Astrofisica

Conceptos basicos.

La astrofisica es una rama de la astronomia que se centra en entender los fenédmenos fisicos que
suceden en el universo mediante los principios y métodos de la fisica. Esta disciplina se dedica a
investigar los objetos celestes, como estrellas, planetas, galaxias, agujeros negros, asi como la
materia y la energia que los constituyen.

Los astrofisicos exploran una amplia variedad de fendmenos cdésmicos, que abarcan desde la
formacidn y evolucidn de estrellas y galaxias, la fisica de los agujeros negros y otros objetos
compactos, hasta la naturaleza de la materia y la energia oscuras, ademas de la cosmologia, que
analiza el origen, la evolucién y la estructura a gran escala del universo.

Para llevar a cabo sus investigaciones, los astrofisicos utilizan observaciones astrondémicas,
experimentos de laboratorio, simulaciones por computadora y modelos tedricos. Su objetivo es
comprender los procesos fisicos fundamentales que rigen el universo y cdmo interactian los
diferentes componentes césmicos para generar la diversidad de fenémenos observados.

A través de esta parte del material de apoyo definiremos y estudiaremos varios de los conceptos
clave para entender los fendmenos astrofisicos.

Unidades de medicion

En este punto deberia ser casi obvio para la persona lectora que las unidades convencionales
resultan un poco incdémodas para los fendmenos astrofisicos. Por ejemplo, es usual que el tiempo
sea medido en afios en vez de segundos, esto es porque se toma lo que ocurre en la Tierra como
referencia: ésta tarda un afo en dar la vuelta al Sol. Los procesos de formacidn estelar o de etapas
de muerte estelar se dan usualmente en afos, esto para evitar acumulacién de digitos en la basta
cantidad de datos.

Es por ello que también se toma el Sol como referencia: las masas se dan en masas solares en vez
de kilogramos, las luminosidades en luminosidades solares, etc.

En el Cuadro 1 se leen una serie de cantidades fisicas, su uso comun en astrofisica y su referencia
en unidades del Sistema Internacional (Sl).



Cantidad Uso Astronomia Simbolo En unidades SI
Luminosidad Luminosidad Solar Lo 3,828 x 1026 W
Masa Masa Solar Mg 2 %103 kg
Distancia Radio Solar Ro 6,957 x 10° km
Distancia Unidad Astronémica AU 1,496 x 108 km
Distancia Parsec pc 3,086 x 1013 km
Distancia Afio luz ly 9,461 x 1012 km
Tiempo Afio y 3,154 x 107 s
Rapidez Kilometro por hora km/h 0,278 m/s

Cuadro 1. Cantidades astrondmicas de interés y sus diferentes contrapartes en el SI.

De estas claramente las que acunan el término solar simplemente toman los valores del Sol como
referencia. La Unidad Astrondmica es la distancia media entre el Sol y la Tierra mientras que el parsec
tendra su definicién cuando profundicemos en la medicidn de los paralajes estelares.

Es claro que no hay que saberse exactamente los valores de cada cantidad pero si entender lo que
significan. Otra cosa importante es que estas nuevas unidades y lo visto en el primer documento de esta
serie sobre leyes de Kepler nos permiten utilizar la constante de gravitacion con un valor distinto:
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Esta forma de la constante gravitacional se vuelve extremadamente util a la hora de aplicar calculos
astrondémicos.

Luz

Practicamente toda la informacion que conocemos de las estrellas y galaxia proviene de analizar su
radiacion electromagnética. Basicamente esta radiacion es lo que llamamos luz. La luz tiene dualidad onda
— particula, lo que quiere decir que bajo ciertas condiciones exhibe caracteristicas de una particula y bajo
otras exhibe caracteristicas de onda.

En una onda viajera (como la luz) podemos definir dos parametros muy importantes: la frecuencia y la
longitud de onda. En pocas palabras y sin entrar en mucho detalle la frecuencia nos dice el nimero de
ciclos que la onda oscila por unidad de tiempo y la longitud de la onda es la distancia entre dos picos o
dos valles de oscilacion en el espacio.

Para las ondas electromagnéticas como la luz su frecuencia y longitud de onda se relacionan a través de la
siguiente expresion:

c=Av (2)



Donde c es la velocidad de la luz en el vacio, una de las constantes mds importantes de la fisica cuyo valor
es de 3,0 X 108 m/s; v es la frecuencia y 1 es la longitud de onda.

Debido a la relaciéon (2) se puede ver que la frecuencia y la longitud de onda son inversamente
proporcionales, es decir, a mayor frecuencia menor longitud de onda. Es también importante recalcar que
la frecuencia estd directamente ligada a la energia de la onda, asi pues entre mayor sea la frecuencia mayor
serd la energia de la onda de luz y por el contrario entre mayor su longitud de onda menor sera su energia.

Todos los rangos de frecuencias y longitud de onda han sido clasificados en el espectro electromagnético,
es en él donde se clasifican los rayos de luz que nos llegan de las estrellas de acuerdo a su magnitud en
frecuencia o en longitud de onda como se puede ver en la Figura 2.
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Figura 2. Espectro electromagnético

A partir de la Figura 2 podemos ver que las ondas de luz menos energéticas (de menor frecuencia
y mayor longitud de onda) son las ondas de radio mientras que las de mayor energia (mayor
frecuencia y menor longitud de onda) son los Ilamados rayos gama. Entre estos dos extremos de
radiacion estan las microondas, el infrarrojo, los rayos ultravioleta, los rayos X, etc. Lo que el ser
humano puede ver a través de su ojo es la pequefiia parte en la Figura que llamamos el visible; es
por esto por lo que para ver los otros tipos de luz (tanto radio como rayos gamma) los astrofisicos
utilizan telescopios y detectores de acuerdo a la radiacion proveniente del cielo que les apetezca
estudiar.

La persona lectora podra preguntarse si toda esa radiacidn nos llega asi como si nada desde el espacio.
Evidentemente esto no es asi por los peligros que acarrearia para la humanidad tal situacidn. En ese caso
la atmdsfera de la Tierra por asi decirlo filtra parte de la radiacion.



Brillo Estelar

Una vez aclarado cdmo es que detectamos la luz de las estrellas es importante ahora analizar como se
clasifican las estrellas de acuerdo con la cantidad de luz que nos llega de ellas. Empezaremos con un
concepto antiguo que aun es utilizado hoy en dia por los astronomos y astrofisicos: la magnitud.

Alrededor del afio 150 A.C. Hiparcos y Ptolomeo dividieron a las estrellas en 6 clases de brillo llamadas
magnitudes aparentes m. Asi estrellas con magnitud m = 6 eran los objetos de menor brillo posible
mientras que objetos de magnitud m =1 eran las estrellas mas brillantes del cielo. Es entonces
importante notar que la magnitud aumenta para objetos de menor brillo.

En 1856 Pogson descubrié que una diferencia de magnitudes Am = 5 corresponde a una razdn de flujos

de energia proveniente de dos estrellas distintas de :FZ/Tl = 100. El flujo de energia es que atraviesa un

area en un tiempo dado. Entonces la relacidn del flujo de las estrellas y sus magnitudes aparentes estan
dadas por:
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La ecuacidn (4) se conoce como relacion de Pogson. Un ejemplo de escala de magnitudes puede ser vista
en la Figura 3.
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Figura 3. llustracion de fuentes de luz desde magnitudes de 1,0 a 3,5 en incrementos de 0,5.



Ejercicios:

1. Los telescopios mds grandes pueden detectar estrellas o galaxias de magnitud m = 26. ¢Qué
tanto mas débiles luminicamente son estos objetos en comparacién con una estrella dem =1
como Antares?

2. Una estrella B es 1000 veces mas brillante que otra estrella A. ;Cual es la diferencia de
magnitudes aparentes entre las dos estrellas?

3. Calcule cudntas estrellas tiene un cimulo abierto de magnitud aparente integrada m,,. = 4,3
considerando que todas las estrellas tienen igual magnitud aparente individual m,,, = 10,3.

indice de Color

Bajo cualquier tipo de observacion astrondmica, el color de las estrellas y galaxias varia
considerablemente. Una forma de medir el color es la de medir dicho pardmetro usando filtros a
longitudes de onda fijas y luego comparar flujos de energia:
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Asi la cantidad my  — m,, es llamada color o indice de color. Los indices mas utilizados son el visible (V),
ultravioleta (U) y azul (B). Por ejemplo, el indice B —V denota la diferencia de magnitudes entre
observaciones con filtros de luz azul y luz visible.

Radiacion de Cuerpo Negro

Un cuerpo negro es una idealizacién de un objeto que absorbe TODA la radiacion que incide sobre él. Es
util porque muchos objetos que estan préximos al equilibrio térmico como las estrellas emiten en
radiacion aproximada a la de un cuerpo negro.

La intensidad de radiacién de un cuerpo negro a cierta frecuencia esta dada por la llamada distribucién de
Planck:

B = 2hv3 1 )
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Donde h es la constante de Planck la cual es 6,63 X 10734 J.s, k es la constante de Boltzmann
1,38 x 10723 J/K, v es la frecuenciay T es la temperatura.

Podemos, a través de (2) reescribir la ecuacidn (6) no para cierta frecuencia sino para una longitud de onda
especifica:
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Clasicamente la intensidad de radiacion (6) puede tomarse para casos extremos de baja frecuencia, es
decir donde hv << kT como:
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Este caso se conoce como la ley de Rayleigh-Jeans sin embargo conforme se aumenta la frecuencia
simplemente la intensidad no coincide experimentalmente con la ecuacidn (8), lo anterior se conoce como
catastrofe ultravioleta.

Por otro lado, cuando las frecuencias en cuestidn son lo suficientemente altas hv >> kT se cumple la ley
de desplazamiento de Wien:

vmax
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O en términos de la longitud de onda
AmaxT = 0,29 cm. K (10)

Esta ecuacién nos dice para una temperatura dada en dénde esta la longitud de onda o la frecuencia
maxima de la intensidad del cuerpo negro.

Distancias Estelares

Estrellas relativamente cercanas se pueden observar en diferentes posiciones de la esfera celeste mientras
la Tierra se mueve alrededor del Sol. La configuracidn que ocurre en una posicidén determinada de la drbita
terrestre alrededor del Sol permite hacer un céalculo aproximado de la distancia estelar utilizando el
llamado paralaje estelar p. Esto es mas sencillo de entender cuando observamos la Figura 4.
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Figura 4. Configuracién para medir distancias estelares a través del paralaje estelar.



La relacion que debe cumplirse en el tridngulo rectangulo es

AU
senp = — (11)

d
Donde AU es la unidad astronémica que como ya vimos es la distancia media entre la Tierray el Sol y d es
la distancia a la estrella. Sin embargo, es siempre cierto que el angulo de paralaje es muy pequefio p <<
1 y por lo tanto se puede aproximar senp = p. Es asi como introducimos la definicién de distancia en
parsecs: se define el parsec como la distancia desde la Tierra a una estrella que tiene un paralaje de 1

segundo de arco. La expresién entonces es:

d[pc] = (12)

Aqui las unidades estan encerradas en paréntesis cuadrados. La ecuacién (12) quiere decir que una estrella
con un paralaje de n segundos de arco estd a una distancia de 1/n parsecs. En unidades astronémicas 1
parsec equivale a 206265 AU.

Luminosidad y Magnitud Absoluta

La luminosidad total L estd dada por el producto de su superficie A = 4wR? con su radiacién por unidad
de 4rea ¢T* donde o es la constante de Stefan-Boltzmann equivalente a 5,67 X 1078 W/(m?K*). Por
tanto la luminosidad sera:

L = 4nR?*cT* (13)

Como el brillo o flujo de energia puede describirse como F = L /A obtenemos de nuevo una ley de inverso
de distancia cuadrada para el flujo en términos de la luminosidad:
L

F = e (14)

En la ecuacion (14) el r representa una distancia mayor al radio R de la estrella. Esto quiere decir que,
como muchas otras ecuaciones en la fisica, el brillo o flujo decae con el cuadrado de la distancia, i.e
conforme nos alejamos de la fuente de luz menos brillosa nos parecera.

El brillo discutido al inicio de este documento se basa en flujos que nos llegan solamente a la Tierra y no
toma en cuenta flujos en otras distancias desde las estrellas, es por ello que m es llamada magnitud
aparente. Podemos pues definir otra magnitud, denotada con M, la cual lamamos magnitud absoluta cuya
caracteristica es que representa el flujo a una distancia de 10 pc.

Como entonces ya sabemos a través de la ecuacidn (14) que el flujo es inversamente proporcional al
cuadrado de la distancia, podemos restar la magnitud aparente m de una estrella a una distancia d desde
la tierra a la magnitud absoluta M de esa misma estrella pero a una distancia de 10 pc. Esto es usando (4):
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O usando propiedades de logaritmos:

m—M = 5log (16)

10pc
Por su relacion clara con las distancia a la cantidad m — M se le llama mddulo de distancia.
Ejercicios:

1. Siel flujo de energia promedio que recibimos del Sol en la Tierra ronda los 1365 W/m? encuentre
la luminosidad y la temperatura efectiva del Sol.

2. Procyon A es la estrella mas brillante en la constelacion de Can Menor y la octava estrella mas
brillante en el cielo nocturno, tiene un radio R que es dos veces mas grande que el del Sol, la
temperatura de su superficie es de T=6350 K. Calcular la luminosidad de Procyon.

3. Encuentre el Flujo de energia que recibe una nave espacial debido a Procyon A si se encuentra a
una distancia de 2 pc de esta estrella.

4. Laestrella A, de magnitud absoluta My, = —1 y ubicada a 10 pc de distancia, se ve desde la Tierra
con igual brillo aparente que la estrella B, de magnitud absoluta Mg = —4.

a. ¢A qué distancia se encuentra la estrella B?
b. ¢Cual es su paralaje?

Clasificacion Espectral y Diagrama Hertzsprung-Russel

A grandes rasgos podemos clasificar a las estrellas por las lineas espectrales que obtenemos de ellas. ¢ Qué
es una linea espectral? Pues por ahora diremos simplemente que una linea espectral ocurre cuando en un
gas (de lo que estdn hechas las estrellas) se aumenta o disminuye la energia de las particulas que lo
conforman. Esos cambios de energia quedan registrados como picos (lineas) en la lectura de energia
(espectro) que hacemos aca en la Tierra a través de su radiacion.

Ahora bien, una de las lineas espectrales mas importantes es creada cuando este tipo de cambios
energéticos ocurren en el hidrégeno de las estrellas y le Ilamamos linea Ha (H alfa). Dependiendo de la
intensidad con que se registre esta linea y de si hay presencia de otros elementos como el Helio o incluso
si se encuentran elementos ionizados (que hayan ganado o perdido electrones producto también de
cambios energéticos), podemos clasificar a las estrellas por su tipo espectral como se puede ver en el
Cuadro 2.

Tipo Espectral | Temperatura (K) | Caracteristica Espectral Principal
o] 30000 Linea Ha débil, presencia de Helio ionizado.
B 20000 Linea Ha moderado, presencia de Helio neutro moderadamente.
A 10000 Linea Ha fuerte, presencia de Helio neutro muy débilmente.
F 7000 Linea Ha moderado, presencia de elementos pesados ionizados.
G 6000 Linea Ha poco débil, presencia de elementos pesados ionizados.
K 4000 Linea Ha débil, presencia de elementos pesados ionizados.
M 3000 Linea Ha muy débil, presencia de atomos neutros y moléculas.

Cuadro 2. Clase Espectral de las Estrellas.



Entre 1905 y 1913, Hertzsprung y Russel examinaron la distribucidn de las luminosidades estelares para
diferentes clases espectrales. La Ultima cantidad caracteriza la temperatura superficial T, y dado que la
luminosidad es proporcional a T# y a la superficie estelar a través de R?, se espera una amplia distribucién
en este diagrama. Como se muestra en la Figura 5, este no es el caso y las estrellas aparecen solo en
regiones bien definidas del diagrama de Hertzsprung-Russell (HR). Por lo tanto, no se permiten
combinaciones arbitrariasde T y L, y también de Ry L.

La mayoria de las estrellas se encuentran en una banda estrecha desde la esquina superior izquierda hasta
la esquina inferior derecha, la Ilamada secuencia principal. Las estrellas de la secuencia principal con la
misma temperatura tienen aproximadamente la misma luminosidad y, por lo tanto, también el mismo
radio. Esta correlacidon debe ser explicada por cualquier teoria de astrofisica estelar.

Aparte de la secuencia principal, hay otras dos poblaciones de estrellas. Por encima de la secuencia
principal, estan las estrellas gigantes y supergigantes: son mas luminosas para la misma temperatura que
las estrellas de la secuencia principal, por lo tanto, su radio debe ser mas grande. Mucho mas abajo que
las estrellas de la secuencia principal (10 magnitudes mas débiles) y con un color espectral
aproximadamente blanco, estan las llamadas estrellas enanas blancas.

Existen varias variaciones del diagrama de Hertzsprung-Russell original. Por ejemplo, el indice de color
puede reemplazar la temperatura o la magnitud aparente puede usarse como medida de la luminosidad,
si se discuten solo estrellas del mismo cimulo. Note que cuando se usa la temperatura en el eje horizontal
el orden ascendente en temperatura esta invertido
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Figura 5. Diagrama Hertzsprung-Russell



