LOS INICIOS Y LA EVOLUCION
DE LA ASTROFISICA!

John E. Beckman Abramson
Instituto Astrofisico de Canarias

RESUMEN

En esta conferencia he pretendido ilustrar los primeros pasos de la astrofi-
sica moderna, y para ello, he partido de dos ejemplos: el primero esta basado en
la investigacion de la naturaleza y evolucién de las estrellas, y el segundo en la
naturaleza de las galaxias. Empiezo explicando cémo, antes de que acabara el
siglo XIX, los investigadores no habian encontrado las respuestas a dos pregun-
tas basicas sobre las estrellas: la fuente de su energia y la historia de su evolu-
cién. Describo como Hertzsprung y Russell, en la primera década del siglo XX,
utilizando los laboriosos trabajos de clasificacion de sus antecesores, establecie-
ron la relacién principal entre la masa de una estrella y su temperatura, que ha
formado la base de nuestro entendimiento de la evolucién estelar. Relaciono el
diagrama Herzsprung-Russell, que sigue siendo una herramienta vital para
entender y representar la evolucién estelar, con nuestros conocimientos moder-
nos de la produccién de energia nuclear dentro de una estrella, explicando la
secuencia de evolucion entre las enanas y las gigantes.

1 Agradezco a Terry Mahoney, investigador del Instituto de Astrofisica de Canarias, y a Peter
Hingley, de la Biblioteca de la Royal Astronomical Society de Londres, por su ayuda para encontrar la
bibliografia relevante a la preparacion de este articulo.
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A continuacién, como segundo ejemplo, hago hincapié en el cldsico debate
entre Shapley y Curtis en el afio 1920 sobre si las "nebulosas espirales” son obje-
tos dentro de nuestra galaxia u otras galaxias (universos-isla). Explico como
Shapley habia conseguido una nueva y mejor estimacion del tamafio de la Via
Léactea, cuyo tamafo resulté ser tres veces mayor que los valores obtenidos ante-
riormente; ésto le dio pie a pensar que las nebulosas espirales se encontraban
dentro de la Via Lactea. Curtis, sin embargo, usé la similitud morfoldgica entre
lo que se sabia de la Via Lactea y de las nebulosas espirales para postular que
éstas eran otras galaxias como la nuestra. Describo los aciertos y los errores de
ambos protagonistas en el debate y cuento como el desacuerdo se resolvié cuan-
do Hubble consiguié medir las distancias a las nebulosas. La metodologia y el
ingenio de la astrofisica explicados en el articulo no difieren en principio de los
de la astrofisica actual, a pesar del mayor alcance de nuestra técnica y de nues-
tros modelos tedricos.

1. LAASTRONOMIA Y LA ASTROFISICA

La astronomfia es la mds antigua de las ciencias fisicas. La curiosidad del
hombre por conocer y entender las estrellas es un resultado natural de la accesi-
bilidad de ellas a la vista directa. No pretendo ni siquiera dar un resumen brevi-
simo de la historia de la astronomia, pero la inspiracion de los fendmenos astro-
ndémicos ha sido clave en el desarrollo de nuestros sistemas conceptuales del uni-
verso. Expongo solamente dos ejemplos, muy conocidos, para justificar esta
afirmacion. El descubrimiento por Galileo, con los primeros telescopios fabrica-
dos por €1, de las montaiias de la Luna, de las manchas solares y de los satélites
de Jupiter, abri6 el camino a la idea de que la parte de universo fuera de la Tierra
comparte sus imperfecciones, y su naturaleza, y como tal tiene que describirse
por leyes universales que son vigentes tanto en la Tierra misma como en el espa-
cio externo. La demostracion por Newton que la misma ley de gravedad que des-
cribe la caida de una piedra (0 una manzana) en la Tierra es capaz de describir
de forma precisa los movimientos de los cuerpos celestiales, por ejemplo los pla-
netas, abri6 el camino a la idea de modelos tedricos universales que sirven para
describir, y en un sentido explicar, el comportamiento de la materia de una forma
independiente de su sitio, y de su época. Los dos ejemplos conjuntos demuestran
la necesidad de la interaccién del experimento (o en el caso de la astronomia de
la observacién) con la teoria que forma la base del método cientifico.

Sin embargo, la astrofisica, propiamente dicha, tardé en establecerse, y su
desarrollo moderno se atras6 con respecto al de la fisica en general, de tal forma
que se vefa durante la primera parte del siglo XX como la cenicienta de las cien-
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cias fisicas. Solamente después de la Segunda Guerra Mundial la astrofisica
pudo compartir, y en cierta medida rebasar, el ritmo de progreso rdpido de la
ciencia en general y de la fisica en particular. Desde los aflos sesenta estamos en
la época de oro de la astrofisica, época que no serd facil que se repita, pero que
todavia no ha llegado a su conclusién. En contraste con la fisica en general, el
progreso en la astrofisica se ha basado mds en los descubrimiento de los obser-
vadores que en la inspiracion de los tedricos, y han sido los saltos cualitativos en
la técnica los que han dado lugar a las posibilidades recientes de progreso verti-
ginoso, y a veces inesperado.

Aqui voy a hablar de dos temas para explicar algo de este progreso en sus
origenes a principios de este siglo: Qué es una estrella y qué es una galaxia. El
objetivo es entender cémo los astrénomos discutieron sobre estos dos temas, lo
que nos permitird tener una vision particular, pero con aplicacién general, de
como una comunidad de cientificos adquiere sus conocimientos.

2. LA NATURALEZA DE LAS ESTRELLAS

Cuando pongo la cuestién de la naturaleza de una estrella, seria més preci-
so preguntar ";como funciona una estrella?". Durante el siglo XIX se habia
hecho mucho progreso observacional sobre algunas propiedades basicas de las
estrellas. Las distancias de las m4s cercanas se habian estimado utilizando el
mismo método, el paralaje, que se usa por los cartdgrafos en estimar distancias
a través de un paisaje. Los 4ngulos eran muy pequefios, bastante menores que un
segundo de arco, pero el argumento de que si una estrella cercana se ve con un
desplazamiento en el cielo de (digamos) la diezmilésima parte de un radian,
observado contra el fondo de estrellas lejanas, entre (digamos) junio y enero su
distancia de nosotros es diez mil veces el didmetro de la érbita de la Tierra era
bien entendido y utilizado para medir estas distancias. Con el conocimiento de
la distancia se puede estimar la masa de una estrella que se encuentra en un sis-
tema binario: en 6rbita alrededor de otra estrella. El método es igual que se usa
para obtener la masa de la Tierra conociendo el movimiento de la Luna y la cons-
tante de gravedad, o la masa del Sol conociendo el movimiento en su 6rbita de
cualquier planeta. De hecho los astrénomos del siglo pasado ya sabian que las
estrellas tienen masas comparables a la del Sol e infirieron que las estrellas son
objetos similares al Sol. Sin embargo, era obvio también que no todas las estre-
llas son iguales. Tienen colores diferentes, y unas son més brillantes que otras.
Conociendo las distancias era posible calcular las luminosidades absolutas de
algunas estrellas (Ja luminosidad es simplemente la energia total que se emite en
un segundo. Su potencia se mide en vatios, o en erg/s). Estas luminosidades
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resultaron ser del orden de la del Sol, pero con diferencias entre si de factores de
miles entre la mas luminosa y la menos luminosa. ;Cudl era la naturaleza y el
origen de esas diferencias, y cuédl es, de todas formas, el origen de la energia de
las estrellas?

2.1. Ideas del siglo XIX sobre la energia de las estrellas

Podemos empezar por la cuestién de la energia de las estrellas. El distin-
guido fisico teérico Kelvin, a mediados del siglo XIX, ya habia expuesto el pro-
blema de la energia de las estrellas de una forma muy clara. Se conocfa la masa
del Sol y también su luminosidad que, por la ley de conservacién de energia,
tiene que ser igual a su ritmo de produccién de energia. Kelvin hizo el simple
cdlculo de suponer que la energia del Sol procede de la combustién de un fuel
quimico (us6 carbén como ejemplo) y de considerar que la mitad de la masa del
Sol es de carbén, y la otra mitad de oxigeno. Computé el tiempo que podria
durar este proceso, dada la masa, y la produccién bien conocida de calorias de
un gramo de la mezcla. El célculo le dio una estimacién de la vida del Sol con
potencia actual, suponiendo que su energia se deriva de procesos quimicos. La
respuesta es de junos cinco mil afios!. Este valor era muy dificil de entender
(salvo quizés para algunos fundamentalistas religiosos que crefan en una edad
del universo de aproximadamente 5.000 afios) porque los gedlogos ya habfan
comprobado que la Tierra tiene varios miles de millones de afios (ahora sabemos
que su edad es de 4.5 miles de millones de afos) y por lo tanto el Sol tiene que
tener como minimo esta edad, que estd muy lejos de 5.000 afios. Si no puede ser
de origen quimico, se suponia que la energia del Sol tenia que provenir de un
proceso de colapso lento bajo gravedad: la conversion de la energia potencial en
energia cinética de movimiento interno, y a su vez en radiacién. Los mds refle-
xivos no podian estar del todo satisfechos con esta hip6tesis, porque predice una
disminucién del tamaifio del Sol posiblemente medible en tiempos del orden de
la vida humana. Sin embargo, era la tinica posibilidad de ofrecer una explicacion
a los hechos, antes del entendimiento de la conversién de masa en reposo a ener-
gia mediante procesos nucleares.

La idea de contraccién gravitatoria como la fuente de la energia solar y este-
lar a su vez impuso un modelo para la evolucién de una estrella. Una estrella se
forma de una nube muy grande, y fria, de gas, y durante su vida la masa se con-
trae progresivamente emitiendo energia por radiacién. Hay un teorema, denomi-
nado la "ley del virial" que demuestra que un cuerpo en contraccién bajo grave-
dad convierte precisamente la mitad de su energfa potencial en radiacién, y la
mitad en energia interna, que sirve para aumentar la temperatura. Las leyes de la
radiacién se conocian de forma experimental en el siglo XIX, de tal forma que
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se sabia que un objeto que brilla con luz més azul estd mas caliente que otro
objeto que brilla con luz roja. Las diferencias en las luminosidades y los colores
de las estrellas, entonces, se explican en la base de una historia de evolucién,
dénde una estrella empieza fria, y con baja luminosidad, pero con didmetro muy
grande, y evoluciona a un estado mds y mds caliente, probablemente més bri-
llante, y més pequefa.

Este fue el concepto de la evolucion estelar que subyacia en toda investiga-
cidn seria sobre las estrellas a principios del siglo XX, cuando los grandes pro-
yectos de clasificacién estelar empezaron a realizarse, sobre todo en los Estados
Unidos. Las clasificaciones se basaban en los colores de las estrellas, pero ade-
més se usaban los espectros para aumentar la informacién. En esta exposicién
no tengo el tiempo para describir en detalle los principios de espectroscopia apli-
cada a las estrellas. Daré algunos de los detalles mas relevantes a la historia de
la clasificaci6n espectral y de la astrofisica en general. El espectro de una estre-
1la consiste en una franja de luz dispersa en los colores del arco iris, cruzada por
las lineas caracterfsticas de los 4tomos e iones de los elementos quimicos que se
encuentren en la estrella. Estas son las famosas lineas de Fraunhofer (que deben
su nombre a su descubridor, un aleman, en el siglo pasado), que aparecen como
mas 0 menos oscuras, y mis o menos anchas, segin las condiciones fisicas en la
atmosfera de la estrella. La intensidad de una linea depende, en general, de la
cantidad (la “abundancia”) del elemento que la produce, y de la temperatura y
presién en la atmoésfera de la estrella. Bien interpretadas estas lineas nos permi-
ten explorar las condiciones en las atmosferas de los diferentes tipos de estrellas,
y son herramientas necesarias para su clasificacion.

2.2. La clasificacion de las estrellas

Al principio del siglo el gran esfuerzo para clasificar las estrellas se basé en
el Observatorio de Harvard, donde el Profesor E. Pickering, ayudado por un
grupo de asistentes se dedic6 (de hecho eran todas mujeres, o sea, asistentas) a
catalogar y clasificar centenares de miles de ellas. Las dos investigadoras mds
brillantes del grupo eran la Srta. A. Cannon y la Srta. A. Maury, quiénes hicie-
ron la gran parte del trabajo. La clasificacién consistié en medir la luminosidad
aparente de la estrella (basicamente el ndmero de vatios por unidad de drea que
llega a la Tierra de ella, normalmente citada en unidades de magnitud estelar),
su color (al principio eso era literalmente si tenia una apariencia roja, amarilla,
azul, etc., y después se convirtié en una estimacién de las intensidades relativas
en dos bandas de diferentes longitudes de onda) y la apariencia de su espectro.
El tema de la clasificacion estelar es grande por lo que no entraré en detalles. En
general, se hizo evidente que las estrellas azules, y calientes, solian mostrar cier-
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tas lineas espectrales caracteristicas de los d4tomos mads ionizados, y las estrellas
mds rojas y mds frias mostraban lineas de baja ionizacién y de 4tomos neutros,
e incluso de moléculas. Un rasgo interesante, detectando por la sefiorita Maury
fue una divisién dentro de las estrellas rojas, entre estrellas con lineas anchas, es
decir, que ocupan més longitud de onda en el espectro, y estrellas con lineas muy
finas.

Como resultado de la clasificacién se podia ver el nimero relativo de cada
tipo de estrellas: si habia mds azules, menos rojas, y en precisamente qué pro-
porciones se encontraban. Aparentemente el mimero maximo de estrellas se
encontré en las amarillas, las de temperatura intermedia, con menos azules y
menos rojas. Otra correlacioén que se podia hacer fue ver si habia alguna relacién
entre el color de una estrella y su distancia de nosotros. Un astrénomo danés,
Ejnar Hertzsprung, trabajando en Alemania durante la primera década de este
siglo noté que la gran mayoria de las estrellas de la clasificacion de la sefiorita
Maury con lineas finas se encuentran a grandes distancias de nosotros. El usé
dos criterios para estimar la distancia. La primera fue que una estrella debe estar
lejos si su paralaje (cuya estimacion se explica arriba) es demasiado pequefio
como para medirla. La segunda es que su movimiento en dngulo contra las estre-
llas muy lejanas tampoco se puede medir por demasiado pequefio. Usando estos
criterios (ambos son capaces de cuantificarse para medir distancias, pero lo
Unico que necesitaba Hertzsprung en primer lugar fue poder decir si una estrella
estaba a distancia grande o pequefia) Hertzprung averigué que las estrellas de
lineas finas eran mucho mas luminosas que las de lineas anchas, porque parecen
igualmente brillantes en el cielo, pero las de lineas finas estdn més lejos. Este
paso fue el primero, y un paso critico, para el entendimiento de la evolucién de
las estrellas y de la naturaleza de su fuente de energia.

2.3. El diagrama Hertzsprung-Russell

Hertzsprung, y al mismo tiempo y de forma independiente Henry Norris
Russell de Harvard, usando como pista el hecho que existen dos tipos distintos
de estrellas rojas con luminosidades bien diferentes (por factores de miles en
luminosidad) decidieron estudiar la distribucién de todos los tipos de estrellas en
funcidn de su luminosidad y su color. De estos estudios surgid, entre 1907 y 1910
el diagrama Hertzsprung-Russell, que es la herramienta fundamental del astrofi-
sico estelar. Este diagrama es simplemente la grifica que representa la luminosi-
dad de una estrella, en el eje y, contra su color, en el eje x. La luminosidad se
mide, por tradicién, en unidades de magnitud estelar y también por tradicién las
estrellas mas brillantes tienen valores numéricamente mas pequefias de la mag-
nitud, pero estos detalles son para poder entender mejor una representacién del
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diagrama, y no son fundamentales. El color se determina tomando la razén entre
la luminosidad de la estrella en una banda estdndar (B) en el azul, y otra banda
(V) en el amarillo. Cudnto més caliente estd la estrella mds grande es esta razoén,
y la estrella se llama "maés azul". Esta medida también se cuantifica, midiendo las
dos intensidades en términos de magnitudes estelares, que son unidades logarit-
micas, con lo cual la razén se mide por la diferencia de la magnitud en B y la
magnitud en V, que se refiere, de forma corta, como B-V. Para determinar la posi-
cién de una estrella en el diagrama Hertzsprug-Russell, se mide su magnitud apa-
rente, V, y después de medir su distancia y se la convierte en una magnitud abso-
luta, V, que es la luminosidad de la estrella en la banda V en vatios, convertida
en unidades de magnitud. Este proceso se repite en la banda B. Se calcula la dife-
rencia: B-V, y se dibuja frente a V en un diagrama. Si se trata de un ctimulo de
estrellas estas observaciones y cdlculos se repiten para todas las estrellas del
cimulo, y asf se obtiene el diagrama Hertzsprung-Russell del cimulo.

{Qué se puede aprender de un diagrama Hertzsprung-Russell (conocido
como diagrama H-R)?. El resultado mas llamativo, obtenido por los propios
Hertzsprung y Russell, es que la gran mayoria de las estrellas se encuentran
cerca de una linea bien definida en el diagrama y para nada dispersas por todas
las partes del mismo. Esta relacion casi tnica entre la luminosidad de una estre-
lla y su color (que a su vez se suele convertir en temperatura, dado que un valor
de B-V corresponde casi perfectamente a una temperatura definida), debe signi-
ficar algo muy importante para el conjunto de las estrellas. Al principio se pen-
saba que esta linea (la cual se refiere a la secuencia principal) tiene que ver con
las historias evolutivas de las estrellas. una estrella quizas nace roja y poco lumi-
nosa, y sigue decreciendo en tamafio pero aumentando en temperatura y en bri-
llo durante su vida, y asf sigue un camino en el diagrama HR que es la secuen-
cia principal. Puesto que las estrellas pasan la gran parte de sus vidas en la
secuencia principal, cuando examinamos un cimulo de ellas encontramos a la
gran mayorfa de sus miembros dentro de esas linea en el diagrama HR. Esta fue
una de las ideas corrientes durante las primeras dos décadas del siglo. Sin embar-
go una observacion importante dio al traste con esta idea, y fue precisamente la
existencia de los dos tipos de estrellas con el mismo color pero con diferentes
luminosidades encontradas por Hertzsprung. Se podian estimar las masas de
algunos ejemplos de ambos tipos, utilizando el método de las 6rbitas de compa-
fieras binarias, que resultan ser esencialmente iguales. Si hay dos estrellas con la
misma temperatura (y 16gicamente del mismo color) y la misma masa pero una
es mucho mas luminosa que Ia otra, esto implica que la mas luminosa tiene que
tener un drea de superficie mucho mas grande, es decir, un volumen mucho mas
grande; tiene que ser mucho menos densa que su compaiiera. A estas estrellas las
llamaron "gigantes rojas”, y a las menos luminosas "enanas rojas", términos que
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persisten en el uso cotidiano en la astrofisica de nuestros dias. Por su luminosi-
dad y su temperatura y las leyes universales de la radiacién se podia calcular que
el tamafio de una enana roja es algo menor que el del Sol, mientras que el dia-
metro de una gigante roja puede llegar a ser cien veces mayor que el didmetro
solar. En términos familiares si el Sol fuera una gigante roja llegaria hasta la
6rbita de la Tierra (en estas circunstancias evidentemente no existiria nuestro
planeta).

En el diagrama HR de un ciimulo tipico de estrellas, se ven bastantes estre-
llas fuera de la secuencia principal, en una zona bien determinada, con lumino-
sidades més altas que las de la secuencia principal misma. Esta zona se llama "la
rama gigante” (seria mas apropiada llamarla la rama de las gigantes). Si la
secuencia principal es un camino evolutivo de una estrella tipica, ;qué hacen
algunas estrellas en la rama gigante, y como difieren de las demds? Una res-
puesta completa a esta pregunta no surgio hasta los afios cincuenta cuando las
ideas de la evolucién estelar se afianzaron. De lo que si se dio cuenta en segui-
da después del establecimiento del diagrama HR es que cualquier teoria de la
evolucién estelar tiene que explicar su forma, y la distribucién de los nimeros
relativos de las estrellas en ella. Este articulo no es una novela de detectives por
lo que pasaré seguidamente a desvelarles la solucién del misterio.

2.4. Las ideas actuales sobre la energia de las estrellas y su evoluciéon

En primer lugar se sabe que la fuente de energia de las estrellas en general
tiene que ser reacciones nucleares, y en concreto la fusién de los elementos lige-
ros a elementos mas pesados con la consiguiente liberacién de energia, segiin la
expresién de Einstein: E= mc?, donde E es la energia liberada por la conversién
de una masam, y c es la velocidad de la luz. La reaccién predominante es la con-
version de hidrégeno en helio, por la gran abundancia de hidrégeno en primer
lugar, y por la relativamente alta fraccién de la masa inicial que convierte en
energia en esta reaccion. La secuencia principal es la relacién entre la tempera-
tura de una estrella y su luminosidad absoluta, que es la energia por unidad de
tiempo producida por las reacciones de fusién en su interior, y que se escapa por
su atmoésfera para que se observe por nosotros. La luminosidad de la estrella: el
ritmo de produccién de energia en su interior, es una funcién de su temperatura
central, que a su vez depende de la masa total de la estrella. Estrellas con dife-
rentes masas tendran diferentes luminosidades, y la ley que relaciona la una con
la otra se determina basicamente a partir de la fisica de la reaccién nuclear que
transforma el hidrégeno en helio, y de las propiedades de la materia de una estre-
1la —materia normal a la alta temperatura— en su transferencia de la radiacién pro-
ducida en el centro de la estrella a su exterior. Parece complicado, pero se puede
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resumir diciendo que una vez que se conoce la masa de una estrella, y se sabe
que su energia se produce por la fusién de hidrégeno para formar helio, se puede
calcular su luminosidad. También se puede calcular la temperatura en su super-
ficie, es decir, su color. Hay una relacién casi Unica entre la una y la otra y esta
relacién es la secuencia principal. La razén de por qué la gran mayoria de las
estrellas se encuentran en la secuencia principal es porque pasan la gran parte de
sus vidas quemando hidrégeno, y en esta configuracion estdn estables, sin cam-
bios importantes de color o luminosidad. Cada punto en la secuencia principal
corresponde a una estrella de una masa diferente, y por tanto las estrellas no evo-
lucionan a lo largo de la secuencia.

Una estrella nueva, antes de equilibrarse, se encuentra mas grande pero mas
fria que su punto final en la secuencia principal. Se observaria hacia la parte
superior a la derecha del diagrama HR, en la parte dénde las estrellas son mds
brillantes (porque en este caso son mucho mds grandes) pero son mas rojas, por-
que estdn més frias. Sin embargo una estrella de este tipo, una estrella en vias de
formarse, tarda poquisimo tiempo en contraerse y llegar a la secuencia principal,
con lo cual la probabilidad de encontrar estrellas en esta fase es muy reducida.
Esta es una de las razones por las que el estudio de la formacion de las estrellas
es tan dificil. Hoy en dia hay métodos para buscar y observar las "proto-estre-
llas", las estrellas en formacidn que todavia brillan por su conversién de energia
gravitatoria en radiacién y cuyos centros todavia no han alcanzado la tempera-
tura suficientemente alta para encender su fuel nuclear, pero ésta es otra fasci-
nante historia.

La existencia de la rama gigante también tiene su explicacién natural con
nuestros conocimientos modernos de la fisica. Hacia el final de su estancia en la
secuencia principal, que para una estrella como el sol durard unos diez mil
millones de aiios, (asi estd ahora a mitad de camino) pero para una estrella con
mds masa durard menos, y para las estrellas muy masivas dura poco: unos millo-
nes de afios, que en términos astrondmicos son pocos, la estrella habrd quemado
todo el hidrégeno en su centro, convirtiéndolo en helio. La produccién de ener-
gfa en su centro flaquea. La gravedad de la estrella empieza a superar la presién
interna, que proviene de la energia de la radiacion. El resultado es un colapso de
la estrella hacia su centro. Con una estrella como el Sol, este colapso no es muy
dramadtico, pero en términos astrondmicos ocurre con cierta rapidez, en unos
pocos miles de afos. La temperatura en el centro sube rdpidamente, nutrida por
la conversion de energia potencial en energfa cinética dentro de la estrella.
Cuando ésta llega a una temperatura de unos doscientos millones de grados cen-
tigrados empieza una nueva reaccion nuclear: la conversion del helio en carbo-
no. La ignicién de esta reaccion ocurre rapidamente, y un pulso de energia pasa
desde el centro de la estrella hacia fuera. Al llegar a la atmésfera de la estrella,
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su efecto es de inflarla rapidamente como un globo, hasta cien o incluso mil
veces su didmetro original. Este proceso convierte a la estrella enana en una
estrella gigante. La energfa que se emite por la atmésfera de una estrella depen-
de de dos parametros fisicos: su temperatura y su drea superficial. Si la estrella
se ha inflado hasta cien veces su didmetro original, su drea crece por un factor
diez mil. Sin embargo, la produccion de energia en su centro, bajo las nuevas cir-
cunstancias no sera diez mil veces més que antes. Es, normalmente, entre diez y
cien veces mas. La estrella es més luminosa que antes, pero no tanto como para
compensar su inmenso crecimiento de drea. Para acomodarse a esta situacion la
temperatura superficial de la estrella decrece, quizds por un factor dos o tres, que
es lo necesario. Asi se vuelve mads roja, y por esa razén la mayoria de las estre-
llas que salen de la secuencia principal después de terminar con el hidrégeno en
sus centros, llegan a ser muy grandes y mds rojas. Son las gigantes rojas, que se
encontraron por la Sefiorita Maury, y de las cuales Hertzsprung se dio cuenta de
su alta luminosidad. Las gigantes rojas son las estrellas que estdn en la fase esta-
ble de quemar su helio, de forma similar que las de la secuencia principal estan
en la fase estable de quemar su hidrégeno. La astrofisica estelar moderna es la
historia de la interaccién de la observacién astrondmica, que nos dice c6mo son
las estrellas en términos de sus pardmetros macroscopicos: sus masas, sus tem-
peraturas, sus luminosidades, y mds recientemente su composiciones elementa-
les, y la fisica microscdpica que hace el paso explicativo de ello en términos de
las propiedades nucleares de los elementos, determinadas en el laboratorio, y en
los aceleradores de particulas.

3. LA NATURALEZA DE LAS GALAXIAS

Pasaré ahora a abordar otro capitulo fundamental en la historia de la astro-
fisica, que es la evolucién de nuestro entendimiento de lo que es una galaxia. Ya
en el siglo XVIII el astronomo germano britdnico William Herschel, el descu-
bridor del planeta Urano, habia observado con sus nuevos y potentes telescopios
unos objetos que se asemejaban a parches de luz en el cielo que no eran ni pla-
netas, ni estrellas, ni cometas, ni meteoritos. Compartian el movimiento comin
de las estrellas, es decir, se vefan girar alrededor del polo en un periodo casi diur-
no de 23 horas y 56 minutos. No funcionaban como los planetas que cambian
paulatinamente sus posiciones frente a las estrellas. Herschel infirié que estos
objetos tenfan que estar lejos de la Tierra.

Mas tarde, tras sus pacientes observaciones sobre la Via Lactea, postuld que
el Sol se encuentra cerca del borde de un sistema inmenso de estrellas: la Via
Lictea misma, que nombré "la galaxia”, y cuya distribucién en el espacio
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Herschel dedujo que era semejante a un elipsoide muy achatado, algo similar a
un huevo frito con una parte central en forma esferoide, y una parte periférica
mas plana: la yema y la clara del huevo respectivamente. Ofrecid la hipétesis de
que algunos de los parches de luz, de formas similares a la de la Via Lactea,
podrian ser otras galaxias, fuera de la misma, y por lo tanto muy alejadas de
nosotros. Era una hipétesis un tanto atrevida y nadie en la época de Herschel
sabia medir las distancias a estos objetos. Ademés los parches de luz descubier-
tos por Hershel (a los que llamé nebulae, del latin, es decir, nebulosas) consisti-
an en una buena mezcla de distintos objetos, algunos muy cerca y mds peque-
fios, algunos muy lejos y mas grandes, que incluyen los objetos que ahora cono-
cemos como las galaxias, pero también incluyen objetos de tipos muy diferen-
tes. Durante el siglo XIX y hasta hace treinta afios en el actual, se seguia hablan-
do de nebulosas, a menudo sin distinguir entre sus distintas naturalezas. Era una
descripcién puramente morfolégica y no fisica.

3.1. El debate Curtis-Shapley

En 1920 tuvo lugar un debate en la Academia de las Ciencias de Nueva York
acerca de la naturaleza de las galaxias, que resulté ser un momento clave en la
historia de la astronomfia. Los protagonistas fueron el Dr. Herber Curtis y el Dr.
Harlow Shapley, dos de los astrofisicos mds distinguidos de su época. Explicaré
los detalles de este debate porque ilustran algunos de los elementos mds impor-
tantes del razonamiento fisico aplicado al universo, y porque las secuelas impli-
caron la modificacién de los esquemas conceptuales de la relacién del hombre
con su entorno. Shapley sostuvo la hipétesis de que las "nebulosas espirales” se
encuentran dentro de nuestra galaxia, mientras que Curtis opinaba que se
encuentran fuera, y que son andlogas a la Via Lactea misma. La historia ha dado
la razén a Curtis: hoy sabemos perfectamente que cada “nebulosa espiral” es en
realidad una galaxia con sus centenares de miles de millones de estrellas como
el Sol. Las galaxias, como la Via Lictea, son, en los términos que utilizaron los
astrénomos de los aflos veinte, “universos islas”, pensando que la Via Lactea es
nuestro “universo isla”. Aparte del sentido paradéjico del término a nuestro oido,
la expresién “universo isla” ahora suena rara por anticuada.

(En qué términos se debatid la naturaleza de las galaxias en el afio 19207
Basicamente se trat6 de distancias y escalas de distancia. Medir distancias ha
sido siempre, y sigue siendo fundamental en la astrofisica, por razones obvias.
En el laboratorio no solemos tener problemas de medir pardmetros, salvo los de
mejorar constantemente su precision. En la astrofisica, al contrario, que es “la
fisica a distancia” no se puede medir ningilin parametro correctamente antes de
establecer la distancia del fenémeno bajo examen. Shapley y Curtis chocaron
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sobre el tamafio de nuestra galaxia, y sobre las distancias de las otras. Shapley
dijo que nuestra galaxia (para distinguirla la escribiré como “la Galaxia”) tenia
un didmetro de unos cien mil afios luz, més de tres veces su tamafio segun las
estimaciones anteriores. Opiné que las nebulosas espirales no podian encontrar-
se a distancias mayores que esto, es decir, que se sitian dentro de la Galaxia.
Curtis, por lo contrario tomé la postura mds tradicional del tamafio de la Galaxia,
como mucho de treinta mil afos luz en didmetro, que implicé que las nebulosas
espirales facilmente podian encontrarse fuera, y en consecuencia su idea de que
las nebulosas espirales eran otras galaxias como la nuestra podia ser vélida, sin
tener que suponerlas como super lejos ni super grandes. Uno de los argumentos
mads convincente de Shapley fue que hay una ausencia notable de las nebulosas
espirales cerca del plano de la Via Lictea. Si ellas estdn fuera de la Galaxia,
(coémo “saben” arreglar sus posiciones en el cielo como para evitar el plano de
la Galaxia? La unica respuesta debe ser que son objetos dentro de la Galaxia,
cuya distribucién en el espacio se determina por las propiedades de la Galaxia
misma. En lo referente a esta propiedad dichos objetos son comparables con los
ctiimulos globulares de estrellas que el propio Shapley habia utilizado para medir
el tamafio de 1a Galaxia. Estos ctimulos también evitan el plano galictico, encon-
trandose preferentemente en altas latitudes galacticas. Nadie pensaba que se
encuentran fuera de la Galaxia, y por analogia, nadie debe pensar que las nebu-
losas espirales se encuentran fuera.

El debate mismo no era muy dramético. Ninguno de los protagonistas par-
ticipé con afan de conflicto personal, y seguian siendo buenos colegas después
del choque de opiniones. Curtis era, por naturaleza, algo més elocuente en la
polémica que Shapley, y muchos de los asistentes salieron con la idea de que él
habia “ganado” el debate, pero en la ciencia un debate no se decide por razones
de imagen o impresién. Shapley, por su parte, pensé que habia hecho justicia a
su propio punto de vista, y que los hechos hablarian en favor del mismo.

3.2. El diametro de la Galaxia

Resulta que ambos protagonistas en el debate tenian la razén parcial, o
mejor dicho, ambos tenfan errores basicos en sus suposiciones. Los errores eran
diferentes, pero ambos tenfan que ver con el polvo interestelar. Shapley habia
estimado bien el tamafio de la Galaxia, y su valor est4 en bastante acuerdo con
el valor moderno. El didmetro de la Galaxia, por lo menos de su componente
estelar, es de unos cien mil afios luz. Sobre este punto Curtis, y la mayoria de los
astronomos del afio veinte, usaban valores incorrectos. La nueva medida de
Shapley se basaba en las distancias a los cimulos globulares. En un ciimulo glo-
bular, que consiste en numerosas estrellas (entre cien mil y un millén), de todos
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los tipos, se encuentran ciertas estrellas variables, las RR Lyraes, cuyo perfodo
regular de variacién en luminosidad es una medida directa de su luminosidad
promedia. Es muy facil medir el periodo de una estrella con variabilidad peri6-
dica. Con un fotémetro y un telescopio pequeiio, se puede estimar un periodo de,
por ejemplo, unas horas, obteniendo datos unas pocas noches. Ademéas no impor-
ta si las medidas son de muy buena precision. El periodo es facil de medir, aiun
de una estrella muy lejana, y muy débil para nosotros. Si consigo medir el
periodo, puedo usar una grafica que me da, en seguida, la luminosidad de las
estrellas, en vatios. Habia que calibrar esta gréfica con estrellas variables muy
cercanas cuyas distancias se pueden medir directamente, en primer lugar, pero
en el caso de las RR Lyraes, que son brillantes, esto ya estaba hecho antes que
el trabajo de Shapley.

El principio de medir distancias es sencillo, aunque la préctica puede ser
muy “rollosa”. Si tengo una bombilla de 100 vatios y la sitio a unos kilémetros
de mi, con un instrumento que es capaz de apuntarse a la bombilla y medir cuén-
tos vatios por metro cuadrado llegan a mi proviniendo de la bombilla, puedo
medir la distancia de la bombilla. Este método se.llama el método de las *“velas
estandar”. Es lo mismo con una estrella, como una RR Lyrae, cuya luminosidad
se sabe de antemano, o se mide. Con el instrumento y el telescopio para apun-
tarlo, puedo medir los vatios por metro cuadrado que llegan a la Tierra, y asf
medir la distancia. Con este método fotométrico Shapley midié las distancias a
unos centenares de cimulos globulares y suponiendo que ellos se distribuyen
con simetria alrededor del centro de la Galaxia, pudo estimar bien la distancia al
centro y con menos precision el tamaiio total del sistema. Surgen las preguntas
(cémo estimé Shapley el tamafio de la Galaxia mejor que los observadores ante-
riores, con sus métodos distintos, y por qué la diferencia fue tan importante, de
un factor de més de tres?

3.3. El polvo interestelar y sus efectos

La respuesta se encuentra en los efectos del polvo interestelar. Los métodos
utilizados anteriormente habian utilizado una serie de velas estdndar cerca del
plano de la Galaxia, y el polvo interestelar en la Galaxia se encuentra muy com-
primido en una capa cercana al plano central. Seguramente han visto ustedes
fotos de galaxias vistas de canto; se parecen a huevos fritos, pero con una linea
negra algo parcheada, dibujada a través del humo en su plano central. Estas line-
as se deben al polvo interestelar, que se compone de granos de elementos como
carbono y silicio, hielo (oxigeno e hidrégeno), es decir, los productos de las
cadenas de fusién nuclear en las estrellas, que se echan en el espacio intereste-
lar en la forma de vientos estelares proviniendo de las estrellas mads masivas y
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brillantes. Este polvo, y el gas interestelar en el cual flota, son atraidos hacia el
plano central de una galaxia por la simetria del campo de gravedad.

Para entender el tipo de confusién que puede surgir si no nos damos cuen-
ta de la presencia del polvo, podemos pensar en un experimento, en la Tierra,
con unas bombillas eléctricas. No sabemos la luminosidad de un cierto tipo de
bombillas, pero sabemos que todas son iguales (tienen la misma temperatura
que se puede medir por su color sin saber su luminosidad). Se encuentran dis-
persas en su paisaje. Hemos podido medir la distancia a una, la mds cercana,
por triangulacién. Tenemos un fotémetro, y lo apuntamos a la bombilla para
medir los vatios por metro cuadrado que nos llega de ella; asi conoceremos su
luminosidad en vatios, y con poco mas esfuerzo podremos medir todas las dis-
tancias de las bombillas similares. Pero justo antes de hacer la medida, que se
hace durante la noche para evitar los efectos poderosos de la luz del dia, una
neblina se interpone entre nosotros y la bombilla. Nuestra medida daria un valor
demasiado bajo de la intensidad que nos llega, y nuestra estimacion de la lumi-
nosidad de la bombilla seria demasiado baja. Como consecuencia, observando
las otras bombillas cuando no hay neblina obtenemos unas distancias demasia-
do cortas hacia todas ellas, porque las medidas incluyen una medida demasia-
do baja de sus luminosidades. Este es precisamente el tipo de efecto que habfa
causado la subestimacion del tamafio de la Galaxia en la época anterior de las
medidas de Shapley. Un ejemplo cldsico de esta subestimacion fue el “univer-
so de Kapteyn” resultado de unas observaciones muy completas de la distribu-
cién de los tipos de estrellas méas brillantes en la Galaxia por el astrénomo
holandés, muy distinguido y un observador cuidadosisimo, Jacobus Kapteyn en
la primera década del siglo veinte. Kapteyn sac6 la conclusién de que *“el uni-
verso” esta centrado cerca del Sol, con un radio de unos diez mil afios luz. Este
“universo” es, como ahora sabemos, la Galaxia, y la escala tan pequefia es el
resultado de no saber nada de la presencia del polvo interestelar. Hoy sabemos
que nos encontramos hacia las afueras del disco estelar de la Galaxia. En la
direccién contraria al centro no hay muchas estrellas brillantes a distancias mas
grandes que unos diez o doce mil afios de luz. En la direccidon hacia el centro,
sf 1a Galaxia se extiende mucho més lejos, pero el polvo interestelar corta, sobre
todo la luz azul que proviene de las estrellas mas brillantes, y no nos deja ver-
las mucho més lejos que unos diez o doce mil afios de luz. El efecto es la apa-
riencia de un disco de estrellas con el Sol en el centro, y con este radio. Aunque
no todas las observaciones sufrieron tanto con este problema, dado que el Sol
estd situado muy cerca del plano de simetria de la Galaxia, la mayoria de las
estimaciones de distancia se afectan algo, que explica la idea extendida entre
los astr6nomos de una Galaxia bastante mds pequefia que su tamafio real, cono-
cido hoy.
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Shapley tuvo la suerte que los cimulos globulares no se distribuyen en un
disco alrededor del centro de la Galaxia, sino tienen una distribucién casi esfe-
roidal, y la mayoria de ellos no estdn cerca del plano. El polvo, afecta entonces
muy poco las estimaciones de las luminosidades de sus estrellas, con lo cual la
escala de la Galaxia propuesta por Shapley es esencialmente la escala inferida
por una variedad de métodos corrientes, que concuerdan en dar la distancia del
centro de la Galaxia como unos veinticinco mil afios luz del Sol. Las medidas de
Shapley se pueden comparar con medidas de la luminosidad de una bombilla en
la cumbre de una montafia, vista desde abajo, cuando hay algo de niebla a ras del
suelo, que afectaria mucho una medida hacia una bombilla a la misma altura que
el observador. La estimacion hacia la montaiia saldrfa virtualmente perfecta, y la
otra muy mermada.

De todas forma se puede decir que Shapley si tuvo suerte, porque él no sabia
por qué sus medidas eran tanto mds grandes que lo de sus antecesores. Podia
haber sospechado los efectos del polvo, pero no utilizé esta idea explicitamente
en sus publicaciones (ni le hacia falta, en realidad, porque sus propias medidas
eran consistentes y la responsabilidad por las medidas de los demé4s no le tocé
directamente).

Curtis, al otro lado, utilizé bien un argumento basado en la presencia del
polvo en la Galaxia. Recordemos que Shapley habia acertado que las nebulosas
espirales tenian que pertenecer a nuestra Galaxia, porque su ausencia cerca del
plano de Galaxia implica que deben tener un vinculo fisico con ella. A eso Curtis
le respondié que si las nebulosas espirales son galaxias, las lineas negras en las
que se nos presentan a un lado puede facilmente estar debidas a concentraciones
de polvo en sus planos. Por analogia, si nuestra galaxia tuviera una capa de polvo
interestelar absorbente, su efecto serfa absorber la luz que proviniera de las
nebulosas detrds de la Galaxia y cerca de su plano. El efecto serfa provocar una
parte del cielo, la parte cerca del plano gal4ctico, aparentemente limpia de nebu-
losas espirales. As{ el efecto del polvo interestelar en la Galaxia podria explicar
la ausencia de estas nebulosas cerca del plano, si no pertenecen a la Galaxia, sino
son objetos fuera y muy lejos de ella.

3.4. Las distancias a las nebulosas espirales

De todas formas aunque ni Shapley ni Curtis tenian toda la razén, ni toda la
sinrazén, ninguno de los dos podia resolver el problema a la satisfaccién de los
investigadores involucrados en el tema a principio de los afios veinte. La razén
no tenia que ver con sus respectivas habilidades como fisicos, ni como observa-
dores. Ninguno de los dos estaba en condiciones de medir bien las distancias de
las nebulosas espirales, para poder decidir, de una vez, si se encuentran dentro o
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fuera de la Galaxia. Habia una pista, que resulté ser falsa. El holandés, afincado
en los laboratorios de California, Adrian van Maanen, reclamé poder medir las
rotaciones de las nebulosas espirales comparando fotos de ellas entre una época
y otra. Las velocidades de rotacién de ellas se podian medir con relativa facili-
dad usando el efecto Doppler, y si se podfa ver una rotacién en dngulo en el cielo
de las dos medidas se podia saber la distancia del objeto. El mero hecho de poder
medir tales rotaciones (con valores de centésimos de segundo de arco por afio)
hablo de su proximidad, y las medidas de van Maanen sugerian distancias de
unos pocos de miles de afios luz, bastante dentro de los confines de la Galaxia.
La respuesta verdadera vino, sin embargo, de la mano de Edwin Hubble, utili-
zando uno de los telescopios més grandes del mundo de entonces, el de 1 metro
y medio de didmetro en el observatorio de Monte Wilson en California. En 1925
consiguié identificar estrellas individuales en el seno de la nebulosa espiral M31,
la de Andrémeda. Dentro de esas estrellas se encontraron unas estrellas varia-
bles, de un tipo ya conocido como velas estindares en la Galaxia: las Cefeidas.
Medir el periodo de variacion de la luz de una Cefeida te da en seguida su lumi-
nosidad absoluta, y en seguida su distancia. Las Cefeidas en M31 revelaron su
distancia como un millén de afios luz, mucho mds lejos que los confines de la
Galaxia, incluso con la escala grande de Shapley. El método se extendié progre-
sivamente a un grupo creciente de nebulosas espirales, y la comunidad astroné-
mica dejé de poder pensar en ellas como objetos dentro de la Via Lactea. Poco
a poco se dejaron de llamar nebulosas, y hoy todos los astrénomos profesiona-
les se refieren a ellas siempre como galaxias, salvo en referencias histéricas
como ésta. Las medidas de van Maanen resultaron ser incorrectas. Estimar de
forma consistente rotaciones de centésimas de segundo de arco en el cielo en
base a fotos no se considera factible. Van Maanen midié lo que queria medir, no
lo que tenia que haber medido, que es una rotacién indistinguible de cero para
una galaxia a la distancia incluso de la més cercanas. Nadie lo acusa de falsear
sus medidas, solamente de caer en errores sistematicos en una situacion cerca de
los limites de lo posible.

4. CONCLUSION

Ahora he dado respuestas esquematicas a las dos preguntas que han forma-
do las lineas guia de esta exposicién: Cémo funcionan las estrellas y qué son las
galaxias. La astrofisica moderna todavia gasta mucho esfuerzo en buscar las res-
puestas mds precisas a éstas dos preguntas. Con técnicas cada vez mas avanza-
das se han podido afiadir més preguntas fundamentales a la lista. ;Cémo se for-
man las estrellas y las galaxias, cuéles son las duraciones de sus vidas y como se
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mueren? Estamos también luchando con las explicaciones fisicas en las prime-
ras épocas del universo. Las herramientas te6ricas y experimentales a nuestro
alcance son mucho més poderosas que las que tenian Hertzsprung y Russell, o
Curtis y Shapley, en sus épocas. Pero la combinacién de teoria y experimento
(con las condiciones especiales que marca la astrofisica, es decir, todo se tiene
que hacer a distancia) que dio sus frutos en el siglo XIX y a principios de esta
centuria, sigue siendo vélida hoy. Estudiar la historia de ésta, como la de cual-
quier especialidad nos ensefla que nuestros predecesores eran iguales que noso-
tros en ingenio, solamente les faltaban medios técnicos. Podemos, pues, apren-
der mucho de sus errores y de sus aciertos.
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