:

E=h-

>0

3x 10%m/s

E =6.63 % 10734{.15'] . W
m

E=442x10""J

2. Una onda electromagnética tiene una longitud de onda de 625nm:
a) (Cudl es la frecuencia de la onda?
b) (En qué region del espectro electromagnético se encuentra?
c) ¢Cudl es la energia de la onda?
Desarrollo
(a) Tenemos que la frecuencia vendra dada por:

v S _ 3x 10%m/s
A 625%x107m

Por lo tanto v = 4.80 x 10'4 Hz.
(b) Se encuentra en la region visible (400 — 750nm)
(c) Sabemos que la energia es:

E =hv = (6.626 x 1073*J5)(4.80 x 10 Hz)

Es decir, E =3.18 x 10~ J.

Relatividad especial

Larelatividad especial es valida 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 cinematica y dindmica, basado en un conjunte de postulados diferentes a los de
la fisica cldsica. El formalismo no es mds complicado que el de las leyes de Newton, pero si conducen
a varias predicciones que parecen ir en contra de nuestro sentido comun. Esta teoria estd basada en dos
postulados propuestos por Albert Eistein:

= El principio de la relatividad: En todo sistema de referencia inercial, las leyes de la Fisica son

idénticas.

= [a constancia de la velocidad de la luz: En todo sistema de referencia inercial la velocidad de la luz

tiene el mismo valor c.

Consecuencias de la Relatividad Especial

= Dilatacién del tiempo. Consideremos dos observadores, uno fijo respecto a dos eventos, que mida
un tiempo Aty y otro observador en movimiento con respecto a los eventos que mida un tiempo Az.
La relacién entre los tiempos se determinard con la ecuaciéon

Ar— B (5.1)
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= Contraccion 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 Ly, un observador en un sistema en reposo, medird
L, de tal que la relacién entre las longitudes sera:

2
L=Loy/1-5 (5.2)
C

Ejercicios resueltos

1. Una particula de mg =1 mg es acelerada desde el reposo hasta una velocidad v = 0.6¢, con ¢ la
velocidad de la luz en el vacio. Determine:
a) la masa de la particula cuando se mueve a la velocidad v.
b) La energia que ha sido suministrada a la particula para que alcance dicha velocidad.
Desarrollo
(a) Tenemos que la masa relativista vendrd dada por:

mo
m= -
-z
Es decir,
1 1
m—

N \/1 (0.60)2 ~ /1-036
c2

y por lo tanto m = 1.25mg.

(b) Tenemos que:

AE = *Am
Dado que Am = 1.25mg — Img = 0.25 x 10~ %kg, la diferencia de energia sera:
AE = (3x10%)? x0.25 x 1075 =2.25 x 10'%7

Radiacién de Cuerpo Negro

Un cuerpo negro es un objeto tedrico o ideal que absorbe toda la luz y toda la energia radiante que
incide sobre €l. Nada de la radiacién incidente se refleja o pasa a través del cuerpo negro. A pesar de su
nombre, el cuerpo negro emite luz y constituye un sistema fisico idealizado para el estudio de la emisién
de radiacién electromagnética. La luz emitida por un cuerpo negro se denomina radiacién de cuerpo
negro.

Todo cuerpo emite energia en forma de ondas electromagnéticas, siendo esta radiacidn, que se emite
incluso en el vacio, tanto més intensa cuando més elevada es la temperatura del emisor.

Al elevar la temperatura no sélo aumenta la energia emitida sino que lo hace a longitudes de onda mas
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 radiacién 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 energia en
forma de radiacién electromagnética y el patrén de la intensidad de la radiacion 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 fisica moderna y la teorfa cudntica. La intensidad de la radiacion
emitida por un cuerpo negro con una cierta temperatura 7' y frecuencia v es
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Figura 5.1: Curvas de radiacion de cuerpo negro a diferentes temperaturas. Créditos: Swinburne

donde 7 es la cantidad de energia por unidad de superficie, unidad de tiempo y unidad de d4ngulo sélido
por unidad de frecuencia, 4 es la constante de Planck (E = hv) 6.62x 10734 7Js y k es la constante de
Boltzmann 1.38x 10~ J/K.

Ademads, la Ley de Desplazamiento de Wien establece que la frecuencia del pico de la emision
(Vmax) aumenta linealmente con la temperatura absoluta (7). Por el contrario, a medida que aumenta la
temperatura del cuerpo, la longitud de onda en el pico de emisién disminuye. Esto es:

Vinax = (5.879 x 101°[Hz/K]) x T (5.4

_2.8977 x 10° [nm K|

Amax T

(5.5)

La ley de Stefan—Boltzmann relaciona el flujo (la energia total emitida por unidad de drea y por unidad
de tiempo) en todo el espectro electromagnético con la temperatura absoluta F o< T#, esto es:

F=oT* (5.6)

donde 0 =5.67 x 1078 Soq-
m2K4

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

L=4nR*cT*. (5.7)

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

En 1965, Penzias y Wilson descubrieron la radiacién césmica de fondo de microondas (CMB), que
mds tarde gand el Premio Nobel por su trabajo. El espectro de radiacién fue medido por el satélite COBE y
resulté 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 afios.

Ejercicios resueltos

1. Kepler-22b es el primer exoplaneta encontrado en la zona habitable y la estrella que orbita tiene
una temperatura de 5518K. ;Cudl es el pico de maxima emisién en Angstrom?
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Desarrollo
De la Ley de Desplazamiento de Wien tenemos que:

AmaxT = 2.9 x 107 [AK]

Por lo tanto Ay, = 5255.53A
2. Calcule la longitud de onda de mayor intensidad del fondo césmico de microondas, que actualmente
se observa.
Desarrollo
De la Ley de Desplazamiento de Wien tenemos que:

AmaxT = 0.29[cmK ]|

La temperatura de la radiacién de fondo del Big Bang actualmente es de alrededor de 2.7 K, es
decir, el pico de médxima 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,
cudl es el flujo que emite Rigel en comparacién con el Sol?

Desarrollo
Tenemos que:

F =oT*
Por lo tanto:
4
Frigei _ TRigel
F T,

FRigel ~ 11F®

5.4 Lineas espectrales

La mayoria de las lineas espectrales emitidas por un solo 4&tomo estin asociadas con cambios en las
energias de sus electrones en 6rbita. Por ejemplo, a medida que los &tomos de sodio ganan energia cuando
se calientan, sus electrones finalmente liberan la energia extra en forma de radiacién electromagnética
(ver Fig. 5.2)

Las moléculas, por otro lado, pueden mostrar lineas espectrales vinculadas no solo a los cambios de
energia en sus 4tomos constituyentes, sino también a sus movimientos moleculares. Por ejemplo, HCN
produce lineas espectrales que corresponden a cambios en la velocidad con la que gira o vibra. A medida
que las moléculas obtienen energia, sus movimientos internos o vibraciones aumentan. Esta energia se

Figura 5.2: Modelo atémico de Bohr con diferentes niveles cuantizados de energia. Créditos: JabberWok
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Figura 5.3: Esquema de las lineas de emision de un material excitado. Créditos: Swinburne

Figura 5.4: Esquema de las lineas de absorcion de un material. Créditos: Swinburne

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

libera como radiacién electromagnética que posee lineas espectrales caracteristicas. A medida que se
pierde energia, los movimientos moleculares y las vibraciones disminuyen.

Las lineas espectrales pueden ser de emision o de absorcién. Aparecerd una linea de emisién en un
espectro si la fuente emite longitudes de onda de radiacion especificas (discretas). Esta emisién ocurre
cuando un dtomo, elemento o molécula en un estado excitado regresa a una configuracién de menor
energia (ver Fig. 5.3). Como cada 4tomo, elemento y molécula tiene un conjunto tnico de niveles de
energia, el foton emitido tiene una longitud de onda discreta y una energia igual a la diferencia entre los
niveles de energia inicial y final. Las lineas de emision se ven generalmente como lineas brillantes, o
lineas de mayor intensidad, en un espectro continuo.

Por otro lado, aparecerd una linea de absorcion en un espectro si se coloca un material absorbente entre
una fuente y el observador (ver Fig. 5.4). Este material podria ser las capas externas de una estrella, una
nube de gas interestelar o una nube de polvo. De acuerdo con la Mecédnica Cudntica, un 4tomo, elemento
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o molécula puede absorber fotones con energias iguales a la diferencia entre dos estados de energia.
En la Fig. 5.5 se puede observar un espectro de la galaxia espiral S7 que muestra emision continua,
lineas de emisién y lineas de absorcidn.

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 fisico Christian Andreas
Doppler, al notar que el silbido de una locomotora se hacia mas agudo al acercarse y mds grave al alejarse.
En el efecto Doppler clésico (vp << ¢), la frecuencia percibida por un receptor es igual a

1%

f=r (5.8)

vEvp’

donde f’ es la frecuencia percibida por el receptor, f es la frecuencia emitida, v es la velocidad de
propagacion de la onda en el medio y +vr 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 estd estrechamente relacionado con su frecuencia. Asi, si la estrella
amarilla se aleja de nosotros a gran velocidad, la frecuencia de la luz percibida disminuird, mostrandose
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 fisica que establece que el corrimiento al rojo de una galaxia es
proporcional a la distancia a la que estd. En Astronomia es habitual referirse a este cambio de frecuencia
utilizando la magnitud adimensional z con z > 0 si el objeto observado se estd alejando y z < 0 si el objeto
se estd acercando.

La férmula del corrimiento al rojo en funcién de la frecuencia estd dada por:

1+z= JJ:,, 5.9
mientras que la férmula del corrimiento al rojo en funcién de la longitud de onda estd dada por:
2{/
14+z=— (5.10)

A )

en donde, z toma valores distintos de acuerdo al mecanismo que genere el corrimiento al rojo. En este
sentido, si consideramos:
» Corrimiento al rojo clasico: Si la velocidad de la fuente es relativamente baja con respecto a c,
entonces el pardmetro z del corrimiento al rojo estd dado por:

z=vp/c (5.11)

= Corrimiento al rojo relativista. Si la fuente se mueve con velocidades altas respecto al observador
(~ vr > 0.1c¢), entonces necesitamos incluir la correccién relativista de la siguiente manera:

Z:<1+V7F> y—1, (5.12)

en donde Y es conocido como el factor de Lorentz y estd dado por Yy = ——
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Ejercicios resueltos

1. Una de las lineas del espectro ultravioleta de una galaxia distante (A; = 393 nm) se observa con
Ao = 414 nm, desplazada a la parte visible del espectro. A qué velocidad se aleja la galaxia de la
Tierra?

Desarrollo
Primero, tenemos que % = % = 1.05. Por otro lado, la velocidad de la galaxia vendrd dada por:

Ao
=(3)

Por lo tanto, v = 0.05c.

Efecto fotoeléctrico

El efecto fotoeléctrico fue descubierto por Einstein en 1905. En esa época se conocia que si se hace
incidir luz sobre una placa metdlica, ésta genera una corriente eléctrica. Sin embargo, el efecto tiene
ciercas caracteristicas que no se pueden explicar por la fisca clésica.

Estas caracteristicas son:

1. Los fotones incidentes necesitan una frecuencia minima para el fendmeno de emision de electrones

se inicie. Esta frecuencia depende del metal de donde salen los electrones.
2. Laenergia con la que salen los electrones no depende de la intensidad de la luz incidente, sino de la
frecuencia de la misma.
3. Laintensidad de corriente generada depende de la intensidad de la luz incidente.
Segtin la Fisica Clasica, la luz es una onda y eso implica que su energia depende de la intensidad de
corriente, es decir si tenemos una luz lo suficientemente potente de cualquier frecuencia, esta luz deberia
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 explicacién del efecto fotoeléctrico se basé en la hipétesis de Plack que dice que, bajo ciertas
condiciones, la luz puede comportarse como onda y en otras condiciones puede comportarse como
particula.

Para explicar el efecto fotoeléctrico es necesario considerar la luz estd formada por pequefias particulas
Ilamados fotones. Segtin la hipétesis de Plank, la energia del foton estd dada por E = hv = %‘ Para
arrancar el electrén del atomo, es necesario que el foton incidente tenga al menos la energia de enlace del
electrén. Si el foton es mas energético del minimo, la energia restante serd utilizada como energfa cinética
del electrén.

Figura 5.6: Ilustracion del efecto fotoeléctrico
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Por otra parte mientras mayor sea la intensidad de la luz, mayor serd la cantidad de fotones que chocan
con dtomos de la placa y por lo tanto mayor la corriente obtenida.
El planteamiento tedrico se puede hacer utilizando la conservacion de la energia:

Er = (P +Ekmax7 (513)

en donde ¢ es conocido como funcién de trabajo, que es la energia necesaria para que un electrén escape
del material. Ey,,,, es la energia mdxima con la que puede salir un electrén.
Las camaras fotograficas son aplicaciones de este efecto de gran importancia para la Astronomia.

Ejercicios resueltos

1. Se hace incidir sobre un material M, una radiacion electromagnética, produciéndose un efecto
fotoeléctrico, donde los electrones salen a una velocidad méxima de v = 8.095 x 103ms~!. Sabiendo
que la frecuencia umbral del material es de v = 4.5 x 10'*Hz, determine la energfa de la radiacién
electromagnética utilizada, su frecuencia y longitud de onda.

Desarrollo
Calculemos la energia umbral Ej, la cual viene dada por

Eo=hvy=2.983 x 10~ "°J.

Ahora, calculando la energia maxima del electrén tenemos
E.= %mvz =2.985x 107"

Por lo tanto, la energia total necesaria serd
E=E.+Ey=5968x10""J

y como

E
E=hv=v=—
h
tenemos que:

,_ 3968101
~6.63x1073Js

Asi, la frecuencia es:
v=9x10"Hz
y la longitud de onda:

A =333nm






6. Magnitudes estelares

Densidad de flujo

Antes de definir la densidad de flujo Sy es necesario introducir el concepto de intensidad especifica de
la radiacién 1. I, es la energia emitida por unidad de tiempo, que se propaga en cierta direccion (desde
una region de una fuente proyectada en el cielo) dentro de un dngulo sélido unidad d€2, en una unidad de
frecuencia dv. Sy es la I, integrada en todas las direcciones de una fuente discreta (que tiene una cierta
extension) y viene dada por:

Sy = / 1,dQ ©.1)
fuente

La dimensién mds usada para la densidad de flujo es el Jansky (de forma abreviada se denota como
Jy). UnJyesigual a 10720 W m=2 Hz !

Luminosidad

Otro concepto importante en Astronomia es la luminosidad especifica que viene dada por la siguiente
expresion:

L, = 471d*S, (6.2)

donde d es la distancia de la fuente astronémica. También se suele usar la luminosidad bolométrica
que es igual a la luminosidad especifica calculada para todas las frecuencias donde una fuente emite
energfa. La luminosidad solar es igual a 3.8x 102 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 estd
que también existen estrellas que tienen luminosidades inferiores a la solar.

Magnitudes aparente y absoluta

La magnitud aparente es otro concepto importante en Astronomia. La magnitud aparente m es una
medida del brillo de una fuente que se observa desde la Tierra. Existe una expresion matemadtica que
relaciona las magnitudes aparentes de dos fuentes:

E>

El — 100,4(mlfm2) (63)
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Estrella | Luminosidad bolométrica (Ls)
Sol 1
Sirio 25
Vega 40
Aldebaran 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 E| y E; son los brillos de las fuentes y m; y my son sus respectivas magnitudes aparentes.
El factor 10°* se ha elegido de tal manera que la diferencia igual a 5 entre las magnitudes m; y m;
corresponda a una diferencia en brillo de 100 veces. A partir de la ecuacién 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 astrondmicas.

Por otra parte, 1a magnitud absoluta es la magnitud aparente que un objeto astronémico tendria si
se hallarfa a 10 parsecs (32.6 afios luz). Usando el logaritmos de base 10 y representando con M a la
magnitud absoluta de un objeto se obtiene la siguiente expresion:

0,4(1711 —M) = logm(Ez/E]) (64)

donde E; y E; 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 asi:

E, &

e _ 2 6.5

E; 100 (6.5)
y si reemplazamos esta expresion en la ecuacion 6.4 se obtiene lo siguiente:

M =m;+5—5log(d) (6.6)

que relaciona las magnitudes absoluta y aparente con la distancia de un objeto. La ecuacién 6.6 se
conoce como médulo de distancia y es una de la ecuaciones mds importantes en Astronomia ya que
permite calcular la distancia de un objeto cuyas magnitudes absoluta y aparente son conocidas.

Ejercicios Resueltos

1. A partir de datos del satélite Hipparcos, se determina que el dngulo de paralaje de una estrella es
0.01 segundos de arco y su magnitud aparente es 8. ;Cudl es la magnitud absoluta de la estrella?
Desarrollo
(a) La distancia a la estrella es:

1
d = — = 100parsec
p
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donde p es el paralaje. Por lo tanto, la magnitud absoluta sera:
M =m+5—5log(d) =3

2. (Cual es la mayor distancia a la que se puede observar un cuerpo celeste de magnitud absoluta —6
por un telescopio cuya magnitud limite es +23.5?
Desarrollo
Tenemos que la distancia viene dada por:

( 771715V1+5 )

d=10

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

23.5—(—6)+5)

d=10(*"

y por lo tanto, el cuerpo celeste debe estar maximo a 7.9x 10° parsec para observarlo con el
telescopio.

6.5 Ejercicios Propuestos

1. Calcular la magnitud absoluta del Sol usando la formula del mdédulo de distancia. La magnitud
aparente del Sol es -26.74 y su distancia es igual a 4.85x 1076 parsec.
Reemplazando valores en la ecuacién 6.6 se encuentra un valor de +4.83 para la magnitud absoluta
solar.

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






/. Estrellas - Objetos Estelares

Evolucion estelar

¢Como nace una estrella?

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

Las estrellas estdn hechas de gas, por lo que para formar estrellas se necesita mucho gas y un ambiente
frio. 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 millén de masas solares. En general son muy difusas, con sélo
cientos de moléculas por cm?, salvo en los nicleos donde se condensan las estrellas.

Las nubes moleculares gigantescas de polvo y gas se contraen y se dividen. Ese colapso y fragmenta-
cién pueden ser inducidos por compresion debida a ondas de choque. Ademds, se puede producir una
reaccion en cadena, formandose muchas estrellas. La rotacién y los campos magnéticos actian para frenar
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el colapso. Luego se detiene el colapso y aparece el disco.

¢Como encontrar donde nacen las estrellas?

Hay que buscar donde se ven las estrellas mas jovenes. Encontramos estrellas muy jévenes s6lo en
regiones del disco de la Via Lictea y siempre asociadas con nubes moleculares, como por ejemplo en Rho
Ofiuco y en Orién. La formacién estelar ocurre en la actualidad en la Via Lactea y en otras galaxias ricas
en gas.

En la constelacién de Orién se encuentra una de las regiones de formacién estelar mds cercanas y
espectaculares de nuestra Galaxia.

Durante la formacién de la estrella actia el equilibrio hidrostatico: la fuerza de gravedad se opone a la
presion del gas. Si el gas esté frio (condensacion pre-estelar Tp,; = 10-20 K), la contraccion del nicleo
hace que la proto-estrella se caliente y se achique, disminuyendo su brillo. La contraccion termina cuando
la temperatura central es alrededor de 10 millones de grados Kelvin y las reacciones nucleares comienzan,
aumentando la presion en el centro.

La duracion de la etapa de contraccién de la protoestrella depende de su masa, aunque es relativamente
répida. La estrella acreta la masa de la envoltura al mismo tiempo que eyecta materia por los polos (t =
500 000 afos).

Protoestrellas:

1. Lenta acumulacién de gas y polvo.

2. La atraccién gravitacional atrae mas material.

3. La contraccién provoca que la temperatura y la presion comiencen a subir lentamente.

Los inicios de una estrella:

1. Alinicio las estrellas son frias, de poca masa, de baja temperatura.

2. Luego se vuelven mds masivas y la temperatura aumenta.

3. Si tienen menos de 0.08 Msolares, no hay suficiente fuerza gravitacional para iniciar la quema del
Hidrégeno.

4. La etapa de contraccion de la protoestrella depende de la masa, pero por lo general es rapida (unos
10000000 de afios)

A 15 millones de grados Celsius en el centro de la estrella, se produce la fusion:

4x(1H)—>1He + 2 e+ + 2 neutrinos + energia.

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

Terminada esta etapa, habra 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 serd su vida

2. Una estrella como el Sol vivird 10 mil millones de afios.
3. Una estrella de 15 Msolares permanecerd 15 millones de afios.
4. Esta etapa se caracteriza porque en el nucleo las estrellas queman Hidrégeno.
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Estrella pre-secuencia principal: La estrella se contrae convirtiendo la energia gravitatoria en energia
térmica. El proceso dura aproximadamente unos 10 millones de afios. 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 presion de los gases, producida por la fusién en el centro.

Diagrama de Hertzsprung-Russell

Evolucion del Sol

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

La importancia de la clasificacién espectral se debe a que existe una relacién directa entre ésta y
el brillo (luminosidad o magnitud) de una estrella. Los primeros en encontrar esta relacioén fueron los
astrénomos Ejnar Hertzprung (danés) y Henry Norris Russell (norte americano). Ellos se dieron cuenta de
que si se grafica la temperatura, el color, o la clasificacién espectral en el eje horizontal, y el brillo en el
vertical, mds 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 titil para estudiar
la evolucidn de las estrellas.

La evolucién de una estrella de baja masa como el Sol es la siguiente:
secuencia principal
subgigante
gigante roja
rama horizontal
rama asintdtica gigante
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 Mg,. Estrellas menos
masivas no alcanzan a producir fusién de Hidrégeno en el niicleo. Estrellas mas masivas son inestables. La
masa determina la luminosidad y temperatura de una estrella. Las masas de las estrellas son importantes
porque determinan su evolucién. Aproximadamente:

A S

total
tiempo de vida = 7ma.sa (? a (7.1
luminosidad

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

luminosidad. Estrellas de igual temperatura brillan mds si tienen m4s 4rea (son mds grandes). Estrellas de
igual luminosidad son mds calientes si tienen menos drea (son mds chicas).

¢Qué es la secuencia principal?

La mayoria de las estrellas estdn ahi. Son las estrellas que, como el Sol, estin quemando hidrégeno en
forma estable. Distintas posiciones en la secuencia principal corresponden a distintas masas. Mientras
mads masivas son las estrellas, son mds brillantes y calientes, pero con mas peso y presion en el centro,
queman mads rapidamente.

Mientras continte el proceso de fusién nuclear en el centro de la estrella, ésta seguird en la Secuencia
Principal del diagrama H-R (Hertzsprung-Russell). Eventualmente el combustible nuclear (H;) en el
nucleo se agota, es entonces cuando la estrella abandona la Secuencia Principal.
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Fusion y energia de union
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Cuando se acaba el Hidrégeno del niicleo, la estrella comienza su evolucién; comienzan a cambiar las
propiedades fisicas de la estrella (masa, radio, temperatura, luminosidad...), el combustible pasa a ser el
Helio y en distinta forma el Hidrégeno.

Fase posterior a la Secuencia Principal

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

Gigante Roja

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

Durante su fase de gigante roja, la estrella brillard 100 veces mds de lo que brillaba estando en la
Secuencia Principal. Su tamaiio serd también muchas veces mds grande. El nicleo de la estrella, formado
por helio, se contrae por su gravedad. Justo arriba del helio, una capa de hidrégeno también se contrae y
empieza a quemarse cada vez mds rapido. Esta rdpida generacion de energia infla a la estrella, y la hace
muy brillante. Como crece en tamaifio, unas 100 veces, su temperatura superficial disminuye a T=3000K.
Es una gigante roja.

Estas estrellas tienen atmdsferas muy extendidas y un nidcleo muy denso que continua acumulando las
cenizas de la fusion (He y después C). Por ejemplo, Aldebaran, en la constelacién de Tauro, es 50 veces
mads grande que el Sol. Estas estrellas son a menudo inestables, con manchas, pulsaciones, y pérdida de
masa (baja gravedad superficial). La temperatura, presién y densidad del nicleo de He crecen tanto que se
comienza a quemar a T = 100 millones K. El niicleo 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 estd en la rama horizontal, con tamafio
10 veces mas grande que el Sol. Cuando se agota el He en el nticleo, la estrella crece nuevamente como
una gigante roja, posiciondndose en la rama asint6tica gigante, con un tamafio 1000 veces mds grande que
el Sol. La estrella en la rama asintética gigante quema H en una capa externa, He en una capa mas interna,
mientras que las cenizas de C y O se acumulan en el nicleo.
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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 (mas pesados que el hierro). Juegan un
papel fundamental tanto en la produccién como en la diseminacién de los elementos quimicos.

Las supernovas de tipo la son valiosos faros estdndar que nos permiten medir la historia de la expansion
césmica. Son una gran herramienta para entender la evolucién 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: Evolucién de Estrellas Masivas

los cambios quimicos 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 formacién de estrellas nuevas.

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

Un Remanente de Supernova puede contener:

= Restos de la estrella que colapso.

» Una céscara de material interestelar chocado que se expande.

= Un objeto central compacto (estrella de neutrones o agujero negro).
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» Una nebulosa sincrotrénica alrededor de la estrella de neutrones.
= Radiacién 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.

Fin de una esirella

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 transformaré en una
enana blanca.

Dentro de unos 5000 millones de afios, nuestra estrella, el Sol, se convertird en una enana Blanca,
luego de que el combustible nuclear se termine, alcanzard el equilibrio entre la fuerza gravitatoria de
contraccién y la fuerza de degeracion de los electrones (fuerza que repulsién entre los electrones contra la
contraccion gravitatoria).

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 repulsién
de los electrones no es suficiente para evitar el colapso gravitatorio. Los dtomos son comprimidos y
destruidos, a tal punto que los electrones son confinados al niicleo, 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 ahi su denominacion.

Una estrella de neutrones puede imaginarse como un nicleo atémico gigantesco que se mantiene
unido por su propia gravedad. Entre las propiedades de una estrella de neutrones son: estd el hecho de
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que las Estrellas de Neutrones son pequefias, pero muy masivas. Rotan muy rdpidamente con periodos de
rotacion 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 estd 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 nicleo 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 ningtn 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 mds cercano a la Tierra es Cygnus X-1, y se encuentra a una distancia de 8000
afios 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 fisica 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:

_ 2GM

R
2

(7.2)

Ejercicios resueltos

1. La Luminosidad del Sol es de 3.85x10%° W y tiene una temperatura de alrededor de 6000 K.
Encuentre el valor del radio.
Desarrollo
Tenemos que

R— L
“V4noT?

Reemplazando los valores, tenemos:

R 3.85 x 10%°W
[ 41 x5.671 x 10-8W /m2K* x (6000K )*

R = 6.46 x 10%m



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 cimulos. Se cree
que hay més de 100 mil millones de galaxias en el Universo observable.

Las galaxias se formaron probablemente hace unos 13 mil millones de afios a partir de la contraccion
de enormes nubes de gas, principalmente hidrégeno y helio.

Hasta principios del siglo XX, se creia ampliamente que la Via Léctea era la Gnica estructura de ese
tipo en el Universo. Alrededor de la mitad del siglo X VIII, el filésofo aleman Immanual Kant propuso
Universos insulares que eran similares a la Via Lactea y que poblaban el Universo.

Sir William y Caroline Herschel fueron los primeros en catalogar sistematicamente el cielo nocturno:
catalogaron alrededor de 2500 objetos, incluidas nebulosas espirales que parecian tener una estructura
similar a la Via Lactea.

En 1923, usando la relacion periodo-luminosidad de estrellas variables cefeidas, Edwin Hubble pudo
determinar la distancia a la nebulosa de Andrémeda, que era de alrededor de 750 kpc y que tenia un
didmetro més grande que el de la Via Lactea. Esto demostré que Andrémeda no era una pequeiia nebulosa
espiral dentro de los confines de la Via Léctea, sino un enorme sistema estelar en si mismo.

La mayoria de las galaxias tienen una masa total entre ~ 10’ M, y 10> M. Su tamafio varia desde
unos pocos kiloparsecs hasta més de cien kiloparsecs de didmetro. El halo esférico estelar se extiende
hasta 100 kpc, y el halo de materia oscura puede extenderse incluso mas alld de esto.

Via Lactea

El Sol pertenece a una galaxia llamada Via Lactea. En la Fig. 8.1 se representa el aspecto que tendria
la Via Lactea. Si la pudiésemos ver desde fuera nos pareceria 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 afios.

La Via Lictea tiene un diametro de unos 100-180 mil afios-luz. Nuestro Sistema Solar se encuentra a
una distancia de 26.4 mil afios-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 afios luz. Se estima que tiene entre 100 y 400 mil millones de
estrellas. Tiene una masa de 0.8-1.5x10'> M.,

Todos los objetos giran entorno al centro de la galaxia. Son necesarios 240 millones de afios para que
el Sol y con él todos los demds cuerpos del Sistema Solar realicen un giro completo entorno al centro de



72 Capitulo 8. Galaxias

Figura 8.1: Ilustracion artistica de la Via Lactea. Créditos: NASA/JPL-Caltech/ESO/R. Hurt

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

la Via Lactea.

Tipos de galaxias

Las galaxias se clasifican segin su apariencia o su morfologia 6ptica. El esquema de clasificacién
mads comun actualmente en uso es el esquema de clasificaciéon de Hubble (ver Fig. 8.2). Las galaxias se
pueden clasificar en las siguientes categorias amplias, aunque hay muchas subcategorias dentro de cada
clasificacion:
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Galaxias Elipticas

Como su nombre sugerirfa, las galaxias elipticas son galaxias que parecen de forma eliptica. Se
categorizan por un solo nimero derivado de la ecuacién:

E=10x (1—b> (8.1)
a

con a y b siendo las longitudes proyectadas en el cielo del semieje mayor y menor, respectivamente.

En Ia clasificacién de Hubble, las galaxias elipticas mas esféricas son E0Q, mientras que las méas planas
son E7.

Las 6rbitas 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 direccion.

El tamaiio de una galaxia eliptica se mide como un radio efectivo que corresponde al tamafio de un
circulo que abarca la mitad de la luz que proviene de la galaxia.

Las mediciones revelan que las galaxias elipticas vienen en una amplia gama de tamafios, desde las
elipticas gigantes raras que se encuentran en los centros de cimulos de galaxias y que se extienden a lo
largo de cientos de kiloparsecs, hasta las elipticas enanas muy comunes que pueden tener didmetros tan
pequeios como 0.3 kiloparsecs.

Por lo general, se cree que las galaxias elipticas gigantes son el resultado de las fusiones de galaxias.
Las galaxias elipticas 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 rdpido estallido de
formacidn de estrellas convertirfa casi todo el gas en estrellas simultineamente, sin dejar nada para formar
un disco.

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

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

Galaxias Lenticulares

Ubicadas en la bifurcaciéon del diagrama de clasificacion de Hubble e intermedias entre las galaxias
elipticas y espirales estdn las galaxias SO/SBO (ver Fig. 8.2) o lenticulares. Estas galaxias muestran bulbos
prominentes, pero no brazos espirales.

Galaxias Espirales

Cuando Hubble desarroll6 su sistema de clasificacion de galaxias basado en su apariencia en luz dptica,
dividio las espirales en aquellas en las que el brazo espiral irradiaba desde un bulbo central (espirales
clésicas) (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 jovenes, gas y polvo.

Las galaxias espirales se clasifican como Sa/SBa, Sb/SBb o Sc/SBc (clasica/barrada) de acuerdo con
la rigidez de su espiral, la aglomeracién de sus brazos espirales y el tamafio 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 estd presente en forma de gas y polvo.
Dado que estos son ingredientes esenciales en la formacion de nuevas estrellas, esto significa que una
proporcion relativamente pequeiia de galaxias Sa estdn involucradas en la formacion de estrellas.

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

Las galaxias espirales vienen en una amplia gama de tamafios: de 5 a 100 kpc de ancho. Tienen masas
entre 10° y 10'> M., y luminosidades que van desde 108 a 10'! 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

Galaxias Irregulares

Una galaxia irregular es el nombre dado a cualquier galaxia que no encaja perfectamente en una de
las categorias del esquema de clasificacién 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 jévenes, y cantidades
significativas de gas.

Debido a la diversidad de objetos que entran en esta categoria, es dificil restringir tamafios, masas y
luminosidades. Las irregulares enanas pueden ser tan pequefios como 3 kpc y contener tan solo 108 M,
de material. En el otro extremo de la escala, los irregulares mds grandes pueden tener hasta 10 kpc de
ancho y contener 10'° M, de material.

Sus luminosidades van desde 107 hasta 10° L., por lo que son generalmente mas débiles que las

galaxias espirales. Los ejemplos mds 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

Galaxias Enanas

Las galaxias enanas son el tipo de galaxia mds abundante en el Universo pero son dificiles de detectar
debido a su baja luminosidad, baja masa y pequeio tamafio. Se encuentran mds cominmente en cimulos de
galaxias, a menudo como acompafantes de galaxias més grandes, y se clasifican en tres tipos principales:

= Las galaxias elipticas enanas

= Las galaxias esferoidales enanas

» Las galaxias irregulares enanas (ver Fig. 8.5)

Evoluciéon de galaxias

Después del Big Bang, el Universo tuvo un periodo en el que fue muy homogéneo. Tal como se
observa en la radiacién de fondo de microondas, las fluctuaciones son menores que una parte en cien mil.

La teoria mds aceptada es que las estructuras que observamos hoy en dia se formaron como conse-
cuencia del crecimiento de fluctuaciones primordiales debido a la inestabilidad gravitacional.

Las fluctuaciones primogenias causaron que los gases fueran atraidos a dreas de material mas denso.
Jerarquicamente se formaron los supercimulos, las agrupaciones galacticas, las galaxias, los ctimulos
estelares y las estrellas.

Una consecuencia de este modelo es que la localizacion de las galaxias indican areas de alta densidad
del universo primigenio. Asi, la distribucion de las galaxias estd intimamente relacionada con la fisica del
Universo primigenio.

Datos recientes aportan evidencias de que las primeras galaxias se formaron tan solo 600 millones de
afnos después del Big Bang. Esto deja poco tiempo para que las pequeiias 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.






9.1
9.1.1

9. Cosmologia

Ley de Hubble

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 Hy = 70km/s/M pc
Desarrollo
Tenemos que:

v = Hyd

Por lo tanto,

~ 2.8km/s
~ 70km/s/Mpc

d =0.04Mpc

. Estime la edad del Universo para una constante de Hubble de (a) 50km/s/Mpc (b) 75km/s /M pc

(c) 100km/s /M pc.Explique cémo utilizando las edades de los cimulos globurales se puede poner
un limite al valor de la constante

Desarrollo

1

El tiempo de Hubble es t = R Por otro lado, sabemos que 1Mpc es igual a 3.08 x 10'°km. Para
0

cada valor de Hj se tiene:

a) t =6.18 x 10'7s = 1.96 x 10'afios

b) t =4.12x 10"s = 1.31 x 10'afios

c¢) t=23.09x 1075 = 0.98 x 10'%afios
Esto muestra que a mayor valor de Hyp, menor es el valor del tiempo de Hubble que es un estimado
de la edad del Universo.

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

a) (Cudl es la velocidad de recesion del cudsar en unidades de km/s?
b) Encuentre la distancia al cudsar en Mpc, con una constante de Hubble de Hy = 70Km/s/Mpc
Desarrollo



78

Capitulo 9. Cosmologia

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

Y_015
C

v=0.15¢ = 0.15 x 3 x 10°km /s = 45000km /s

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

4.5 x 10%m/s

d = H=—/°%9
v/Ho 70km/s/Mpc

y finalmente, d = 642.9M pc.



10. Instrumentacion astrondmica

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 astrondmicos.

Los telescopios espaciales evitan muchos de los problemas de los observatorios terrestres, como la
contaminacién luminica y la distorsién de la radiacién electromagnética (centelleo). Como resultado,
la resolucién angular de los telescopios espaciales es a menudo mucho mds pequefia que un telescopio
terrestre con una apertura similar.

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

La idea bdsica de poner telescopios en 6rbita, se basa en evitar los efectos negativos de la atmdsfera
terrestre sobre la luz visible (y otras longitudes de onda usadas por estos dispositivos). La atmdsfera actda
de filtro sobre una gran parte del espectro radioeléctrico e impide que se puedan recibir estas radiaciones.

Por ejemplo, la mayor parte de la radiacién infrarroja es absorbida por el vapor de agua y por el
di6éxido 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: Ilustracién artistica del telescopio espacial Chandra. Créditos: NASA/CXC/NGST

ocasiones parcialmente.

Ademads, hay otro problema anadido: la misma atmésfera irradia en el infrarrojo, afiadiendo esta
radiacion 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, ain asi, 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 astronémicos seleccionados o partes del cielo.

Todas estas ventajas vienen con un precio. Los telescopios espaciales son mucho mas caros de
construir que los telescopios terrestres. Debido a su ubicacidn, los telescopios espaciales también son
extremadamente dificiles 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 6rbita estd especializado en captar distintas zonas del espectro electro-
magnético. En la lista siguiente podemos ver algunos de los telescopios que se encuentran en Orbita y el
rango de frecuencias que estin especializados en captar:

= Telescopio Espacial de Rayos Gamma Fermi - Rango de frecuencias: rayos gamma. Galeria de

imagenes: https://www.nasa.gov/content/fermi/images

= Observatorio Chandra (ver Fig. 11.9) - Rango de frecuencias: rayos X. Galeria de imégenes:

https://www.nasa.gov/mission_pages/chandra/images/index.html

= Observatorio Swift - Rango de frecuencias: rayos gamma, rayos X, UV y visible. Galeria de

imagenes: https://swift.gsfc.nasa.gov/results/releases/

= Telescopio espacial Hubble - Rango de frecuencias: ultravioleta cercano, visible, infrarrojo cercano.

Galeria de imagenes: https://www.nasa.gov/mission_pages/hubble/multimedia/index.
html

= Observatorio Espacial Herschel - Rango de frecuencias: infrarrojo lejano y submilimétrico. Galeria

de imédgenes: http://www.esa.int/spaceinimages/Missions/Herschel/(class)/image?
mission=Herschel&keyword=+--7253E+Keyword&idf=+--%253E+ID&Ic=on&subm3=G0

= Observatorio Espacial Planck - Rango de frecuencias: microondas e infrarrojo. Galeria de imagenes:

http://www.esa.int/spaceinimages/Missions/Planck/(class)/image?mission=Planck&
keyword=+--%253E+Keyword&idf=+--%253E+ID&Ic=on&subm3=G0
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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

11. Material complementario

Clima espacial

El Sol es la estrella més cercana a la Tierra y es el centro del Sistema Solar con un radio aproximado
de 695700 km y una masa de 1.989x 103°kg. 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 fusién. 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 interactia con la magnetdsfera de la Tierra contribuyendo con fenémenos climdticos en la
Tierra. El estudio del Sol y su interaccién con la Tierra se lo conoce como Clima Espacial.

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 representacion 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 estd 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 fusion, la cual es la fuente de energia solar,
la misma que se libera como luz (radiacién electromagnética) y particulas como los neutrinos.
Los neutrinos son particulas extremadamente livianas que no tiene carga eléctrica. El Sol produce
aproximadamente 103® neutrinos por segundo.

La zona de radiacién es donde la energia en forma de radiacién electromagnética viaja hacia el
exterior del Sol mediante conduccién térmica y difusidn radiativa. La temperatura baja a 1 millén K
al final de esta zona.

La zona de conveccion es donde la energia que viaja desde el centro del Sol continda su viaje
mediante conveccidn. El movimiento molecular es turbulento, la cual es la razén 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 atmdsfera solar. La luz
visible es emitida desde la fotdsfera. 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 fotdsfera.

La cromdsfera es parte de la atmdsfera solar y estd ubicada arriba de la fotdsfera. Estd compuesta
principalmente de hidrégeno y helio. Tiene un aspecto rojizo debido a que el hidrégeno se encuentra
en un estado de excitacion y emiten radiacién cerca al rojo del espectro electromagnético visible.
La temperatura en esta zona aumenta de 6000 K a 50000 K en su parte mds alta. Las protuberancias
solares se alimentan del material en esta zona.

La corona es la capa més alta de la atmdsfera solar (ver Fig. 11.2). La temperatura sube de 50000
K a més de 1 millén K. La ciencia todavia no logra explicar porque la temperatura sube de esta
manera en la parte exterior de la corona. La corona emite radiacién de alta energia que se puede
observar en el espectro de rayos X. Afortunadamente, la atmésfera 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.

Actividad Solar

= Manchas Solares: son regiones obscuras que aparecen en la superficie del Sol, la fotsfera (ver

Fig. 11.3). Las manchas solares aparentan ser obscuras porque son mucho més frias 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 eyeccion de masa coronal (Fig.



11.1 Clima espacial 83

Figura 11.3: Manchas solares. Créditos: [28]

Figura 11.4: Ciclos solares. Créditos: [29]

11.7).
Es por esta razén que la cantidad de manchas solares estd directamente relacionada con la actividad
solar y sus efectos en la Tierra. Las manchas solares duran alrededor de dias a pocas semanas y la
cantidad presente en el Sol cambia de forma ciclica, siendo cada ciclo alrededor de 11 afios. 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
radiacién que interacttia con la Tierra.

= Las protuberancias solares son estructuras gaseosas compuestas de hidrogeno 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 fotdsfera y se extienden varios cientos de miles de kilémetros hacia
el espacio, alcanzando el limite 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 erupcién da lugar a otro fendmeno solar conocido como eyeccién 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
estdn alrededor de la mancha solar (ver Fig. 11.6). Las llamaradas solares liberan gran cantidad
de radiacién 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 ain no se
puede explicar completamente su vinculo.

Las eyecciones de masa coronal (CME:s, por sus siglas en inglés) son explosiones masivas que
ocurren en la corona del Sol, que expulsan particulas solares con suficiente fuerza para vencer
la gravedad del Sol (ver Fig. 11.7). Estas particulas 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 mas manchas solares y a ésto se le conoce como maximo solar.

= El viento solar es un flujo continuo de material proveniente del Sol. Viaja a velocidades superso-
nicas, con un promedio de 400 km/s y alcanzando maximos de hasta 900 km/s. Estd compuesto
de electrones, protones e iones de hidrégeno y otros iones, que viajan por todo el Sistema Solar
hasta llegar al shock terminal de la helidsfera. La helidsfera es toda la zona influida por el Sol, su
radiacién y su campo magnético conocido como IMF, por sus siglas en inglés. La densidad de este
plasma solar es pequefia, aproximadamente 6 particulas por centimetro cubico.
El mayor riesgo del viento solar es para satélites y astronautas, ya que la magnetésfera terrestre nos
protege. Sin embargo, la interaccién del viento solar con la magnetdsfera terrestre es importante de
estudiar ya que es el causante de muchos fendmenos atmosféricos que nos afectan.

Como parte del estudio del Clima Espacial hay que considerar la radiacién electromagnética y el
viento solar proveniente del Sol y su interaccién con la magnetdsfera terrestre. Existe dos fendmenos que
si afectan a la vida de la Tierra que es importante mencionar: la radiacién solar, y ondas electromagnéticas
generadas por la interaccion solar con la magnetdsfera terrestre que nos afecta las comunicaciones y
equipos electrénicos.

Ejercicios resueltos

1. Si se conoce que el flujo de una mancha solar es el 31 % del flujo de la fotésfera, calcular la
temperatura de la mancha solar.
Desarrollo
Se conoce que la temperatura de la fotésfera es de unos 5600K. Entonces:

K mancha — 0.31F fotGsfera -

Por otro lado sabemos que

4
Frotsstera = GTfotésfera
y ademads

4
Francha = 0T ancha

Por lo tanto, tenemos que
4 _ 4
Tmancha =031 Tfot(’)sfera

y la temperatura es de Tiancha = 4178.77 K.

Atomos y moléculas en el medio interestelar

El medio interestelar es la materia existente entre los sistemas estelares y estd compuesto por gas
iénico, atémico y molecular, polvo y rayos cOsmicos, entre otros componentes. En la tabla 11.1 se listan
algunas de las moléculas detectadas en el medio interestelar del Centro Galactico. Algunas de estas
moléculas estdn compuestas por dos o tres 4tomos, mientras que otras estdn formadas por nueve dtomos.
Muchos de los dtomos que forman moléculas en el espacio subyacen en la superficie del polvo c6smico o
ya estdn presentes en fase gas en el medio interestelar. El estudio de las diferentes rutas de formacién de
moléculas en el espacio es uno de los topicos importantes que se investiga arduamente en la actualidad.

Los niveles de energia de 4&tomos y moléculas se puede describir mediante la mecdnica cudntica. Estos
niveles se caracterizan por diferentes nimeros cuanticos. Por ejemplo, la molécula CO se caracteriza
por el niimero cuéntico J que representa su cantidad de rotaciéon o momento angular. Cuando un 4tomo
o una molécula pasa de un nivel de energia a otro produce las denominadas lineas espectrales que
poseen un forma gaussina (véase la figura 11.8). Estas lineas se producen como consecuencia de que los
niveles energéticos de d&tomos y moléculas estdn cuantizados como lo explica la mecdnica cudntica. En
la figura 11.8 se muestran varias lineas de la molécula HCCCN observadas en el medio interestelar del
centro de la Via Lictea.
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2 atomos | 3 atomos | ... | 9 atomos
Bco CCH | .. | CHsCN
3CN CCS ... | (CH3),0

SO HNC | .. | C,HsOH

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

Figura 11.8: Lineas de la molécula HCCCN. En el eje X se representa la velocidad del gasyenel eje Y la
intensidad de la radiacion. Las distintas lineas corresponden a distintos niimeros cdanticos J.

Detecciéon de atomos y moléculas

La deteccién de moléculas en el medio interestelar se realiza principalmente en los rangos radio e
infrarrojo del espectro electromagnético, entretanto que la deteccién de dtomos se realiza en los rangos
mads 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 lineas atomicas originadas
en dtomos con mayores grados de ionizacion, ello a causa de la alta energia de los fotones ionizantes
presentes en el medio interestelar.

Formacion de dtomos y moléculas

Las estrellas estdn compuestas principalmente por hidrégeno. Con el paso del tiempo las estrellas
queman el hidrégeno y forman dtomos cada vez mas complejos como carbono, oxigeno, nitrégeno, entre
otros. Este proceso se conoce como nucleosintesis. La formacién de elementos mas complejos como
hierro, silicio, calcio, entre otros, ocurre durante la explosion de supernovas, es decir para su formacion se
requiere la ocurrencia de procesos muy energéticos. Por otra parte, la formacién de moléculas en el medio
interestelar sucede principalmente en regiones frias del espacio. Ello mediante reacciones quimicas que
tienen lugar sobre la superficie del polvo césmico o en fase gas.

Polvo césmico

El polvo césmico es eyectado al medio interestelar por las estrellas. Las particulas de polvo contienen
nucleos compuestos por silicatos o carbén y mantos helados de agua, metano, mondéxido de carbono,
amoniaco, etc. Se piensa que la mayoria de las particulas de polvo césmico poseen tamafios del orden de
0.1 micras. El polvo césmico representa aproximadamente el 1 % de la masa total del medio interestelar.
El restante 99 % de la masa del medio interestelar le corresponde principalmente al hidrégeno y al helio.
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Clubes astronomicos

Un objetivo especifico del proyecto de capacitacién es la conformacién de clubes de Astronomia. Los
profesores que se capacitardn a través del proyecto serdn los responsables de que la informacion recibida
sea difundida en sus respectivos centros educativos. Ellos ademds estardn encargados de formar un club
de Astronomia en su centro educativo. De esta forma se ird creando una red de Astronomia, 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 organizard una gran cantidad de actividades como
observaciones nocturnas y diurnas, cursos de andlisis y procesamiento de datos, charlas de divulgacién
astronémica, entre otras.

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