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        Las incógnitas más esenciales que nos podemos plantear son de dónde venimos, por qué estamos aquí y cuál es nuestro destino. Pero quizás la más inabarcable y enigmática de todas es si estamos solos en el universo. Esta pregunta, que ha cautivado a la humanidad desde que alzamos la vista hacia las estrellas, nos lleva a un viaje extraordinario que comienza con el origen mismo del cosmos. 




        El más colosal acontecimiento de la historia, al que llamamos Big Bang, fue en rigor un proceso de sorprendente simplicidad. Del vacío surgió espontáneamente energía en forma de radiación —luz si se prefiere, aunque esta no sea más que la parte del espectro electromagnético visible al ojo humano—. Inherente a esa fluctuación del vacío, se generaron las dimensiones fundamentales que conocemos como espacio y tiempo. 




        Una minúscula fracción de esa radiación primordial —apenas una parte en cuatro mil millones— se transformó en las primeras partículas elementales: quarks y gluones. Los quarks se agruparon de tres en tres, unidos por los gluones, para formar las partículas que serían el fundamento de toda la materia: los protones y neutrones. Minutos después, los electrones se unieron a esta danza cósmica para formar el átomo más simple y abundante del universo: el hidrógeno. Así nacieron los cimientos de todo lo que vendría después. 




        ¿De dónde proviene entonces la rica diversidad de elementos que forman nuestro mundo? La respuesta está en las estrellas. La materia primigenia, bajo la influencia de la gravedad, se organizó primero en galaxias, y dentro de ellas, en estrellas. Esta arquitectura fundamental persiste: cientos de miles de millones de galaxias, cada una conteniendo una cantidad similar de estrellas, como edificios cósmicos construidos con ladrillos de luz. 




        En el interior de aquellas primeras estrellas comenzó la verdadera alquimia cósmica. A temperaturas de millones de grados, las reacciones de fusión nuclear no solo generaron la energía que hacía brillar a las estrellas, sino que también forjaron elementos más pesados. El carbono y el oxígeno, elementos fundamentales para la vida, se cocinaron en estos hornos estelares. Cuando las estrellas más masivas agotaron su combustible, explotaron como supernovas, sembrando el espacio con estos elementos recién creados. 




        Esta historia cósmica de creación y transformación se desarrolla en cuatro etapas fundamentales, cada una construyendo sobre la anterior para revelar nuestra relación con el cosmos. La encontramos en las moléculas complejas que flotan en las nubes interestelares, en el agua que se esconde en los rincones más inesperados del sistema solar, en los primeros pasos de la humanidad más allá de nuestro planeta, y en las señales que podrían indicar la presencia de vida en mundos distantes. 




        La primera parte de nuestro viaje nos sumerge en el mundo de las grandes moléculas cósmicas, los verdaderos bloques de construcción de la vida. Desde los aminoácidos hasta las cadenas moleculares más complejas, estas estructuras químicas flotan en el espacio interestelar, viajan en cometas y meteoritos, y pueblan las atmósferas planetarias. Su presencia universal sugiere que los ingredientes básicos de la vida son parte inherente de la química cósmica. 




        La segunda parte sigue el rastro del agua por el cosmos, esa molécula crucial para la vida. La encontramos en los casquetes polares de Marte, en los océanos subterráneos de Europa y Encélado, y en las atmósferas de exoplanetas distantes. Su distribución en el universo no solo marca potenciales oasis de vida, sino que nos ayuda a entender dónde y cómo podrían surgir las condiciones necesarias para la vida. 




        La tercera parte explora la expansión de la humanidad hacia las estrellas. Más allá de las hazañas tecnológicas, examinamos los desafíos fundamentales de convertirnos en una especie multiplanetaria. Desde la supervivencia física hasta las implicaciones filosóficas de colonizar otros mundos, esta exploración está redefiniendo lo que significa ser humano en la era espacial. 




        La cuarta parte aborda la pregunta central que impulsa nuestra exploración del espacio: ¿estamos solos en el universo? A través de la astrobiología moderna, examinamos las múltiples vías para descubrir vida más allá de la Tierra. Desde la búsqueda de microbios en Marte hasta la detección de biomarcadores en exoplanetas, la ciencia moderna está transformando esta antigua pregunta filosófica en una investigación rigurosa y sistemática. 




        Estas cuatro vertientes de nuestra exploración cósmica no son historias aisladas, sino hilos entretejidos de una misma narrativa. Las grandes moléculas que encontramos en el espacio nos muestran cómo la química compleja emerge de forma natural en el cosmos. El agua, omnipresente pero esquiva, actúa como el solvente universal que hace posible esta química compleja. Juntas, las moléculas orgánicas y el agua crean las condiciones necesarias para la vida tal como la conocemos. 




        Nuestra expansión hacia el espacio no solo representa el siguiente paso en la evolución humana, sino que también nos proporciona las herramientas y perspectivas necesarias para buscar vida más allá de la Tierra. Cada sonda que enviamos, cada telescopio que construimos, cada nuevo mundo que exploramos, nos acerca más a comprender si los procesos que llevaron a la vida en la Tierra se han repetido en algún otro lugar del cosmos. 




        El experimento de Miller y Urey, que recreó en el laboratorio las condiciones de la Tierra primitiva, nos mostró que el camino de la química simple a la compleja es casi inevitable bajo las condiciones adecuadas. Hoy, nuestros instrumentos nos revelan que estas condiciones no son únicas de nuestro planeta: las encontramos en las lunas heladas de Júpiter y Saturno, en las nubes de Venus, en el subsuelo de Marte, y potencialmente en innumerables exoplanetas que orbitan estrellas distantes. 




        En este momento crucial de la historia humana, nos encontramos por primera vez con las herramientas y el conocimiento necesarios para abordar científicamente la pregunta de si estamos solos en el universo. Los próximos años prometen ser decisivos: nuevos telescopios escudriñarán las atmósferas de planetas lejanos, misiones robóticas explorarán los océanos subterráneos de las lunas de Júpiter y Saturno, y nuestros instrumentos se volverán cada vez más sensibles a las señales de vida en otros mundos. 




        Cada nuevo descubrimiento nos recuerda que somos parte de algo mucho más grande: un universo que, desde sus primeros momentos, ha creado las condiciones para la complejidad y, potencialmente, para la vida. Las moléculas orgánicas que flotan en el espacio, el agua que se esconde en mundos lejanos, nuestros primeros pasos más allá de la Tierra, y la posibilidad de otros planetas habitados, son capítulos de una misma historia: la historia de un cosmos que se vuelve consciente de sí mismo a través de nosotros. 




        Este libro es una invitación a explorar esta historia en toda su magnitud. A través de sus páginas, veremos cómo la ciencia moderna está respondiendo a preguntas que han intrigado a la humanidad durante milenios. Y al hacerlo, quizás descubramos que la verdadera maravilla no está solo en las respuestas que encontremos, sino en el propio acto de búsqueda, en nuestra capacidad para comprender y fascinarnos ante los misterios del cosmos. 




        Como intuyeron Demócrito y después expresó bella y poéticamente Tito Lucrecio Caro, comprender nuestro lugar en el universo no debería provocarnos temor, sino llenarnos de asombro y alegría. Somos, después de todo, el medio por el cual el cosmos ha desarrollado la capacidad de contemplarse a sí mismo, de hacerse preguntas y de buscar respuestas. En esa búsqueda reside una de las expresiones más nobles del espíritu humano. 
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        La mayor parte de las moléculas que componen nuestro planeta están formadas por átomos que se generaron en núcleos de estrellas actualmente extintas. El proceso completo que han atravesado para llegar hasta nuestros días no se conoce con exactitud, sin embargo, los avances realizados en las últimas décadas han sido muy importantes. La teoría cosmológica predominante en la actualidad nos presenta a nuestro universo en expansión desde el Big Bang, algo parecido a una gran explosión inicial. Se estima que los átomos formados en los instantes iniciales del universo correspondieron casi exclusivamente a hidrógeno y helio, los dos elementos con masas atómicas menores. El resto de elementos más masivos habrían sido generados básicamente por fusión nuclear en el interior de las estrellas e incorporados posteriormente al material interestelar. Si miramos el universo en su globalidad, la cantidad de átomos más masivos que el hidrógeno es muy pequeña. Globalmente, nueve de cada diez átomos son de hidrógeno, siendo el resto mayormente de helio. Los átomos de los otros elementos están presentes en el universo de forma vestigial. Sin embargo, en determinados entornos las proporciones son muy distintas y predomina la presencia de átomos más masivos que el del helio. El hidrógeno es hegemónico en la red de filamentos gaseosos de baja densidad, en cuyos nodos se disponen los supercúmulos galácticos, las propias galaxias, las estrellas e incluso los planetas gaseosos gigantes. Pero pierde esta hegemonía en cuerpos sólidos como los planetas rocosos. En la Tierra, por ejemplo, la presencia del hidrógeno como elemento aislado es muy escasa. Los elementos más abundantes en nuestro planeta son el hierro, el oxígeno, el silicio y el magnesio. Hay también multitud de otros elementos en cantidades menores. Uno de los más importantes es el carbono, principal componente de las moléculas orgánicas sobre las que se sustenta la vida. La química terrestre es la más compleja que conocemos, mucho más que la de los otros planetas y que la de los entornos espaciales. Sin embargo, esto no quiere decir que no exista una cierta complejidad química en el espacio. Actualmente, la lista de moléculas detectadas en entornos espaciales interestelares supera el centenar de entradas. La mayoría de estas moléculas son orgánicas y muchas de ellas son esenciales para la vida. 




        Las moléculas son las partículas elementales que determinan el conjunto de propiedades físicas y químicas de las distintas sustancias que percibimos a través de los sentidos. Las moléculas son combinaciones de átomos, que son las piezas esenciales de la materia a partir de las cuales se estructura toda la química. Si bien podemos encontrar los orígenes de la teoría atómica en la antigua Grecia, su versión moderna apareció ya a principios del siglo XIX. Se basa en los principios postulados por el químico británico John Dalton (1766-1844) que, grosso modo, se resumen en que la materia está constituida por partículas indivisibles llamadas átomos, iguales para los elementos y distintos para los compuestos. Así pues, las reacciones químicas son reestructuraciones de los átomos en las sustancias, que se agrupan formando distintas moléculas. A lo largo de ese mismo siglo se identificaron un gran número de elementos y se clasificaron en una tabla periódica según sus propiedades. Estas vienen marcadas por la estructura atómica, básicamente por el número y distribución de los electrones alrededor del núcleo. Esta distribución se ha podido establecer en el marco de la teoría de las ondas electromagnéticas surgida también en el siglo XIX de la mano del físico y matemático escocés James Clerk Maxwell (1831-1879). Uno de los pioneros en el establecimiento de la distribución electrónica alrededor del núcleo atómico fue el físico danés Niels Bohr (1885-1962). Para ello se basó en el estudio de las líneas espectrales características de las distintas sustancias. El espectro de un objeto, como por ejemplo el Sol, es el conjunto de ondas electromagnéticas emitidas en distintas frecuencias. Se puede representar como una banda donde cada una de las líneas corresponde a una de las frecuencias que se ordenan de mayor a menor. En el caso del espectro solar, las ondas emitidas en algunas de las frecuencias apenas presentan intensidad, pudiéndose representar como líneas oscuras en la banda. Estas líneas ya se conocían antes incluso de comprender la naturaleza electromagnética de la luz. Uno de los primeros en estudiarlas fue el astrónomo alemán Joseph von Fraunhofer (1787-1826), quien fue capaz de detectar centenares de ellas en el espectro solar. Décadas más tarde, el físico prusiano Robert Bunsen (1811-1899) y el químico alemán Gustav Kirchhoff (1824-1887) descubrieron que el espectro asociado a la luz emitida por determinadas sustancias al calentarlas se ubicaba en unas frecuencias características, que se podían representar como líneas luminosas en las bandas espectrales. Estas últimas se tradujeron como líneas de emisión, mientras que las líneas oscuras en el espectro solar se interpretaron como líneas de absorción causadas por las sustancias en las capas más externas del Sol o en la atmósfera terrestre. Fue a través de la interpretación de todas estas líneas espectrales a partir de las que Bohr elaboró sus primeros modelos de distribución de electrones alrededor del núcleo atómico. La idea básica es que cada sustancia presenta unos patrones espectrales característicos, que son consecuencia de las restricciones de emisión y absorción de ondas electromagnéticas que impone la distribución de los electrones en sus átomos o moléculas. En particular, las líneas espectrales corresponden a las frecuencias características en que emiten los electrones cuando cambian de nivel energético en sus átomos o moléculas. 




        Las líneas espectrales características que presenta cada molécula permiten identificarlas a distancia en otras zonas de nuestra galaxia. Eso no es siempre sencillo ya que en entornos con gran variedad molecular las líneas se observan como una enredada madeja que hay que desentrelazar. Es a partir del análisis de esta información que podemos conocer la composición de las distintas regiones interestelares. De hecho, casi toda la información que nos llega del espacio es a través de ondas electromagnéticas, exceptuando, claro está, las misiones espaciales al sistema solar y la aún tímida detección de ondas gravitatorias. Esta información se obtiene mediante potentes radiotelescopios, tanto terrestres como espaciales, capaces de captar con precisión un gran número de frecuencias. Las líneas espectrales se consiguen incorporando los instrumentos adecuados para obtener un espectro con las distintas intensidades de cada frecuencia en la que emite un determinado objeto astronómico. A través del análisis de espectros se han detectado en entornos interestelares más de un centenar de moléculas, incluyendo agua, amoníaco o metano, pero también diversas moléculas orgánicas esenciales para la evolución de la vida. Esta composición es el resultado de una compleja interacción entre el medio interestelar y las estrellas. Por un lado, los átomos masivos son incorporados al medio tras ser generados por fusión en estrellas que han colapsado del propio medio. Por otro lado, la radiación de las estrellas ioniza el medio poniendo en juego las fuerzas electrostáticas, viéndose atraídos los iones positivos resultantes por los electrones de otros átomos o moléculas neutros cercanos. De esta forma, algunas moléculas se empiezan a generar ya en las nebulosas interestelares antes de acabar formando parte de los distintos tipos de astros. A día de hoy, las mayores moléculas detectadas en entornos interestelares tienen decenas de átomos y son conocidas como fulerenos. Se trata de moléculas que forman superficies tridimensionales a partir de estructuras hexagonales, pentagonales e incluso heptagonales de átomos de carbono. Los detectados en entornos interestelares son básicamente esféricos, con estructuras similares a un balón de fútbol. Parece ser que tienen su origen en las nebulosas planetarias, cuyo nombre se debe solamente a que cuando fueron detectadas presentaban una apariencia esférica como la de un planeta. Hoy en día sabemos que se trata de las capas exteriores de estrellas como nuestro Sol expulsadas al colapsar tras haber fusionado gran parte de su hidrógeno y helio. Los primeros fulerenos se generaron en laboratorios hace tan solo unas décadas, cuando se simulaban las reacciones químicas producidas en la atmósfera de una de estas estrellas. Aunque se han encontrado también en la naturaleza, desde el principio su descubrimiento vino acompañado de la hipótesis que se pueden encontrar en el espacio interestelar. Desde entonces se ha realizado un gran trabajo para identificar sus líneas espectrales y detectarlas en entornos espaciales. Trabajo que ha empezado a dar su fruto, aunque muchos de los compuestos e iones espaciales de esta familia están aún por detectar. 




        Las moléculas que podemos encontrar en nuestro planeta son mucho más diversas y pueden alcanzar niveles de complejidad más grandes que en los entornos espaciales. Es consecuencia de las propiedades de la Tierra, entre las que destacan su masa, su composición y su estructura. En el sistema solar encontramos otros siete planetas conocidos, además de un número increíblemente grande de pequeños cuerpos. Cada uno de ellos tiene sus particularidades químicas y todos son el resultado del colapso de una gran nube molecular. La química detectada en este tipo de nubes es mucho más sencilla que la de los astros del sistema solar. El proceso por el cual se pasa de una a la otra aún no se conoce bien, aunque es mucho lo que se ha avanzado en las últimas décadas. Lo primero que sucede cuando colapsa una nube es que la masa se concentra en la parte central de una protoestrella que tiene un disco protoplanetario alrededor a partir del cual se forma el resto de astros del sistema. Estos astros se forman por acreción, juntándose los granos de polvo en pedazos cada vez mayores hasta llegar a conglomerados de entidad suficiente para ir acumulando masa. La composición de cada uno de ellos depende de su distancia a la estrella. Los planetas rocosos, como el nuestro, se forman en las cercanías de la estrella donde la temperatura es elevada, por lo que no incorporan compuestos volátiles como metano, amoníaco o agua. Los planetas gaseosos, así como gran parte del resto de pequeños cuerpos, se forman en las lejanías de la estrella donde la temperatura es baja, por lo que sí incorporan compuestos volátiles. De hecho, se cree que una parte de estos compuestos que existen hoy en día en la Tierra llegaron con posterioridad a su formación, a través del impacto de pequeños cuerpos formados en las lejanías del Sol. Así pues, la compleja química terrestre es probablemente el resultado de un largo historial astronómico. Sin duda uno de los resultados más impresionantes de este historial es la vida, en relación a la cual se puede distinguir entre química orgánica e inorgánica. La primera estudia los compuestos orgánicos, mientras que la segunda se centra en los compuestos inorgánicos, aquellos que no forman parte activa de los organismos vivos. Esta distinción no es siempre clara ya que la química orgánica también estudia muchos compuestos que no están presentes en los seres vivos y actualmente se define según la función estructural que tiene el carbono en sus moléculas. Las estructuras de carbono de los compuestos orgánicos consisten en cadenas lineales, ramificadas o cerradas, que pueden ser muy complejas a diferencia de los inorgánicos, cuyas moléculas acostumbran a ser sencillas y formar cristales regulares cuando se encuentran en estado sólido. El papel estructural del carbono en la química orgánica se debe a su configuración atómica. El átomo de carbono necesita cuatro electrones para alcanzar una estructura atómica más estable, así que tiende a formar enlaces con otros átomos, ya sea de carbono o de otros elementos. 




        Finalmente, las moléculas más grandes que conocemos son las que forman parte de los seres vivos. Aunque podría ser que la vida en nuestra galaxia fuera más frecuente de lo que imaginamos, a día de hoy tan solo sabemos que existe en la Tierra. Su desarrollo ha sido posible gracias a las características de nuestro planeta, como la gran presencia de agua en su superficie. El agua es un componente esencial de todos los organismos celulares, ya que es un buen disolvente y facilita las complejas reacciones químicas que tienen lugar en los procesos vitales. Otras condiciones que posibilitan la diversidad de reacciones químicas que se dan en la superficie de nuestro planeta son su gravedad y su presión, consecuencia de su envoltura gaseosa. Tanto la envoltura de agua como la gaseosa tienen una dinámica marcada por la energía solar, responsable de la evaporación de agua y el calentamiento de las masas de gas. Las masas calientes de gas en expansión se redistribuyen buscando nuevos equilibrios transportando el agua evaporada hasta que se enfría, condensa y precipita. Es lo que se conoce como ciclo del agua, que tiene un importante papel en el traslado de las sustancias propiciando la riqueza química y biológica de nuestro planeta. Esta riqueza no ha existido siempre, es el resultado de un complejo proceso evolutivo. Uno de los episodios más interesantes de esta evolución fue el paso de las primeras moléculas orgánicas prebióticas a los primeros organismos vivos. No sabemos cómo ocurrió esto, pero se estima que, más o menos, tuvo lugar los primeros cientos de millones de años tras la formación de nuestro planeta. Este episodio coincide aproximadamente con el llamado bombardeo intenso tardío en el que multitud de pequeños cuerpos del sistema solar exterior fueron enviados hacia el sistema solar interior debido al reajuste de órbitas planetarias. Muchos de estos pequeños cuerpos impactaron contra los planetas y la Luna, siendo los cráteres aún visibles en la actualidad. Se habían generado en las lejanías del Sol donde había una temperatura más baja y abundaban elementos volátiles como el metano, el amoniaco y el agua. Se cree además que algunos de ellos pudieron traer a nuestro planeta parte de los compuestos esenciales para la vida. En la actualidad, aún podemos encontrar muchos pequeños cuerpos formados en esa época vagando por el sistema solar. De hecho, cada año algunos de los más pequeños siguen cayendo a la superficie terrestre. Una pequeña parte son rocosos con poco contenido metálico y tienen un alto contenido de compuestos de carbono. En unos pocos se ha detectado incluso una enorme variedad de compuestos orgánicos como por ejemplo varios aminoácidos. Estas moléculas son mucho más complejas que las identificadas en las nubes moleculares interestelares a partir de las cuales se forman los sistemas estelares. A día de hoy, aún no es posible explicar cómo se pasa de la química de las nubes moleculares a la de los discos protoplanetarios. Puede que las moléculas más simples se junten como piezas o que intervenga también un proceso de fragmentación de moléculas como los fulerenos por el efecto de la radiación ultravioleta. En cualquier caso, las investigaciones más recientes apuntan a una química de los discos protoplanetarios mucho más rica de lo que habíamos imaginado. 


      


    


  

    

      



         


        
Los componentes esenciales de la materia 




         




        En el universo, nueve de cada diez átomos son de hidrógeno. El resto es mayormente helio y la presencia de los otros elementos es vestigial. Suficiente, sin embargo, para que en algunos entornos espaciales exista una química elemental que, en algunos cuerpos, como la Tierra, se convierte en compleja. 


      


    


  

    

      



         




        La materia se puede definir como la sustancia básica de los cuerpos que tienen masa, es decir, de los cuerpos que se atraen mutuamente por efecto de la gravedad, la cual presenta un conjunto de propiedades físicas y químicas que percibimos a través de los sentidos. Estas características dependen fundamentalmente de las propiedades de sus componentes esenciales: los átomos y las moléculas. Los átomos son las partículas constituyentes básicas de la materia que se caracterizan por ser iguales para los elementos y distintos para los compuestos. Los elementos son, pues, sustancias constituidas por átomos de un mismo tipo, mientras que los compuestos son sustancias formadas por átomos distintos que se agrupan formando moléculas. Esta teoría surgió a principios del siglo XIX para dar respuesta a una serie de leyes empíricas que describían cómo las reacciones químicas siempre se producían entre las mismas proporciones de sustancias. A lo largo de ese mismo siglo se desarrolló también la teoría del campo electromagnético que incluía la transmisión de sus fenómenos a través de ondas como la luz. El estudio profundo de estas ondas posibilitó la aparición de modelos de la estructura atómica que se han ido refinando hasta nuestros días y la identificación a distancia de distintas sustancias. 




        Si consideramos nuestro universo en su totalidad, el elemento más abundante con diferencia es el hidrógeno, cuyo átomo es el menos masivo. Tras el hidrógeno, el segundo elemento más abundante en el universo es el helio, cuyo átomo es el segundo menos masivo. Ambos suponen casi la totalidad de materia ordinaria existente, quedando el resto de elementos relegados a trazas vestigiales. Así pues, la composición del cosmos nada tiene que ver con la complejidad química terrestre. Sin embargo, las moléculas no son exclusivas de los cuerpos sólidos, sino que se han detectado también en entornos espaciales. Estos entornos se encuentran en las galaxias espirales como la Vía Láctea, caracterizándose por una densidad suficiente y por la proximidad a fenómenos altamente energéticos que ionizan los átomos poniendo en juego las fuerzas electroestáticas. 




        Según la teoría del Big Bang, los átomos formados en los instantes iniciales de nuestro universo correspondieron casi exclusivamente a hidrógeno y helio. Desde entonces, el universo se ha ido enriqueciendo con pequeñas cantidades de elementos más masivos, generados por fusión nuclear en las estrellas e incorporados al material interestelar con posterioridad. Es a partir de estos átomos que se genera toda la química que conocemos, un proceso que empieza antes de que el material enriquecido vuelva a condensar en planetas alrededor de nuevas estrellas. En la actualidad se han detectado al menos un centenar de moléculas distintas en el medio interestelar. Una de las cuestiones más interesantes es que muchas de las moléculas orgánicas esenciales para la vida existen ya en el espacio previamente a la formación de los sistemas planetarios. 




         




        INTERIORIDADES DE LAS PARTÍCULAS CONSTITUYENTES




         




        Hoy sabemos que en un cucharón de agua existen aproximadamente 6·1023 moléculas de H2O, esto es, un 6 seguido de 23 ceros, un número tan grande que cuesta de imaginar. Pero ¿qué significa eso exactamente? Una molécula es una combinación de átomos, que hemos definido como esas partículas elementales iguales para los elementos y distintos para los compuestos. Según la teoría atómica postulada por el químico y matemático John Dalton las reacciones químicas son reestructuraciones de los átomos en las sustancias, que se agrupan formando distintas moléculas. Esta teoría surgió para dar explicación a una serie de leyes empíricas según las cuales las sustancias que reaccionan químicamente lo hacen siempre en las mismas proporciones de masa. Es decir, si se tiene una cantidad limitada de una sustancia y una ilimitada de otra, la reacción tan solo se produce con una cantidad de la segunda, determinada de acuerdo a una proporción fija de la primera. A partir de este hecho se podían asignar unas masas atómicas relativas de los distintos elementos considerando la menor de ellas, la del hidrógeno, como la unidad. Para los gases, se podía establecer también unas proporciones en volumen, aunque en este caso eran entre números enteros. Una interpretación acertada de este hecho llevó a clarificar la diferencia entre átomo y molécula, a la que se resistieron inicialmente muchos científicos porque numerosos elementos como el hidrógeno se encuentran normalmente en forma de moléculas diatómicas en estado gaseoso. Un paso crucial para esclarecer el tema fue la ley del físico y químico italiano Amadeo Avogadro (1776-1856) según la cual volúmenes iguales de gases diferentes, en las mismas condiciones de presión y temperatura, contienen el mismo número de moléculas. La clarificación definitiva no llegó hasta mediados del siglo XIX de la mano de un compatriota de Avogadro, el químico Stanislao Cannizzaro (1826-1910), quien distinguió definitivamente de forma precisa entre las masas atómicas y las moleculares. Sus aportaciones permitieron establecer unos valores inequívocos para las masas atómicas a partir de las cuales el químico ruso Dmitri Mendeléiev (1834-1907) pudo gestar el embrión de su tabla periódica. A principios del siglo XX se habían acumulado suficientes experimentos incluso para conocer qué cantidad de átomos o moléculas se podían encontrar en una masa determinada de una sustancia. Para la masa atómica o molecular relativa expresada en gramos ese número se conoce como número de Avogadro y su valor es de unos 6·1023. 




        En cuanto a la estructura del átomo, hubo que esperar a finales del siglo XIX para que se produjera el descubrimiento que significó el punto de partida para la aparición de los distintos modelos atómicos (figura 1). Se trata del descubrimiento del electrón, cuyo honor se atribuye al británico Joseph John Thomson (1856-1940) aunque, como ocurre muchas veces en ciencia, en realidad es fruto del esfuerzo de muchos. En todo caso, los experimentos que llevaron a este descubrimiento se basaban en el estudio de los rayos catódicos (ver imágenes en página 23), que aparecían en tubos de descarga eléctrica de donde se había extraído prácticamente todo el aire. Los rayos se dirigían de un extremo, el cátodo, al otro, conocido como ánodo. A ambos lados del tubo se colocaban placas de metal paralelas entre las que se provocaba un potencial eléctrico. El campo electroestático resultante desviaba los rayos hacia la placa cargada positivamente, con lo cual se tenía que en el seno de los rayos existían partículas portadoras de carga negativa. Midiendo su desviación en un campo conocido se podía determinar la relación entre masa y carga de los componentes de los rayos. Thomson realizó una gran cantidad de experimentos demostrando que se trataba de partículas universales con una relación entre masa y carga independiente del material del cátodo, unas mil veces inferior a la del ion hidrógeno más ligero conocido. Estos experimentos sugerían que los átomos contenían partículas cargadas eléctricamente, que recibirían posteriormente el nombre de electrones. El mismo Thomson ideó un modelo de estructura atómica en el que los electrones con carga negativa estaban repartidos dentro de una masa esférica con carga positiva. Este modelo inicial de la estructura atómica, apodado «pudín de pasas», abrió el camino para sucesivas versiones más perfeccionadas. El siguiente paso importante corresponde a Ernest Rutherford (1871-1937), estudiante neozelandés de Thomson y su sucesor al frente de los laboratorios Cavendish, que constituyen el departamento de Física de la Universidad de Cambridge, Inglaterra. Rutherford dedicó gran parte de su carrera al estudio de la radiactividad, encontrando que iba acompañada por una desintegración atómica. Las emisiones radiactivas se podían dividir en tres tipos: alfa (α), beta (β) y gamma (γ). El primer tipo resultó ser particular, con cuatro veces la masa y dos veces la carga del ion hidrógeno más ligero conocido que, como sabemos hoy, son núcleos de helio consistentes en dos protones y dos neutrones. El segundo tipo estaba constituido por electrones y positrones (antipartículas de los electrones, es decir, partículas que se diferencian del electrón por tener carga positiva) y el tercero, que no presentaba ni carga ni masa, agrupó las ondas electromagnéticas de alta frecuencia. En el modelo atómico de Rutherford casi toda la masa del átomo se concentraba en un pequeño núcleo central con carga positiva alrededor del cual giraban los electrones con carga negativa en órbitas circulares. Este modelo se basaba en experimentos en los que se bombardeó una finísima lámina de oro con partículas alfa. Si bien la mayor parte de ellas atravesaban la lámina sin apenas desviarse, una pequeña parte salía rebotada en dirección opuesta. Este hecho se podía explicar considerando unas importantes concentraciones de carga positiva en el núcleo. Los siguientes perfeccionamientos del modelo atómico tienen que ver con la distribución de los electrones alrededor del núcleo y son, en gran medida, debidos al físico danés Niels Bohr, que fue discípulo de Rutherford y fundamental para el desarrollo de la mecánica cuántica.




         


        



          FIG. 1 
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              Esquema de los distintos modelos de estructura atómica que se sucedieron desde el modelo de Dalton, en el que los átomos estaban caracterizados tan solo por su masa, hasta el modelo de Bohr en el cual las propiedades de los átomos correspondían a la distribución de sus electrones en distintos niveles de energía. En el modelo intermedio de Thomson aparecieron los electrones como partículas subatómicas con carga eléctrica negativa y en el modelo intermedio de Rutherford apareció un núcleo central donde se concentraba la carga positiva así como la masa del átomo. 


            


          


        




         


        



          EL NÚMERO DE AVOGADRO  




          Se define como el número de partículas que hay en un mol de una sustancia, entendiendo mol como una unidad de medida específica para cada sustancia que equivale a la masa de tantas partículas (átomos, moléculas, iones, electrones, etc.) como átomos de carbono-12 hay en 12 gramos de esa sustancia. En resumen, un mol es una medida de masa relativa que contiene un número determinado de partículas. Ese número es el número de Avogadro y su valor es aproximadamente 6·1023. 
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          Jean Baptiste Perrin: determinando esa cifra constante 




          El físico francés Jean Baptiste Perrin (ver fotografía) trabajó en la determinación del número de Avogadro mediante varios métodos diferentes, lo que le valió el premio Nobel de Física en 1926. En uno de sus experimentos reprodujo el comportamiento de partículas del tamaño de granos de polen suspendidas en un líquido (ver figura), tal y como había sido descrito por el físico alemán Albert Einstein en uno de sus famosos artículos de 1905. El artículo explicaba el movimiento de estas partículas como el resultado del bombardeo de moléculas individuales de agua según la teoría cinética de los gases. El tamaño de las partículas era suficientemente pequeño como para que se vieran afectadas por irregularidades en la distribución de las moléculas de agua de tal forma que a veces eran empujadas más por un lado que por el otro resultando un movimiento aleatorio. A partir de esta descripción se podían estimar las dimensiones de las moléculas y calcular su cantidad. 
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            Esquema del movimiento que siguen las partículas del tamaño de granos de polen suspendidas en un líquido por efecto del continuo bombardeo de moléculas individuales. 
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            Arriba, una ilustración muestra al físico Joseph John Thomson, experimentando con un tubo catódico en los Laboratorios Cavendish de la Universidad de Cambridge, lo que le llevó al descubrimiento del electrón.Abajo, detalle de uno de estos tubos de vacío y de vidrio por el que pasa un haz de electrones que sufre una desviación por efecto de un imán. 




             


          


        




        El modelo atómico de Bohr se basaba en el análisis de la interacción de la materia con las ondas electromagnéticas. Estas ondas fueron predichas en la década de 1860 por el físico escocés James Clerk Maxwell basándose en modelos teóricos construidos a partir de los experimentos realizados con imanes y circuitos eléctricos que se habían sucedido desde la invención de la pila a principios de siglo. Según la teoría de Maxwell, fundador de los laboratorios Cavendish, los fenómenos electromagnéticos se propagaban en forma de ondas y la luz era una de ellas, con la peculiaridad que podía ser percibida por nuestros ojos. Esta teoría no fue demostrada experimentalmente hasta finales de la década de 1880 por el físico alemán Heinrich Rudolf Hertz (1857-1894), culminando así el siglo XIX, en el que tuvieron lugar los principales avances del electromagnetismo. Mucho antes de comprender la naturaleza electromagnética de la luz, se habían ya realizado multitud de experimentos que posteriormente quedarían englobados en este campo. Uno de los más destacados era el de la descomposición de la luz solar mediante un prisma en distintos colores, que se asociaban a distintas frecuencias de ondas lumínicas. Aunque es cierto que los colores tienen más que ver con un proceso de percepción llevado a cabo por nuestro cerebro que con una realidad física, como es una frecuencia concreta, la descomposición de la luz solar con un prisma separa efectivamente las distintas frecuencias. La sucesión de frecuencias resultante es lo que se conoce como espectro solar y no tiene una distribución de intensidades homogénea. Incluso existen algunas frecuencias cuya intensidad es mucho menor, representadas en ocasiones como líneas negras en una banda de colores correspondiente al espectro. Uno de los primeros en estudiar estas líneas espectrales fue el óptico y astrónomo alemán Joseph von Fraunhofer a principios del siglo XIX, inventor del espectroscopio, quien detectó centenares de ellas en el espectro solar. Unas décadas más tarde, el tándem formado por el químico alemán Robert Bunsen y su colega prusiano Gustav Kirchhoff descubrió que el análisis del espectro asociado a la luz que emitían determinadas sustancias al calentarlas podía ser utilizado para determinar su composición química. Estos espectros revelaban unas determinadas líneas con mayor intensidad, las cuales estaban relacionadas con otras menos intensas en el espectro solar. Las primeras se interpretaron como líneas de emisión y las segundas como líneas de absorción, causadas por las sustancias en las capas más externas del Sol o en la atmósfera terrestre. De hecho, gracias a este análisis se descubrieron nuevos elementos como el helio, identificado inicialmente en el Sol. Volviendo a la estructura atómica, fue a través de la interpretación de las líneas espectrales de emisión y absorción que Bohr elaboró sus primeros modelos de distribución de electrones alrededor del núcleo. La idea básica es que los patrones característicos en el espectro de cada sustancia son consecuencia de las posibilidades de emisión y absorción de ondas electromagnéticas restringidas por la distribución de los electrones en sus átomos o moléculas. Precisamente es esta distribución la que marca las propiedades químicas de las distintas sustancias. 




         


        



          No sirven para nada en absoluto. Son solo un experimento que prueba que el maestro Maxwell tenía razón: tenemos esas misteriosas ondas electromagnéticas que no podemos ver a simple vista, pero están ahí. 




           




          HEINRICH RUDOLF HERTZ 


        




         




        La estructura del núcleo atómico no se empezó a comprender hasta bien entrado el siglo XX, con el descubrimiento del neutrón, también en los laboratorios Cavendish. Hoy en día sabemos que los núcleos de los átomos de un determinado elemento están formados por un número concreto de protones con carga eléctrica positiva y otro variable de neutrones sin carga. Así pues, los núcleos de hidrógeno tienen un solo protón y una cantidad de neutrones que en la naturaleza puede variar de cero a dos. Ambas partículas tienen la misma masa, así que es la carga y no la masa atómica la que determina las propiedades de los elementos. Los electrones, de carga negativa, presentan una u otra distribución en función de la cantidad necesaria para neutralizar la carga positiva del núcleo. Es precisamente esta distribución la que determina su estabilidad y, en última instancia, su capacidad de reaccionar con otros átomos formando moléculas. Los electrones se distribuyen alrededor de los núcleos atómicos en unas regiones llamadas orbitales (ver imágenes en página siguiente), donde es más probable encontrarlos. Cada orbital tiene un nivel de energía asociado y cuando un electrón cambia de uno a otro pierde o gana una cantidad concreta de energía emitiendo o absorbiendo lo que se conoce como fotón, la partícula cuántica responsable de los fenómenos electromagnéticos. Son estas emisiones y absorciones las que se manifiestan en forma de las líneas espectrales a partir de las cuales se elaboran los modelos. Estos modelos concuerdan con las propiedades químicas observadas para los distintos elementos, que también sirven para agruparlos en la tabla periódica. Una de las distinciones más básicas que se puede realizar entre los elementos es su carácter metálico o no metálico. Los elementos metálicos tienden a ser buenos conductores del calor y de la electricidad, al contrario de lo que ocurre con los no metálicos. Los átomos de los primeros tienden a perder electrones mientras que los de los segundos suelen ganarlos. Otras características distintivas de los primeros son que se encuentran en estado sólido a temperatura ambiente (con la notable excepción del mercurio), tienen alta densidad y se pueden extender o laminar. 




        Los átomos se pueden agrupar en moléculas formando tres tipos básicos de enlaces: iónicos, covalentes o metálicos. Los enlaces iónicos se dan entre dos átomos que por su configuración de electrones tienden a ganarlos o perderlos fácilmente formando iones. Para recuperar el equilibrio eléctrico, aquellos que tienden a cargarse positivamente se unen en moléculas con aquellos que tienden a cargarse negativamente. Los iones cargados negativamente se conocen como aniones y los cargados positivamente como cationes. Los primeros suelen corresponder a elementos no metálicos y los segundos a elementos metálicos. Los compuestos formados por moléculas con enlaces iónicos son sólidos químicamente estables, pero las moléculas se separan en iones cuando se disuelven en líquido dando a la solución conductividad eléctrica. Los enlaces covalentes son aquellos que se dan entre varios átomos no metálicos que comparten electrones para alcanzar una configuración más estable. Pueden presentar una cierta polaridad eléctrica que confiere a sus moléculas características similares a las de los enlaces iónicos. Los enlaces covalentes polares se dan entre átomos de distintos elementos con tendencia a cargarse positivamente o negativamente. Un ejemplo destacado del mismo es la molécula de agua. Por el contrario, los enlaces covalentes no polares, como el que presenta la molécula diatómica de hidrógeno, se dan entre átomos de un mismo elemento. Como ambos átomos son iguales, no existe ninguna asimetría en cuanto su carga eléctrica. Finalmente, los enlaces metálicos son los propios de los metales, en que los átomos se agrupan formando estructuras muy compactas con una nube de electrones a su alrededor. Esta disposición es la que confiere a los metales su alta conductividad eléctrica y térmica. 
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            Arriba, una recreación artística de la estructura atómica.Abajo, varios ejemplos de regiones orbitales en las que existe una mayor probabilidad de encontrar los electrones. 


          


        




         




        ¿DE QUÉ ESTÁ HECHO EL UNIVERSO?




         




        En la teoría cosmológica actual, se considera que la materia formada por átomos y moléculas representa tan solo un porcentaje de un 4% del total de energía-materia del universo. El resto corresponde aproximadamente en un 23% a lo que se conoce como materia oscura y un 73 % a la denominada energía oscura. La materia oscura es un tipo de materia que no interactúa con la radiación electromagnética, es decir, que no podemos ver pero podemos percibir por los efectos gravitatorios que produce en los objetos astronómicos formados por materia ordinaria. La hipótesis más aceptada en la actualidad considera un nuevo tipo de partículas masivas de interacción débil sin interacción electromagnética. De no encontrarse estas partículas, quizá habría que considerar otras opciones para explicar los efectos que se le atribuyen, como por ejemplo un ajuste de la ley física usada actualmente para describir la gravedad: la relatividad general. Un ajuste de la relatividad general también podría servir para explicar la energía oscura, una forma de energía considerada para dar cuenta de la aceleración en la expansión del universo, detectada gracias a observaciones realizadas durante las últimas décadas. La manera más sencilla de adaptar la relatividad para explicar la existencia de la energía oscura no requiere ni tan solo modificar la ecuación de campo de Einstein. Simplemente hay que considerar una constante cosmológica, que de hecho ya fue introducida por el propio Einstein para describir un universo estático, aunque posteriormente la eliminara de nuevo cuando se descubrió que el universo estaba en expansión. Al dar un valor a esta constante se considera que el espacio tiene una energía intrínseca. Escogiendo el valor adecuadamente, se puede dotar al espacio de una aceleración en la expansión que se adapte a la observada en el universo. Grosso modo, se observa que la energía intrínseca de un espacio en expansión aumenta con su volumen provocando que se expanda a mayor velocidad. De todas formas, la naturaleza exacta de la materia y la energía oscura no se conoce todavía, así que también existen esfuerzos para encontrar maneras alternativas de explicar los datos observacionales. 




         


        



          EL UNIVERSO: ESPACIO-TIEMPO, ENERGÍA Y LEYES  




          El universo se puede definir como un todo formado por espacio-tiempo, distintas formas de energía (entre las que destaca la materia, una forma de energía altamente condensada) y las leyes físicas que relacionan todo lo anterior. El espacio-tiempo es el conjunto de las tres dimensiones espaciales más la temporal donde se desarrollan todos los eventos del universo. Estas dimensiones forman un continuo relacionado por la teoría de la relatividad, según la cual la materia es una forma más de energía.  




           




          Equivalencia entre energía y masa 




          La masa es la propiedad fundamental de la materia y, según la teoría de la relatividad, la causante de los efectos gravitatorios al deformar el espacio-tiempo a su alrededor. Según esta teoría, la masa puede verse como una forma de energía según la ecuación E = m · c2, donde E es la energía, m la masa y c la velocidad de la luz (aproximadamente 3 · 108 m/s). Al ser la velocidad de la luz tan elevada, incluso cuerpos con reducidas cantidades de masa pueden contener importantes cantidades de energía intrínseca. Por ejemplo, las transformaciones atómicas pueden llegar a liberar grandes cantidades de energía como, sin ir más lejos, es el caso del Sol (en la imagen). En general, las transformaciones químicas pueden hacer que un sistema pierda energía, y consecuentemente masa, que se puede liberar, entre otras formas, como radiación electromagnética.  
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              Cada segundo unos pocos millones de toneladas de materia se transforman en energía en el interior del Sol, como resultado de la fusión de centenares de millones de toneladas de átomos de hidrógeno en átomos de helio. 


            


          


        




         




        En cuanto a la materia ordinaria que constituye los átomos y las moléculas, está compuesta básicamente por fermiones, partículas elementales de las que hay dos tipos: quarks y leptones. Tanto el protón como el neutrón, que constituyen los núcleos atómicos, están formados por tres quarks cada uno, mientras que el electrón es un tipo de leptón. Las partículas formadas por tres quarks, como el protón y el neutrón, se conocen como bariones. Como la mayoría de la masa de los átomos corresponde a protones y neutrones, en ocasiones se usa el término materia bariónica para referirse a la materia ordinaria, aunque una pequeña parte corresponde a electrones. El hecho que las partículas de nuestro universo superan en cantidad sus antipartículas (a cada partícula le corresponde una antipartícula con la misma masa pero con carga opuesta) es un tema de estudio y suele relacionarse con los instantes iniciales después del Big Bang, considerado como su origen. Según las estimaciones más recientes esa Gran Explosión inicial tuvo lugar aproximadamente unos 13800 millones de años atrás. Esta teoría se sustenta en varias observaciones, la más importante de las cuales es la expansión del universo detectada inicialmente por el gran astrónomo estadounidense Edwin Hubble (1889-1953) a principios del siglo XX. Analizando los espectros electromagnéticos de las galaxias, descubrió que la mayoría tienen sus rasgos distintivos desplazados hacia frecuencias menores, lo que indica que se están alejando de nosotros. Este desplazamiento es consecuencia del efecto Doppler, un cambio de frecuencia aparente de una onda que se da a consecuencia del movimiento relativo de la fuente respecto a su observador postulado por el físico austríaco Christian Andreas Doppler (1803-1853), que también podemos percibir cuando oímos que el sonido de una ambulancia se hace más grave cuando se aleja. Siguiendo con Hubble, el estudio detallado de los desplazamientos en los rasgos de los espectros indicó que, además, las galaxias más lejanas se alejan a mayor velocidad, lo que se puede interpretar como un universo en expansión. Otra de las observaciones importantes que sustentan la teoría del Big Bang llegó ya en la segunda mitad de siglo cuando se encontró la radiación de fondo de microondas (figura 2). Parece ser que se trata de los primeros fotones que viajaron libremente en los estadios iniciales del universo y que siguen propagándose en la actualidad con una frecuencia menor causada por su expansión. 




         


        



          FIG. 2 
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              Mapa de las fluctuaciones en la radiación de microondas de fondo a partir de las cuales se deduce la temperatura de las distintas regiones de nuestro universo en los estadios en que se estaba gestando la formación de las primeras galaxias. 


            


          


        




         




        A día de hoy no se ha podido detectar ninguna diferencia entre las leyes que utilizamos para describir el universo local, donde los efectos de la evolución cósmica son mínimos, y las del resto del universo observable. Esto nos lleva a pensar que estas mismas leyes pueden servir para calcular las características del universo pasado hasta sus instantes iniciales en el marco de la teoría del Big Bang. Según el modelo más aceptado, el universo se encontraba inicialmente en un estado de extrema densidad y temperatura. Cuando se enfrió lo suficiente, aparecieron las partículas subatómicas, y luego algunas de ellas se combinaron para dar lugar a los átomos que, por el efecto de la gravedad, se unieron en nubes gigantes a partir de las cuales se formarían las estrellas y las galaxias. Las hipótesis que intentan explicar cómo se generaron las partículas subatómicas en el universo se valen de la teoría cuántica de campos y la física estadística. Sea como sea, tras su aparición tuvo lugar la nucleosíntesis primordial, el proceso mediante el cual se formaron los núcleos de los átomos más ligeros. La génesis de los núcleos de los átomos más masivos y las moléculas más sencillas está ya asociada al desarrollo de las estrellas. La formación de las primeras estrellas y el origen de las galaxias sigue planteando muchas incógnitas, algunas de las cuales posiblemente encuentren respuesta cuando la próxima generación de telescopios nos permita ver más lejos y, por tanto, más atrás en el tiempo, ya que la luz deberá recorrer una mayor distancia (por ejemplo, la luz del Sol tarda ocho minutos en llegar a la Tierra, por lo que en realidad estamos viendo como era el astro rey ocho minutos atrás). 




        La materia ordinaria que constituye los átomos y las moléculas no solo se agrupa en estrellas, sino que se puede encontrar también en forma de material interestelar en el interior de las galaxias, las mayores unidades estructurales en las que se organiza la materia en el universo. Esto no quiere decir que sean las estructuras de más tamaño, ya que estas se agrupan en cúmulos que, a su vez, lo hacen en supercúmulos. El mayor supercúmulo de galaxias identificado hasta la fecha es el denominado Laniakea, al que pertenece el Grupo Local que incluye la Vía Láctea. El espacio intergaláctico se puede considerar prácticamente vacío con unas densidades menores a un núcleo de hidrógeno por metro cúbico. Sin embargo, presenta también una cierta estructura en forma de red de filamentos gaseosos de baja densidad en cuyos nodos se encuentran los supercúmulos de galaxias. Esta red contaría con aproximadamente la mitad de materia ordinaria del universo, extendiéndose por su totalidad como consecuencia del proceso de formación de estructuras posterior al Big Bang. En cuanto a la distribución de la materia ordinaria en su globalidad, parece ser que el universo observable es homogéneo e isótropo si se considera una escala suficientemente grande del orden de cientos de millones de años-luz. A esta escala, su densidad parece muy uniforme sin asimetrías significativas ni una dirección preferente. Hasta el momento, no se ha podido determinar si el universo observable tiene algún tipo de estructura, punto central o límite exterior. 




        Como ya hemos dicho, el elemento más abundante en el universo es el hidrógeno, cuyo átomo es el menos masivo y complejo con tan solo un protón. Se estima que unos nueve de cada diez átomos del universo son de este elemento, lo que supone unas tres cuartas partes de su masa total. Parece ser que gran parte estaría formando la red de filamentos gaseosos de baja densidad en cuyos nodos se disponen los supercúmulos galácticos. En las galaxias, se puede encontrar en forma de extensos halos circundantes de gas enrarecido y caliente, así como en forma de nubes moleculares interiores suficientemente densas y frías para albergarlo en forma diatómica (moléculas formadas por dos átomos). Estas nubes acogen las regiones donde se forman las estrellas y sus sistemas de cuerpos asociados. El hidrógeno sigue siendo el elemento más abundante, tanto en las estrellas como en los planetas gaseosos gigantes. Tan solo pierde su hegemonía en los cuerpos sólidos, como planetas, satélites o asteroides, aunque en aquellos formados mayormente por elementos volátiles como metano, amoníaco o agua, su átomo es el más frecuente. En la Tierra, se encuentra presente en multitud de compuestos como por ejemplo el agua o las moléculas orgánicas, donde tiene un papel fundamental. Como elemento se encuentra en forma de gas diatómico, aunque es muy escaso, ya que su pequeña masa molecular le permite escapar de la gravedad terrestre con más facilidad que el resto de los gases más pesados. El segundo elemento más abundante en el universo es el helio cuyo núcleo cuenta con tan solo dos protones. Este elemento supone casi la cuarta parte restante de la materia ordinaria del universo. 




        La máxima complejidad química del universo se encuentra en los astros de los sistemas estelares, aunque se han detectado moléculas también en entornos espaciales, incluidas algunas de una cierta complejidad. Las moléculas espaciales se pueden encontrar en las nubes moleculares del interior de las galaxias. Concretamente, se desarrollan en entornos con una densidad suficiente en las proximidades de fenómenos altamente energéticos, como explosiones de supernovas, que ionizan los átomos haciendo entrar en juego las fuerzas electrostáticas. Estas nubes son propias de las galaxias espirales (ver imagen en las páginas 38-39) como la Vía Láctea y se encuentran principalmente en los brazos espirales donde la concentración de material interestelar es mayor. Nuestra galaxia cuenta con gran cantidad de nubes moleculares cuya química elemental es posible gracias al pequeño porcentaje de átomos más masivos que el helio, presentes en el material interestelar. 




         




        ENRIQUECIMIENTO DEL MATERIAL INTERESTELAR




         




        Para explicar el desarrollo del universo durante los primeros minutos de su existencia, hace 13800 millones de años, poco después del Big Bang, en los que en el universo regía un estado de densidad y temperatura extremas, contamos con modelos realizados a través de aportaciones teóricas tomadas de la física de partículas. Según estos modelos, fue en este periodo cuando se generó la materia ordinaria. Los primeros protones y neutrones se formaron cuando el plasma de quarks existente en las fases iniciales del universo alcanzó unas condiciones de densidad y temperatura suficientemente bajas. Seguidamente se formaron los primeros núcleos atómicos en el proceso ya nombrado de nucleosíntesis primordial. Los núcleos formados fueron mayoritariamente de los dos elementos más ligeros: hidrógeno y helio. Aunque se cree que se formaron también núcleos de litio y berilio, la abundancia descendió dramáticamente con el número atómico. Puede que se generara también algo de boro, pero no se creó carbono de forma significativa. La nucleosíntesis primordial duró hasta que la rápida expansión del universo provocó un descenso de su densidad y temperatura por debajo de lo requerido para la fusión nuclear. Desde entonces, el material interestelar se ha ido enriqueciendo de elementos más masivos, generados por fusión atómica en las estrellas y esparcidos a través del viento estelar o de episodios violentos como las explosiones supernovas. Así, antes de la aparición de las primeras estrellas, el medio interestelar estaba compuesto básicamente por hidrógeno y helio, adquiriendo su composición actual a medida que se ha ido enriqueciendo con los elementos más masivos provenientes de su interior. Este proceso ha hecho posible la química elemental presente en el medio interestelar, cuyo estudio resulta especialmente interesante para esclarecer temas tan trascendentes como el origen de la vida. 




         


        



          Al mirar hacia el espacio, también miramos hacia atrás en el tiempo, hacia el horizonte del universo, hacia la época del Big Bang. 




           




          CARL SAGAN 


        




         




        A pesar de las dudas que aún tenemos acerca del proceso por el cual se generaron las primeras estrellas y galaxias, sabemos que, en cualquier caso, la concentración de masa que suponen las estrellas posibilita las condiciones de densidad y temperatura necesarias para que puedan darse las reacciones nucleares de fusión a partir de las cuales se generan átomos más masivos que el hidrógeno y el helio. De hecho, la reacción más habitual a lo largo de la vida de las estrellas es la transformación de hidrógeno en helio. La generación de elementos más masivos se da en las fases más avanzadas de sus vidas, cuando el hidrógeno empieza a escasear. La falta de hidrógeno hace que las reacciones nucleares de fusión disminuyan y no puedan contrarrestar el colapso gravitatorio. Al producirse el colapso se alcanza la temperatura necesaria para iniciar la fusión del helio en elementos más masivos hasta que se agota. Cuando estos a su vez también se consumen se llega al colapso total, que puede ocurrir de distintas maneras dependiendo de la masa de la estrella. Los modelos actuales explican la vida entera de una estrella, basados en la observación de multitud de ellas en distintas etapas de su evolución. Nuestro Sol, por ejemplo, está catalogado como una enana amarilla en la secuencia principal, en una situación de equilibrio en que la presión gravitacional está compensada por las reacciones de fusión atómica de hidrógeno en helio. El hidrógeno no empezará a escasear en el núcleo hasta dentro de cinco o seis mil millones de años. Entonces, la parte central empezará a contraerse y calentarse, mientras que las capas más externas tenderán a expandirse y enfriarse, convirtiéndose el Sol en una gigante roja. Esta fase durará tan solo unos mil millones de años, en la que que el radio aumentará un par de centenares de veces y la luminosidad un par de miles. Cuando el núcleo haya concentrado una densidad suficiente de átomos de helio procedentes de las capas exteriores, estos se fusionarán en átomos de carbono. El Sol pasará entonces a ser una estrella de rama horizontal, fase que durará solamente unos cien millones de años, durante los cuales su radio y luminosidad se reducirán hasta alcanzar unas diez y cincuenta veces sus respectivos valores actuales. Tras el agotamiento del helio en el núcleo, se repetirá el proceso de contracción acompañado de la expansión de las capas exteriores. En ese momento, el Sol pasará a ser una estrella de rama asintótica, fase que durará unos veinte millones de años, finalizando con una importante pérdida de masa. Teóricamente nuestra estrella no tiene suficiente masa para que los átomos de carbono del núcleo se conviertan de forma mayoritaria en átomos más masivos, así que esta será su última expansión. La parte no expulsada sufrirá un colapso gravitacional completo, convirtiéndose en una enana blanca que se enfriará, hipotéticamente, durante billones de años, hasta ser una enana negra. 




        El modelo general sobre la vida de las estrellas predice que aquellas con una masa entre una y tres veces la del Sol tendrían que dejar unos restos con escasez de átomos más masivos que el carbono. Sin embargo, se ha observado que, en ocasiones, estos restos son ricos en oxígeno. Recientemente, se ha conseguido explicar este fenómeno usando modelos teóricos más perfeccionados que incluyen procesos de intercambio de elementos entre el núcleo y la superficie estelar. Teniendo en cuenta que este tipo de estrellas es el más común y abundante en prácticamente cualquier galaxia incluida la nuestra, su producción de oxígeno deberá tenerse en cuenta de ahora en adelante en los modelos de evolución química galáctica. La cantidad de oxígeno presente se ha usado durante mucho tiempo como indicador de la abundancia relativa de elementos más masivos que el helio, lo que se conoce en astronomía cómo metalicidad. Estos elementos reciben muchas veces en astronomía el nombre de metales independientemente de sus propiedades químicas. Los nuevos modelos de nucleosíntesis estelar en que la generación de oxígeno sería más compleja de lo que se había creído hasta ahora sugieren que deberían usarse otros elementos como indicadores de metalicidad, por ejemplo el argón o el cloro. Otra implicación de este nuevo modelo es que habrá que revisar la relevancia del papel de las supernovas, esas explosiones estelares muy violentas que se dan en estrellas mucho más masivas que el Sol, en el enriquecimiento del material interestelar. Su nombre viene del término latín nova (nueva), haciendo referencia a que pueden aparecer en lugares donde antes no se había detectado nada en particular, siendo visibles en ocasiones incluso a simple vista. Estas explosiones expulsan una gran cantidad de material que se expande formando nubes de gas y polvo enriquecidos con elementos masivos (figura 3). Las potentes ondas de choque que se producen pueden dar lugar a reacciones en cadena que causarán la formación de numerosas nuevas estrellas en periodos relativamente cortos. Sin ir más lejos, se cree que el colapso gravitacional que desencadenó la formación del sistema solar pudo ser causado por un proceso similar. 
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            La galaxia del Remolino, también conocida como Messier 51, es una de las más brillantes del firmamento, pudiendo ser observada con unos simples prismáticos. Las galaxias espirales, como la del Remolino o la Vía Láctea, suelen incluir nebulosas que albergan moléculas de alta complejidad. 




             


          


        


        



          FIG. 3 
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              Esquema que muestra el proceso mediante el cual las estrellas masivas pueden generar explosiones de supernovas cuyos remanentes enriquecidos se expanden en ondas de choque que pueden provocar una reacción en cadena de formación de nuevas estrellas en la región gaseosa circundante. 


            


          


        




         




        El medio interestelar en las galaxias espirales como la Vía Láctea presenta unas importantes concentraciones de gas con pequeñas cantidades de polvo. Como ya hemos apuntado, aproximadamente tres cuartas partes de la masa gaseosa corresponden a hidrógeno y una cuarta parte a helio, representando las trazas de otros elementos más masivos un porcentaje que puede oscilar entre el 1% y el 2%. Este medio no es homogéneo sino que puede presentar características distintas en regiones distintas. Según la densidad y complejidad del medio podemos distinguir, por ejemplo, entre regiones de gas coronal, regiones HII, regiones HI o nubes moleculares (ver imágenes en página 41). Las regiones de gas coronal se extienden alrededor de las estrellas y representan la mayor parte del medio interestelar. Se trata de un gas muy tenue y caliente emitido a través del viento estelar. Las regiones HI representan aproximadamente la mitad de la masa del medio interestelar y están constituidas mayormente por gas frío, a menos de 100 K (esto es, unos –173 ºC), compuesto por hidrógeno neutro. Las regiones HII representan tan solo un pequeño porcentaje de la masa del medio interestelar, sin embargo, tienen gran interés por sus propiedades y su espectacularidad. Están compuestas principalmente de un hidrógeno que está ionizado debido a la radiación ultravioleta de estrellas muy calientes recién formadas. Por último, las nubes moleculares tienen un tamaño relativamente pequeño pero mucha masa, siendo las regiones más densas en el medio interestelar. En ellas la densidad de materia es suficientemente alta y la temperatura suficientemente baja como para que exista hidrógeno en forma diatómica.
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            Arriba, en la nube molecular Circinus se ha detectado una sorprendente población de jóvenes objetos estelares. Abajo, imagen de la región II gigante conocida como NGC 604, situada en la galaxia del Triángulo, a casi 3 millones de años-luz de la Tierra. 




             


          


        


        



          EL MEDIO INTERESTELAR 




          Las galaxias espirales como la nuestra contienen importantes cantidades de material interestelar que se concentra en zonas conocidas como nebulosas (ver imágenes). Estas concentraciones pueden evolucionar dando lugar a fenómenos de formación estelar: se trata de los denominados cúmulos abiertos. A su vez, los restos que dejan las estrellas tras su muerte pueden volver a incorporarse en las nebulosas, esta vez en forma de átomos más masivos generados por fusión a lo largo de sus vidas. 




           




          Formación de estrellas 




          En las nebulosas donde se generan las nuevas estrellas, la mayor parte del gas hidrógeno se encuentra en forma diatómica. Son las nubes moleculares y se estima que en la Vía Láctea existen miles de ellas, con una masa superior a cien mil veces la solar. En estas nubes, el equilibrio hidrostático se mantiene mientras el colapso gravitatorio es frenado por la energía cinética del gas, o sea la temperatura. Para cada temperatura, existen un volumen y una masa a partir de los cuales se produce el colapso. El tipo de estrellas generado varía según las características de la nube: las menores y más frías tienden a formar estrellas poco masivas, mientras que las mayores y más calientes generan una mayor variedad incluyendo estrellas más masivas. 
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              Imagen de la nebulosa del Cangrejo, una nebulosa de emisión que se encuentra a unos 6500 años-luz y que consiste en los restos de una explosión supernova. 




               


            


          




          Nebulosas de emisión y de absorción 




          Las nebulosas se pueden clasificar también según la manera en qué las percibimos. Las nebulosas de emisión son las más comunes y brillan por el efecto que tiene sobre su gas la radiación electromagnética de estrellas calientes cercanas. Las nebulosas de absorción no tienen estrellas cerca por lo que no brillan y solo pueden ser percibidas por contraste con nebulosas de emisión más lejanas. Uno de los tipos más espectaculares de nebulosa de emisión son las regiones HII. 




           




          Las regiones HII 




          Su nombre hace referencia al hidrógeno ionizado, usándose en astronomía en contraposición a HI para el hidrógeno neutro. Se trata de regiones con una importante presencia de estrellas recién formadas muy masivas que ionizan su entorno, compuesto principalmente por gas hidrógeno. El hidrógeno ionizado emite radiación electromagnética cuando vuelve a capturar su electrón, por lo que resultan regiones muy espectaculares que pueden ser observadas a gran distancia. Esta última es una de sus características más interesantes ya que resultan de mucha utilidad para la determinación del alejamiento y la composición química de otras galaxias. 
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              Imagen de la nebulosa de la Cabeza de Caballo, una nebulosa de absorción fría y oscura que se encuentra a unos 1500 años-luz. 


            


          


        




         




        Las nubes moleculares pueden contener al menos un centenar de moléculas distintas, algunas de las cuales con una cierta complejidad. La lista de moléculas detectadas a través de sus líneas espectrales incluye agua, amoníaco o metano, yendo desde la simple combinación de dos átomos de hidrógeno hasta combinaciones de decenas de átomos de carbono como los fulerenos. La existencia de esta química elemental no es directamente atribuible a las condiciones de densidad y temperatura existentes en el interior de las nubes, sino que necesita de explicaciones donde intervienen más factores. Para que se generen las moléculas hace falta primero que los átomos se ionicen, lo cual viene dado por la radiación de las estrellas que nacen en su interior. Otro factor destacado es la presencia del polvo interestelar. Aunque tan solo representa alrededor de un 1 % del medio interestelar, se cree que tiene un importante papel como catalizador y que en su superficie se concentran los reactivos condensados por las bajas temperaturas. El origen exacto de este polvo no se conoce con absoluta certeza, aunque es muy probable que venga del material eyectado por las estrellas en las últimas fases de sus vidas. Este material rico en elementos masivos se condensa al enfriarse en el espacio formando partículas que típicamente están compuestas por agua, carbono, silicatos o compuestos de hierro, con formas irregulares y tamaños menores a una micra (esto es, una milésima de milímetro). Es a partir de estas partículas que se pueden formar con posterioridad los sistemas planetarios alrededor de nuevas estrellas. Así pues, muchas de las moléculas orgánicas esenciales para la vida existían ya en el espacio antes de la formación de los planetas. 


      


    


  

    

      



         


        
Las moléculas en el espacio 




         




        Las moléculas se pueden identificar a distancia gracias a las líneas espectrales que las caracterizan. Estas líneas no son siempre claras, ya que las moléculas se pueden encontrar en entornos muy activos con gran variedad molecular. Reconocerlas es algo parecido a desenlazar una liada madeja. 


      


    


  

    

      



         




        Las moléculas no solo están presentes en entornos masivos como planetas, satélites o asteroides, también existen en el espacio. Aunque el caso más común son las moléculas diatómicas de hidrógeno que se encuentran en las nubes moleculares interestelares, existen también otras moléculas más complejas. La información al respecto nos llega esencialmente a través de ondas electromagnéticas, concretamente a través de las frecuencias características en que emiten los electrones cuando cambian de nivel energético en sus moléculas. Actualmente contamos con potentes radiotelescopios, tanto terrestres como espaciales, capaces de captar con precisión un gran número de frecuencias. Incorporando los instrumentos adecuados a estos observatorios se puede obtener un espectro con las distintas intensidades de cada frecuencia en la que emite un determinado objeto astronómico. A partir del análisis de estos espectros, podemos conocer la composición de las distintas regiones interestelares. Existen básicamente dos formas de identificar las frecuencias características de una molécula: a través de su espectro de emisión o de su espectro de absorción. Si en el primer caso se detectan las frecuencias con una intensidad más alta de lo normal debido a la emisión de la molécula, en el segundo, se revelan las frecuencias más bajas de lo habitual a causa de la absorción de la molécula en el espectro de una fuente más lejana. Los patrones de frecuencias de ambos espectros coinciden para una misma molécula. 




        La composición actual del medio interestelar es el resultado de una compleja interacción con las estrellas. El material interestelar colapsa en estrellas donde los átomos se fusionan formando otros más masivos que son devueltos al medio. Además, la radiación de las estrellas ioniza el medio poniendo en juego las fuerzas electroestáticas. Los iones resultantes acostumbran a tener carga positiva y se ven atraídos por los electrones de otros átomos o moléculas neutros cercanos, generando moléculas. Así pues, las moléculas se empiezan a generar en las nebulosas interestelares antes de acabar formando parte de los distintos tipos de astros. Actualmente se han detectado ya más de un centenar de moléculas espaciales, desde moléculas sencillas diatómicas hasta otras compuestas por decenas de átomos. Entre ellas encontramos agua, amoníaco o metano pero también hidrocarburos, alcoholes, esteres, cetonas, aminas o aldehídos. La mayoría de estas moléculas son orgánicas, muchas de las cuales esenciales para la evolución de la vida. Se han encontrado incluso algunas moléculas precursoras de los aminoácidos, los bloques esenciales de las proteínas. De hecho, se puede decir que la química de la vida tiene su origen en el espacio interestelar. Las mayores moléculas interestelares detectadas hasta el momento son los ya nombrados fulerenos, que cuentan con decenas de átomos de carbono formando superficies tridimensionales más o menos regulares. 




         




        DETECTANDO COMPONENTES EN EL ESPACIO




         




        Casi toda la información disponible acerca del espacio nos ha llegado a través de ondas electromagnéticas, exceptuando la obtenida en las misiones al sistema solar y la incipiente detección de ondas gravitatorias. Así pues, la espectrometría tiene un papel fundamental en el análisis de esta información. Aunque la historia de la aplicación de instrumentos a la observación espacial se remonta al siglo XVII, uno de los hitos más importantes se produjo cuando James Clerk Maxwell formuló su teoría de las ondas electromagnéticas en la segunda mitad del siglo XIX. Actualmente, los telescopios no solo se limitan a captar la luz visible sino que, desde mediados del siglo XX, se vienen usando radiotelescopios para captar ondas electromagnéticas con frecuencias distintas. La información obtenida por varios de estos radiotelescopios se puede combinar en imágenes, buscando una correspondencia con las frecuencias que nuestro ojo puede captar y nuestro cerebro puede entender de forma intuitiva. Desde hace unas décadas existen también observatorios espaciales para evitar los efectos distorsionadores de la atmósfera. El más conocido es el telescopio Hubble, puesto en órbita terrestre en 1990 en una misión conjunta entre la ESA y la NASA. Sensible a la radiación visible, ultravioleta e infrarroja, es capaz de captar, por ejemplo, las auroras polares de Júpiter (ver imagen superior en página 53). En 1991 fue lanzado al espacio el observatorio de rayos gamma Compton, sensible a ese tipo de radiación y a algunas frecuencias de rayos X, pero quedó inoperativo al fallar su sistema de dirección y se forzó su destrucción por abrasión en la atmósfera. En 1999 y 2003 fueron puestos en órbita otros dos grandes observatorios, el Chandra (ver imagen inferior en página 53) y el Spitzer. Mientras que el primero se centra en las frecuencias de los rayos X, el segundo lo hace en la radiación infrarroja. En conjunto, los cuatro constituyen el programa de grandes observatorios de la NASA. Por su lado, los observatorios terrestres se acostumbran a situar en lugares con cierta altura y poco poblados, para minimizar las interferencias atmosféricas y lumínicas. Actualmente existe una amplia red repartida por todo el planeta que posibilita la observación a todas horas en todas direcciones. El mayor telescopio óptico de la actualidad se encuentra en el Observatorio del Roque de los Muchachos en Canarias. Para compensar el histórico déficit de telescopios en el hemisferio sur, el Observatorio Europeo Austral, la ESO (por European Southern Observatory) ha construido algunos de los más avanzados telescopios como el VLT o el ALMA en el desierto de Atacama, en Chile. El Telescopio Muy Grande, VLT, (por Very Large Telescope) consiste en un sistema con cuatro de los mayores telescopios del mundo que, además, pueden operar conjuntamente. El ALMA (Atacama Large Millimeter/ submillimeter Array) (ver fotografía en páginas 54-55) consta de 66 antenas que operan de forma conjunta como un único telescopio. Muchos fenómenos astronómicos tan solo pueden estudiarse en profundidad gracias a una combinación de datos recopilados por distintos tipos de observatorios, tanto terrestres como espaciales. Incorporando los instrumentos adecuados a estos observatorios se puede realizar un análisis más exhaustivo de la radiación en todas las frecuencias. 




        La identificación a distancia de sustancias diversas se lleva a cabo a través de la detección de sus líneas espectrales. Se trata de aquellas frecuencias en el espectro electromagnético —la distribución energética del conjunto de ondas electromagnéticas que emite o absorbe— que caracterizan a los distintos átomos y moléculas. El nombre «líneas espectrales» hace referencia a que los espectros se pueden representar en forma de bandas donde cada frecuencia corresponde a una línea perpendicular. En estas bandas la intensidad de cada frecuencia se simboliza a través de la luminosidad que se da a cada línea. Existen también otras formas de representar los espectros, por ejemplo a través de gráficas donde la intensidad corresponde a un eje y la frecuencia al otro. Sea como sea, a cada sustancia le corresponde un patrón característico de frecuencias o líneas. Estos patrones son consecuencia de las posibilidades de emisión y absorción de ondas electromagnéticas restringidas por la distribución de los electrones en sus átomos o moléculas. Concretando un poco más, tienen su origen en la transición de electrones entre los distintos niveles de energía de sus orbitales. Estas transiciones se manifiestan en forma de frecuencias con una menor intensidad cuando la sustancia está ensombreciendo una fuente más lejana (espectro de absorción) o en frecuencias con una mayor intensidad cuando la sustancia actúa como fuente, por ejemplo al calentarla (espectro de emisión). 
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            Arriba, las auroras polares de Júpiter han podido ser captadas por el telescopio espacial Hubble de la NASA. Abajo, recreación artística del telescopio Chandra, puesto en órbita en 1999 para observar en las frecuencias de rayos X. 
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            ALMA, en la imagen bajo una impresionante vista de la Vía Láctea, es una instalación compuesta por 66 radiotelescopios gigantescos ubicada en un lugar que goza de uno de los mejores cielos de la Tierra para la observación astronómica, el desierto de Atacama, en Chile. Es el proyecto astronómico más grande del mundo y se lleva a cabo gracias a una cooperación internacional. 




             


          


        




        En el caso del Sol, su espectro de emisión coincide aproximadamente con el descrito por la teoría de radiación del cuerpo negro (figura 1). Según esta teoría desarrollada en la segunda mitad del siglo XIX, todo cuerpo emite una cantidad de energía en forma de ondas electromagnéticas. La palabra «cuerpo negro» hace referencia a un cuerpo teórico ideal que absorbe toda la radiación electromagnética que recibe del exterior. El espectro electromagnético de este tipo de cuerpos tiene una distribución de intensidades en sus frecuencias (o en sus longitudes de onda) que varía con su temperatura. En el caso del Sol esa temperatura es de unos 5250 °C y las longitudes de onda (o frecuencias) con intensidades máximas corresponden a aquellas que pueden ser percibidas por el ojo humano. Esto no es casualidad, de hecho la energía emitida por el Sol marca toda la vida en una Tierra perfectamente adaptada a sus características. La parte de la radiación solar que llega a la superficie de nuestro planeta está parcialmente bloqueada por su atmósfera. Por ejemplo, la radiación ultravioleta, con mayor frecuencia que la visible, es bloqueada en gran medida por la capa de ozono. Lo que es una suerte, pues esta radiación interactúa con los átomos y es potencialmente peligrosa porque afecta la integridad molecular. La radiación infrarroja, con menor frecuencia que la visible, es también parcialmente bloqueada en determinadas frecuencias por el dióxido de carbono y el oxígeno atmosféricos. Esto ocurre también tras ser reflejada por la superficie, donde interactúa con las moléculas, aumentando su velocidad y generando calor. 




        Todas las estrellas tienen espectros de emisión más o menos similares, pero distintos, al del Sol. Analizando estos espectros se pueden conocer muchas de las características de las respectivas estrellas. Su temperatura superficial se puede deducir más o menos de forma directa de la gráfica que relaciona frecuencias con intensidades. La radiación emitida por un cuerpo a temperatura ambiente es escasa y sus frecuencias con intensidad máxima son menores que las de la luz. Sin embargo, al elevar la temperatura e incrementarse la energía emitida, también aumentan las frecuencias con intensidad máxima. A esto se debe el cambio de color de un cuerpo cuando se calienta: empieza por un brillo tenue de color rojizo que va aumentando a la vez que se vuelve blanquecino. Lo mismo ocurre con las estrellas, cuanto más caliente es su superficie, mayores son las frecuencias con intensidad máxima de su espectro. Así pues, las estrellas más calientes tienen sus máximas intensidades espectrales desplazadas hacia frecuencias mayores, o lo que es lo mismo, a longitudes de onda menores, que corresponde al color azul; mientras que las más frías se ubican a frecuencias menores, es decir, mayores longitudes de onda (color rojo). Un truco para recordarlo: los colores son justo los contrarios a los usados en la convención que representa la temperatura del agua en los lavabos. Concretando un poco más, en orden de temperatura ascendente encontramos las estrellas rojizas, anaranjadas, amarillas, blancas y las azuladas. En cuanto a las otras características, como luminosidad, masa y tamaño, se han necesitado décadas de observación para realizar las clasificaciones que aparecen relacionadas con los espectros. La idea es que estas características no pueden tener una configuración cualquiera sino que responden a unos patrones que se han clasificado en tipos espectrales. La clasificación espectral de Harvard, gestada a finales del siglo XIX en esa universidad, es el tipo espectral estelar más importante y la más utilizada en astronomía. Los tipos espectrales se relacionan con las características de las estrellas mediante diagramas como el de Hertzsprung-Russell, creado por el astrónomo danés Ejnar Hertzsprung (1873-1967) y su colega estadounidense Henry Norris Russell (1877-1957) en 1910. 
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              Estas dos gráficas representan espectros electromagnéticos. El eje vertical corresponde a la intensidad relativa (o densidad de energía) y el horizontal a las longitudes de onda (o frecuencias). Arriba, se muestran los espectros teóricos de cuerpos negros a distintas temperaturas. Abajo, se ve el espectro solar. El espectro emitido por el Sol casi coincide con el descrito por la teoría para un cuerpo negro a 5 250 °C. El espectro que llega a la superficie terrestre ha sido parcialmente bloqueado por la atmósfera de nuestro planeta en determinados rangos de frecuencias. 


            


          


        




         


        



          EL ESPECTRO DE LAS ESTRELLAS 




          El espectro teórico de un cuerpo negro se conoce también como espectro del continuo. Estos espectros se caracterizan por presentar una frecuencia con intensidad relativa máxima, por encima y por debajo de la cual las intensidades relativas decrecen. Esta frecuencia aumenta y disminuye con la temperatura, oscilando las temperaturas superficiales de las estrellas entre 3000 K y 30000 K. Para las estrellas con temperaturas altas la frecuencia con intensidad relativa máxima está próxima al azul, mientras que para las que tienen temperatura baja está próxima al rojo. Así pues, conociendo dónde se encuentra esta frecuencia en un espectro estelar se puede saber la temperatura superficial de la estrella que lo emite. En la práctica, se puede estimar cómo es el espectro electromagnético de una estrella y en qué frecuencia emite con máxima intensidad, contando simplemente con medidas de las intensidades de tres frecuencias cualesquiera.  




           




          Distintos tipos espectrales según sus características 




          Las otras características como luminosidad, masa y tamaño, responden a unos patrones que se han podido clasificar en tipos espectrales gracias a décadas de observación. La clasificación espectral realizada por los científicos de la universidad de Harvard a finales del siglo XIX es la más importante. El caso es que la composición de las estrellas marca sus características, así que su luminosidad, masa y tamaño van a depender de dónde estén situadas las líneas de absorción en su espectro. La disposición de las líneas espectrales tiene su origen en la absorción de radiación del espectro continuo por parte de los átomos o iones que se encuentran en las capas exteriores de la estrella. 




           




          Composición química y líneas espectrales 




          Aunque la mayor parte del material de las estrellas es siempre hidrógeno y helio, las trazas de otros elementos van íntimamente ligadas a las propiedades del medio a partir del que se forman. Estas propiedades acaban marcando también de una manera significativa la luminosidad, masa y tamaño típicos de las estrellas. Además, la intensidad relativa de las líneas espectrales no solo depende de la cantidad de materia formada por átomos, iones o moléculas, sino también de otras variables como la temperatura, la densidad o el campo magnético. Así pues, líneas espectrales y propiedades estelares están íntimamente entrelazadas en los dos sentidos. Así, se han definido siete tipos espectrales básicos dependiendo de la frecuencia con intensidad máxima y las líneas de absorción: O, B, A, F, G, K y M. Los tipos espectrales se pueden relacionan con las características de las estrellas mediante diagramas, como por ejemplo el de Hertzsprung-Russell, ideado por ambos astrónomos a principios del siglo XX (ver figura). Las estrellas pueden variar sus características a lo largo de su dilatada vida, pero la mayoría, como nuestro Sol, se mueven generalmente en una franja del diagrama conocida como secuencia principal. Además, en el diagrama existen otras tres zonas diferenciadas: las supergigantes, las gigantes y las enanas blancas. Las primeras y las segundas se caracterizan por su alta luminosidad y baja temperatura; las últimas por su baja luminosidad y elevada temperatura. 
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                La figura muestra el diagrama de Hertzsprung-Russell donde aparecen varias estrellas de la Vía Láctea. En el eje vertical se sitúan los valores de luminosidad relativa al Sol y en el horizontal la temperatura superficial en kelvin. 


              


            


          


        




         




        LAS «HUELLAS DIGITALES» DE LAS SUSTANCIAS




         




        Volvamos por un segundo al espectro solar, la imagen más cotidiana con la que lo podemos asociar es la del arcoíris. Cuando la radiación solar atraviesa un elemento dispersor, como un prisma o una gota de lluvia, se descompone en multitud de frecuencias ordenadas en una sucesión que responde a sus distintos ángulos de refracción (ver imagen superior en página 63). Esto no quiere decir que cada una de las frecuencias corresponda a un color, ya que nuestro mecanismo de visión es complejo y se realiza básicamente a partir de tres frecuencias o colores primarios. En cualquier caso, a partir de esta propiedad de los distintos ángulos de refracción se pueden aislar las frecuencias en las que emite el Sol, midiendo la intensidad de cada una de ellas. Estas frecuencias van mucho más allá de las que podemos ver, desde los rayos gamma en la parte alta del espectro hasta las ondas de radio en la parte más baja. La ciencia que estudia los espectros electromagnéticos se conoce como espectroscopia. Técnicamente hablando, la espectroscopia se ocupa de la interacción entre la materia y las ondas electromagnéticas, que se manifiesta a través de la absorción o emisión de estas últimas. El trabajo con espectros es el día a día de muchos astrónomos, pero también son usados en muchas otras ramas de la física, la química o la biología. Los orígenes de la espectroscopia se remontan hasta el siglo XIX cuando la naturaleza ondulatoria de la luz quedó demostrada tras el experimento de la doble rendija que llevó a cabo el físico inglés Thomas Young. En este experimento se dividía un haz de luz en dos que, al volver a juntarse, dibujaban patrones de luz y sombra similares a los de otros fenómenos ondulatorios. Poco después se empezó a estudiar el espectro solar aislando sus frecuencias a partir de sus distintos ángulos de refracción mediante espectroscopios básicos que incluían, además de los prismas, lentes y rendijas. Cuál fue la sorpresa cuando se encontró que, lejos de ser continuo, el espectro solar presentaba algunas frecuencias con intensidad inusualmente baja, las conocidas líneas espectrales. El óptico alemán Joseph von Fraunhofer fue el primero que investigó este fenómeno de forma sistemática, siendo capaz de detectar centenares de ellas. A mediados del siglo XIX, los ya nombrados Robert Bunsen (ver imagen inferior en página 63) y Gustav Kirchhoff descubrieron que las líneas espectrales que ciertas sustancias emitían al ser calentadas estaban íntimamente relacionadas con las descubiertas por Fraunhofer: presentaban una configuración de líneas espectrales características. A partir de entonces, se empezaron a utilizar estas líneas como huella digital de las sustancias, desarrollándose importantes esfuerzos para la determinación de las líneas de todos los elementos y compuestos conocidos. 




        En la segunda mitad del siglo XIX se sabía que el Sol tenía un espectro continuo con unas determinadas líneas espectrales de absorción, mientras que las distintas sustancias calentadas en la Tierra presentaban un espectro discontinuo formado por líneas espectrales de emisión. Se sabía que ambos tipos de líneas estaban relacionados, pero la interpretación que unía ambos fenómenos en uno solo requirió de diversos pasos. Inicialmente se descubrió que, si se calentaba lo suficiente una sustancia, podía producir un espectro continuo sin ningún tipo de línea espectral. Luego se evidenció que, si se pasaba la radiación de un espectro continuo a través de una sustancia a menor temperatura, el espectro resultante presentaba líneas oscuras, las cuales se correspondían a las frecuencias donde la sustancia producía sus líneas brillantes cuando se calentaba. Es decir, cada sustancia emite y absorbe luz a ciertas frecuencias fijas que son características de la misma. Así pues, las líneas de Fraunhofer en el espectro solar son el resultado de la absorción de ciertas frecuencias características por los elementos presentes en las capas más exteriores de nuestra estrella. La mayor parte de estas líneas se relacionaron rápidamente con elementos conocidos, pero algunas quedaron inicialmente por identificar. Finalmente resultó que determinadas líneas correspondían a un nuevo elemento, el helio, que fue identificado más tarde en la Tierra. Posteriormente se descubrió que todas estas líneas correspondían a la disposición de los electrones en la estructura atómica y molecular. Estos descubrimientos se realizaron en paralelo al desarrollo de la teoría de las ondas electromagnéticas y acabaron englobados en ella. Actualmente, gracias al análisis espectral se ha comprobado que los distintos objetos astronómicos de nuestro universo se componen de los mismos elementos que existen en nuestro planeta y que aparecen en la tabla periódica de Mendeléiev. 
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            En la vida cotidiana, donde más fácil es constatar el fenómeno de la refracción de la luz es observando el arcoíris (arriba). Sobre estas líneas, una ilustración muestra al químico Robert Bunsen mirando a través de un espectroscopio. 




             


          


        




        El análisis espectral es esencial para entender de qué están hechos los planetas, los cometas, las estrellas, las nebulosas, las galaxias, el medio interestelar y el medio intergaláctico. Los espectros que nos llegan de todos estos objetos astronómicos nos permiten descifrar toda la información que tenemos sobre ellos. Estos espectros son resultado de numerosos factores como la composición, la temperatura, el movimiento o el campo electromagnético de la fuente emisora. Todos estos factores se pueden reproducir puntualmente en laboratorios para obtener los espectros correspondientes, facilitando así la obtención de la información acerca de los distintos objetos astronómicos. Las características de estos objetos se pueden inferir ya sea a partir de su propio espectro de emisión o a partir del espectro de absorción que imprimen sobre el espectro de emisión de fuentes más lejanas. Los objetos que pueden actuar como fuente no son solo las estrellas, también, por ejemplo, nos pueden servir los núcleos de las galaxias activas o algunas nebulosas interestelares. Este último caso es el que nos resulta más interesante, ya que es en las nebulosas interestelares donde se empiezan a generar las moléculas que acabarán formando parte de los distintos tipos de astros. El espectro de las nebulosas se parece más al de los cuerpos calentados por Bunsen y Kirchhoff que al del típico de un cuerpo negro como las estrellas. Entre las nebulosas de emisión destacan las regiones HII, cuya radiación es causada por estrellas cercanas muy calientes capaces de ionizar el gas que las compone. Es decir, capaz de causar la pérdida de electrones de sus átomos, normalmente de hidrógeno, dejándolos como iones cargados positivamente. Las estrellas con temperaturas superficiales por encima de unos 25000 K (unos 24 750 ºC) tienen sus máximas emisiones en frecuencias ultravioletas. Esta radiación es mucho más energética que la visible y es capaz de desproveer a los átomos de sus electrones, que quedan también sueltos dentro de la nube de gas. Cuando iones y electrones vuelven a recombinarse por efecto de las fuerzas electroestáticas, se emite radiación en frecuencias muy concretas que viene dada por las propiedades de cada ion o átomo. En el proceso de búsqueda del estado de menor energía, los electrones irán saltando entre distintos niveles energéticos alrededor de los núcleos atómicos, emitiendo de nuevo radiación en frecuencias muy concretas. Como hemos visto, los niveles energéticos de átomos de un mismo tipo son muy característicos y las frecuencias que emiten los electrones al saltar de uno a otro se pueden usar como un código de barras para identificar a distancia los elementos. Todas estas frecuencias son las que constituyen el espectro de las nebulosas de emisión y, por tanto, nos servirá para conocer qué átomos contiene. Las frecuencias de emisión características de las regiones HII tienen un enorme contraste con el continuo a diferencia de las frecuencias de absorción características de los espectros estelares. Por ello pueden ser detectadas con relativa facilidad en otras galaxias, usándose para entender sus propiedades físicas y químicas. 




         


        



          Kirchoff ha realizado un descubrimiento totalmente inesperado, ya que ha descubierto qué causa las líneas oscuras en el espectro solar y puede producirlas artificialmente intensificadas tanto en el espectro solar como en el espectro continuo de una llama, siendo su posición idéntica a la de las líneas de Fraunhofer. 
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        Una de las regiones HII de nuestra galaxia más cercanas a nosotros es la nebulosa de Orión (figura 2). Se trata de una de las nebulosas de emisión más brillantes vistas desde la Tierra, una de las pocas que pueden observarse a simple vista, incluso en condiciones adversas. Es por este motivo que se ha convertido en una de las más populares y estudiadas. Conocida desde las antiguas civilizaciones, aparece como M42 entre los poco más de cien objetos difusos del catálogo publicado por Charles Messier a finales del siglo XVIII. Se encuentra en la constelación de Orión a poco más de mil doscientos años-luz y posee un diámetro aproximado de algo menos de veinticinco años-luz. Sirva como referencia que el centro de la Vía Láctea se encuentra a más de veinticinco mil años-luz de nosotros. Esta nebulosa es una fuente muy valiosa de información acerca de la formación de estrellas y sus sistemas planetarios asociados a partir de masas de material interestelar en colisión. En su interior se han podido observar centenares de estrellas en diferentes fases de formación, así como multitud de fenómenos que van desde importantes turbulencias en el gas interestelar hasta discos protoplanetarios. Presenta una importante actividad de formación de estrellas, que se van generando a partir del colapso gravitatorio de regiones con una mayor densidad. La radiación de las estrellas jóvenes calientes más masivas provoca que el gas interestelar de amplias regiones esté ionizado y emita, a su vez, radiación al recombinarse los iones con los electrones. El espectro de emisión de esta nebulosa es uno de los mejor conocidos y en ella se pueden identificar claramente las líneas espectrales de muchos elementos. 
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              Arriba, imagen de la nebulosa de Orión.Abajo, representaciones del espectro que nos llega desde allí. La representación superior corresponde a una banda espectral donde aparecen las líneas de emisión. La inferior corresponde a una gráfica donde aparecen las intensidades de las distintas longitudes de ondas. 


            


          


        




         




        La información sobre las nebulosas de nuestra galaxia no solo nos llega a través de sus espectros de emisión. Existe un número importante de nebulosas oscuras sin ninguna estrella cercana que ionice su gas. Los datos sobre estas nebulosas, también conocidas como nebulosas de absorción, nos llegan a través de su espectro de absorción por contraste con la radiación de una fuente más lejana, como por ejemplo el fondo estelar. Las estrellas situadas por detrás de las nebulosas oscuras pueden verse atenuadas y enrojecidas en su periferia a causa de la absorción de parte de su radiación por el material nebular. Estas nebulosas pueden apreciarse a simple vista en noches despejadas y sin Luna, y aparecen como manchas oscuras que interrumpen la luminosidad del continuo estelar en el plano de la Vía Láctea. Una de las nebulosas oscuras más destacadas es la conocida como Saco de Carbón, situada cerca de la constelación de la Cruz del Sur en torno al plano de la Vía Láctea, más al sur del centro galáctico situado en la constelación de Sagitario. Otro ejemplo interesante en las cercanías de la nebulosa de Orión es la Cabeza de Caballo, con unas dimensiones mucho más modestas y una forma muy característica que le da su nombre. Analizando los espectros de absorción de estas nebulosas, podemos identificar qué átomos y moléculas contienen. Resumiendo, la radiación de las estrellas situadas detrás de ellas encuentra en su camino hacia la Tierra átomos o moléculas, y es absorbida por ellos en las frecuencias características de sus niveles de energía electrónicos. Así pues, en el espectro que nos llega desde esas estrellas aparecerán líneas espectrales de absorción características de los átomos y moléculas que haya encontrado en su camino. A partir de la identificación de estas líneas de absorción se puede deducir qué sustancias se encuentran en una nebulosa oscura. Este proceso de identificación es algo más complicado que en el caso de los espectros de las nebulosas de emisión, ya que las líneas no tienen tanto contraste. Además, estos espectros pueden presentar líneas de absorción de otras sustancias interpuestas en su camino que pueden generar cierta confusión, como las de las capas exteriores menos calientes de las estrellas. El análisis de los espectros de absorción no se utiliza tan solo en el caso de las nebulosas oscuras, sino que se puede usar también, por ejemplo, para intentar averiguar la composición de las atmósferas de planetas o satélites lejanos cuando pasan por delante de las estrellas. 




        Del análisis de los espectros asociados a los distintos objetos astronómicos se puede obtener también otra información muy valiosa, como la velocidad a la que se acercan o se alejan de nosotros, o la distancia a la que se encuentran. Al comparar las rayas del espectro de un objeto astronómico con las de un espectro generado en un laboratorio terrestre se puede observar que las líneas espectrales están desplazadas, ya sea a una frecuencia mayor o menor. Este efecto es debido al movimiento relativo entre las fuentes donde se genera el espectro y la Tierra, que ya hemos definido con anterioridad: el efecto Doppler. Como se ha comentado, en nuestra vida cotidiana lo sentimos al percibir que la sirena de una ambulancia tiene un sonido más agudo cuando se acerca que al alejarse. El sonido más agudo corresponde a una frecuencia mayor en las ondas de sonido y el más grave a una menor. En las ondas electromagnéticas, el desplazamiento hacia frecuencias mayores (o longitudes de onda menores) se conoce como corrimiento al azul por ser el color de menor longitud de onda en la radiación visible, mientras que el desplazamiento a frecuencias menores (longitudes de onda mayores) se conoce como corrimiento al rojo (es el color con mayor longitud de onda en el visible). El caso es que a principios del siglo XX se descubrió que la mayoría de las galaxias presentan un corrimiento al rojo, es decir, se están alejando de nosotros. Edwin Hubble descubrió también que cuanto más lejana es la galaxia mayor es el corrimiento al rojo y, por tanto, más rápidamente se aleja del observador, así que este corrimiento se puede usar también como indicador de distancia. Una de las conclusiones más destacadas de este fenómeno es que nos indica que el universo se está expandiendo. Para hacernos una idea, podemos imaginar el universo como un globo y las galaxias como puntos dibujados en él. Al hincharse, los puntos más lejanos se separaran a más velocidad que los más cercanos. Esa es precisamente una de las observaciones principales que llevaron a la teoría del Big Bang. 




         




        UNA MATERIA NIMIA RODEADA DE UN VASTO VACÍO




         




        Las densidades a las que estamos acostumbrados en la Tierra nada tienen que ver con las del espacio. El espacio intergaláctico está prácticamente vacío con unas densidades menores a un átomo por metro cúbico. Casi toda la masa del universo se concentra en los cúmulos galácticos y la red de filamentos gaseosos que los unen. En el interior de las galaxias el espacio interestelar sigue estando prácticamente vacío. Incluso las regiones de mayor densidad como las nebulosas tienen una densidad menor que cualquier vacío realizado artificialmente en nuestro planeta. El medio interestelar tiene una densidad que puede variar entre 102 y 1012 partículas por metro cúbico, mientras que los vacíos artificiales generados en la Tierra contienen densidades de partículas varios órdenes de magnitudes mayores. En cualquier caso, estas cantidades están muy lejos de las 6·1023 que podemos encontrar en un cucharón de agua, una cantidad que, como hemos visto, se conoce como número de Avogadro y está íntimamente relacionada con las condiciones en la superficie de nuestro planeta. Entre ellas, destacan la gravedad y la temperatura, que posibilitan la enorme complejidad química que podemos encontrar en la Tierra y en los otros astros no estelares. A pesar de que la masa de estos astros representa un porcentaje ínfimo de la masa total del universo, su importancia es innegable ya que en el seno de su complejidad química ha aparecido, al menos una vez, que sepamos, la vida. La vida podría muy bien ser más frecuente de lo que hemos imaginado hasta ahora, aunque existe mucha incertidumbre al respecto debido a la dificultad para obtener información en esas enormes distancias interestelares. Aun así, según los datos considerados actualmente se ha podido llegar a estimar que cada estrella de la Vía Láctea tiene una media aproximada de un planeta orbitando a su alrededor. De estos, del orden de unos diez mil millones estarían orbitando alrededor de estrellas similares al Sol, con características similares a las de la Tierra. 




        La dificultad que entraña la detección de planetas extrasolares es enorme, sirva como ejemplo que hasta 2016 no sabíamos que la estrella más cercana a nosotros, Próxima Centauri (ver imagen superior en página 75), tenía uno. Aunque las estimaciones sitúan el número de planetas de la Vía Láctea en centenares de miles de millones, los planetas detectados directamente tan solo se cuentan por millares. Además están tan lejos y son tan pequeños que es difícil obtener información sobre ellos. Todos nuestros conocimientos sobre la química planetaria son, pues, inferidos casi en su totalidad a partir de la información que tenemos sobre los planetas del sistema solar. Sea como sea, toda esta química empieza ya en las nebulosas interestelares previamente a la formación de los sistemas planetarios. Las pequeñas trazas de elementos distintos al hidrógeno y helio son suficientes para que en algunas regiones se formen moléculas sencillas. Estos elementos se han ido incorporando a lo largo de la historia del universo desde las estrellas, a medida que estas iban agotando sus respectivas etapas de fusión atómica en elementos cada vez más masivos. Las regiones más densas del medio interestelar son conocidas como nubes moleculares ya que en ellas el hidrógeno se encuentra en forma diatómica. Es en estas regiones donde se concentran también las demás moléculas y es a partir de ellas que se forman las estrellas con sus sistemas planetarios asociados. Casi la mitad de la masa total del medio interestelar de la Vía Láctea se encuentra en nubes moleculares. Se calcula que en nuestra galaxia su número es del orden de unas seis mil. 




         


        



          SAGITARIO B2, UNA NUBE MOLECULAR GIGANTE  




          Se trata del mayor complejo de nubes moleculares del grupo más masivo de la Vía Láctea que rodea el centro galáctico con un radio aproximado de unos cuatrocientos años-luz formando un anillo asimétrico. Con un diámetro de unos ciento cincuenta años-luz y una masa tres millones de veces la del Sol, se caracteriza por su relativamente grande riqueza química. En su interior se han encontrado la casi totalidad de moléculas interestelares que se conocen y es habitual estudiar su entorno en busca de nuevas.  




           




          La estructura interna  




          El complejo está dividido en tres partes principales conocidas como norte, intermedia y sur, contando las dos primeras con una formación estelar especialmente intensa. En cada una de estas partes se han localizado diversas regiones HII, especialmente en la parte intermedia. El complejo cuenta con una amplia diversidad de características desde las regiones calientes con una densa formación estelar hasta las regiones más frías en el exterior. En general, la temperatura y densidad medias son demasiado bajas para que se pueda dar una química efectiva basada exclusivamente en los encuentros entre moléculas. Muchas de ellas parece que se forman en la superficie de granos de polvo de silicatos, agua y compuestos del carbono que actúan como soporte. Algunas de las moléculas se evaporan después de reaccionar y pasan de nuevo a formar parte de la nube. 
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              Imagen del complejo de nubes moleculares conocido como Sagitario B2, el mayor de entre los cercanos al centro de la Vía Láctea. 


            


          


        




         




        La formación de los sistemas planetarios está estrechamente relacionada con la formación estelar. Su estudio abarca desde las condiciones del medio interestelar hasta las protoestrellas y las estrellas jóvenes. Las estrellas se forman cuando grandes masas de gas en las nubes moleculares sufren un colapso gravitatorio. Las nubes permanecen en equilibrio mientras la energía cinética del gas (relacionada con la temperatura) contrarresta la compresión generada por la fuerza de gravedad. Para cada densidad y temperatura existe una masa a partir de la cual la gravedad no puede ser contrarrestada, produciéndose un colapso. Es por ello que los cúmulos estelares abiertos resultantes de ese colapso acostumbran a presentar una masa típica de miles de masas solares. Las observaciones indican que las nubes más frías tienden a formar estrellas poco masivas, mientras que las nubes gigantes acostumbran a ser ligeramente menos frías y producir también estrellas más masivas. La nebulosa más próxima donde se forman estrellas masivas es la de Orión, pero podemos encontrar formaciones estelares de baja densidad a tan solo unos cuatrocientos años-luz de nosotros, en el complejo nebular Rho Ophiuchi (ver imagen inferior en página 75). Las estrellas se pueden observar en radiación infrarroja cuando aún están dentro de las nubes antes de ser observables en radiación visible cuando afloran a su exterior. 




        Las etapas en el proceso de formación de estrellas con una masa aproximadamente igual o menor que la del Sol están más o menos bien establecidas. No ocurre lo mismo con las estrellas más masivas, cuyo proceso evolutivo es mucho más rápido. Por ejemplo, se cree que en ellas las reacciones nucleares de fusión de hidrógeno en helio empiezan mucho antes de que la estrella haya agregado su masa definitiva. Gran parte de la masa más exterior de la nube a partir de la cual colapsan sería directamente expulsada hacia el espacio interestelar e ionizada por su intensa radiación, dando lugar a regiones HII. Sea como fuere, la vida de estas estrellas es de tan solo cientos de millones de años como máximo, lo cual representa un periodo muy breve en la escala de tiempo cosmológico. Su vida transcurre entre sucesos de una violencia extraordinaria desde su nacimiento hasta su muerte. Se calcula que el tamaño máximo que acostumbran a alcanzar las estrellas más masivas en la Vía Láctea es del orden de entre cien y doscientas veces la masa solar. Este tamaño viene marcado por la metalicidad del medio interestelar, es decir, de su contenido en elementos más masivos que el hidrógeno y helio. Estos elementos absorben más radiación y hacen aumentar la opacidad del medio, lo que se traduce en un mayor empuje de los vientos estelares. Estos vientos dificultan que, llegado un punto, la estrella siga acumulando masa, cuyo valor máximo será más restringido en las estrellas ricas en elementos masivos. Así pues, se cree que las primeras estrellas del universo, muy pobres en estos elementos, probablemente habrían acumulado masas de varios cientos de veces la solar. Estas estrellas habrían colapsado en supernovas especialmente violentas expulsando material con muchos de los primeros átomos de elementos más masivos que el helio, especialmente de hierro. Desde entonces el nacimiento y muerte de estrellas se ha ido sucediendo en paralelo al enriquecimiento del medio interestelar. En general la vida de una estrella es más corta y violenta cuanto más masiva, así que la mayor parte de estrellas son de masas moderadas. Este es el caso de nuestro Sol, que actualmente se encuentra equilibrado en su secuencia principal, pero que dentro de miles de millones de años va a expulsar una importante parte de su masa tras convertirse en una gigante roja cuando se agote el hidrógeno del núcleo. La nebulosa de gas ionizado en expansión que generará a su alrededor es lo que llamamos nebulosa planetaria, nombre que se remonta al siglo XVIII y que hace referencia a su apariencia esferoidal.




         


        



          NEBULOSAS PLANETARIAS: MATERIAL EN EXPANSIÓN 




          Se trata de nebulosas de emisión consistentes en el material en expansión que expulsan las estrellas similares al Sol en las etapas finales de sus vidas tras convertirse en gigantes rojas. Este material envuelve a la estrella adquiriendo una forma más o menos esférica (ver imagen) de la cual proviene su nombre, pues cuando fue observada por primera vez en el siglo XVIII su apariencia recordó a la de un planeta.  




           




          Expulsión del material estelar 




          El Sol se encuentra actualmente en una fase de equilibrio en la que la energía liberada en la fusión de hidrógeno en helio contrarresta la presión gravitatoria, evitando así el colapso. Cuando escasee el hidrógeno, la parte central se contraerá y las capas exteriores se expandirán convirtiéndose en una gigante roja. Entonces el helio del núcleo se empezará a fusionar en carbono liberando energía y alcanzando un nuevo equilibrio. Cuando se agote el helio y se vuelva a contraer el núcleo, se liberarán las capas exteriores formando la nebulosa planetaria. En ese momento, el núcleo alcanzará una gran temperatura y la radiación ultravioleta que emite ionizará el material expulsado. Este fenómeno puede durar del orden de decenas de miles de años, periodo relativamente breve comparado con los aproximadamente diez mil millones de años que puede durar la vida de una estrella. Las nebulosas planetarias desempeñan un papel fundamental en la evolución química de las galaxias, devolviendo al medio interestelar el material que le habían quitado pero incorporando átomos más masivos. 
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              Imagen de la nebulosa planetaria NGC 2392, también conocida popularmente como nebulosa del esquimal. Se trata de un curioso ejemplo ya que cuenta con dos lóbulos que desde nuestra perspectiva se ven uno delante del otro. Hoy en día sabemos que solamente una pequeña parte de las nebulosas planetarias tienen realmente una forma esférica y que la mayoría tiene morfologías más complejas. 
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